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Resumen

Titulo: Disrupciones de marea en el centro de la Via Lactea: modelo de agujero negro
frente a modelo de nicleo de materia oscura fermionica*

Autor: Gabriela Séanchez Ariza T

Palabras clave: Disrupciones de marea, Sagitario A*, agujeros negros supermasivos,
materia oscura fermiénica, modelo RAR, simulaciones hidrodinamicas

Descripcion:

La Via Léactea alberga en su nticleo un objeto compacto llamado Sagitario A* (Sgr A*),
con una masa de ~ 10°M. Generalmente, se considera que este objeto corresponde
a un agujero negro supermasivo (SMBH), una hipétesis respaldada por las imagenes
obtenidas con el Event Horizon Telescope y el monitoreo de las érbitas de las estrellas
del cimulo S. Sin embargo, estas evidencias no permiten descartar modelos alternativos,

como el nicleo de materia oscura fermiénica propuesto en el modelo Ruffini-Argtielles-
Rueda (RAR).

En este trabajo se estudié la dindmica de disrupciones de marea (TDEs), en las cuales
una estrella es desgarrada por la acciéon gravitacional de un objeto central masivo. El
analisis se llevé a cabo mediante simulaciones hidrodindmicas considerando dos modelos
alternativos para Sgr A*: SMBH y RAR. Para ello se realizaron simulaciones numéricas
con el método Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH) con el cédigo GADGET-3. En
el caso del modelo RAR, el codigo fue adaptado para incorporar un potencial extendido
derivado de su perfil de densidad esféricamente simétrico.

El anélisis se centrd en las curvas de luz y en la distribucién de energias de las particulas
ligadas. En el modelo de agujero negro los picos son agudos y concentrados, reflejando un
retorno rapido y localizado del material. En contraste, en el modelo RAR los maximos
resultan mas suaves y desplazados, consecuencia de que el potencial extendido reparte
la redistribucion del gas en una region mas amplia y en escalas de tiempo mayores.

Los resultados muestran que ambos modelos reproducen de manera consistente la
dindmica global de un TDE y permiten comparar las diferencias observables entre los
dos escenarios considerados.

*Trabajo de Grado
tFacultad de Ciencias. Escuela de Fisica. Director: Laura Becerra, Ph.D. Codirector: José Rodri-
guez, Ph.D, Luis Nunez, Ph.D, Aldo Batta, Ph.D.
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Abstract

Title: Tidal Disruption Events in the Galactic Center: Black Hole Model versus Fer-
mionic Dark Matter Core Model!

Author: Gabriela Sanchez Ariza §

Keywords: Tidal disruption events, Sagittarius A*, supermassive black holes, fermio-
nic dark matter, RAR model, hydrodynamic simulations

Description:

The Milky Way hosts at its center a compact object known as Sagittarius A* (Sgr
A*), with a mass of ~ 10°M. This object is generally interpreted as a supermassive
black hole (SMBH), a hypothesis supported by images obtained with the Event Horizon
Telescope and by monitoring the orbits of stars in the S-star cluster. However, these
observations do not completely rule out alternative models, such as the fermionic dark
matter core proposed in the Ruffini-Argiielles-Rueda (RAR) model.

In this work, the dynamics of tidal disruption events (TDEs), in which a star is torn
apart by the gravitational action of a massive central object, were studied. The analysis
was performed through hydrodynamical simulations considering two alternative models
for Sgr A*: a SMBH and the RAR fermionic dark matter core. Numerical simulations
were carried out using the Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH) method implemen-
ted in the GADGET-3 code. For the RAR model, the code was modified to incorporate
an extended gravitational potential derived from its spherically symmetric density pro-
file.

The analysis focused on the light curves and on the energy distribution of the bound
particles. In the black hole model, the luminosity peaks are sharp and concentrated,
reflecting a rapid and localized return of the stellar material. In contrast, in the RAR
model the maxima are smoother and temporally shifted, as the extended potential
redistributes the gas over a wider region and over longer time scales.

The results show that both models reproduce the global dynamics of a TDE consis-
tently and allow a comparison of the observable differences between the two scenarios
considered.

Degree Work
$Faculty of Sciences. School of Physics. Director: Laura Becerra, Ph.D. Co-directors: José Rodri-
guez, Ph.D., Luis Nunez, Ph.D., Aldo Batta, Ph.D.
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Introduccion

En el centro de nuestra galaxia se encuentra un objeto con una masa de ~
4 x 105Mg), llamado Sagitario A* (Sgr A*) [1]. Su naturaleza se atribuye a un agujero
negro supermasivo (SMBH), captado por imagenes obtenidas de la colaboracién Event
Horizon Telescope (EHT) en el afio 2022 [2] y recientemente en el 2024 [3]. Sin embar-
go, resultados recientes realizados sobre el objeto G2 y las d6rbitas de las estrellas del
cumulo S, no descartan la posibilidad de que modelos alternativos puedan reproducir
las mediciones [4, 5].

Existen hipotesis alternativas a los agujeros negros, por ejemplo, el modelo
Ruffini-Argiielles-Rueda (RAR) [6] propone la existencia de un niucleo de materia os-
cura fermiénica en lugar de un SMBH en el centro de la Via Lictea [7]1. La densidad
de este ntcleo es casi uniforme y se mantiene contra la gravedad debido a la presién de
degeneracion de fermiones, implicando efectos relativistas generales. Estudios recientes
indican que los datos de la velocidad de rotacién del objeto G2 alrededor de Sgr A*
podrian ser més consistentes con el modelo RAR que con un SMBH [9].

La complejidad de identificar el objeto masivo que reside en el nicleo de las
galaxias radica en que ni los SMBHs, ni los niicleos de materia oscura, son directamente
visibles por medio de los telescopios épticos. Su existencia se otorga principalmente a
partir de la influencia gravitacional que ejercen sobre las estrellas mas cercanas al
centro galactico. Por otra parte, la naturaleza de la materia oscura sigue siendo uno de
los grandes misterios de la fisica actual.

Una herramienta clave para poner a prueba ambos modelos son los eventos de
disrupcién de marea (TDEs), que corresponden a eventos astronémicos que ocurren
cuando un cuerpo celeste pasa demasiado cerca de un objeto compacto masivo. En
ese punto, conocido como radio de marea, la fuerza de marea generada por el objeto
masivo supera la fuerza gravitacional que mantiene unida a la estrella, provocando su
desgarramiento. Parte del material estelar es entonces acretado por el objeto compacto
[10, 11]. Este proceso genera una gran radiaciéon en multibandas, que puede ser detectada
por medio de satélites como ROSAT o sensores épticos como Zwicky Transient Facility

(ZTF) [12, 13].

Las curvas de luz asociadas a estos eventos presentan un comportamiento ca-

YEste modelo se desarrollé principalmente para explicar la distribucién de materia oscura en gala-
xias como la Via Lactea y no se aplica de manera universal a todas las galaxias [§].
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racteristico: inicialmente se presenta un incremento conforme parte del material de la
estrella comienza a caer en el agujero negro. Este aumento alcanza un pico, correspon-
diente al momento de méaxima acrecién del material en el disco de acrecion. Luego,
la curva de luz experimenta una disminucion gradual mientras el material se estabili-
za en el disco [14, 15]. Este patrén ayuda a definir las propiedades del objeto masivo
involucrado.

Hasta ahora, no se han observado TDEs de Sgr A*, pero se espera que el Le-
gacy Survey of Space and Time del Observatorio Rubin detecte miles de estos eventos
anualmente [16] a partir del 2025. Esto refuerza la importancia de contar con modelos
numéricos que permitan anticipar y comparar los posibles escenarios para el objeto
central de la galaxia.

Las disrupciones de marea pueden ser modeladas por medio del método compu-
tacional Smoothed particle hydrodynamics (SPH). En estas simulaciones se representan
los cuerpos interactuantes como un conjunto de particulas individuales, que contienen
la informacién de las propiedades fisicas del fluido. Con el cédigo GADGET [17, 18],
por ejemplo, es posible simular la interaccion gravitatoria y la evolucién hidrodindmica
de este tipo de escenarios.

En este trabajo, el analisis se llevé a cabo mediante simulaciones hidrodinamicas
utilizando el método SPH implementado en el c6digo GADGET-3 [17]. Para el modelo
del agujero negro se empled el potencial newtoniano de una masa puntual, mientras
que para el modelo RAR se adapté el cédigo a fin de incorporar el perfil de densidad
extendido derivado de la distribucion de materia oscura fermidénica. Las simulaciones
se realizaron para estrellas de masas de 15, 50 y 100 Mg, explorando distintos radios
de acrecion, resoluciones asociadas al nimero de particulas y condiciones iniciales en la
trayectoria estelar.

El objetivo de este trabajo es comparar los TDEs de una estrella de 1 M, dentro
del modelo de agujero negro y el modelo RAR a partir de simulaciones hidrodindmicas.
De cada simulacién realizada se obtuvieron propiedades dinamicas fundamentales de las
particulas como masa, posicion, velocidad y densidad, que sirvieron para construir las
curvas de luz y las distribuciones de energia de las particulas ligadas. Estos resultados
permitieron establecer una comparacion directa entre ambos escenarios en el entorno
del centro galéctico.

De esta manera, la estructura planteado de este trabajo es la siguiente: en el
capitulo 2 se presentan los fundamentos teéricos de los TDEs, en el capitulo 3 se des-
cribe el centro galactico y los modelos del objeto central, en el capitulo 4 se detallan
los métodos numéricos y las simulaciones empleadas, en el capitulo 5 se analizan los
resultados obtenidos en términos de curvas de luz y energias, y finalmente en el capitulo
6 se exponen las conclusiones y trabajos futuras.
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1.Fuerzas de marea

La fuerza gravitatoria que actiia sobre un cuerpo celeste cuando se encuentra
bajo la influencia de otro objeto masivo no es uniforme sobre su extension. El lado mas
cercano a la fuente gravitacional experimenta una atraccion mayor que el lado opuesto,
lo que genera una fuerza diferencial a lo largo de su diametro. Esto puede llegar a
deformar significativamente la estructura del cuerpo o incluso provocar su rompimiento
si la fuerza es lo suficientemente intensa.

A esta interaccion se le conoce como fuerza de marea y corresponde a una medida
del campo gravitacional no homogéneo [19]. Su nombre proviene de los fendmenos de las
mareas oceanicas producidos en la Tierra, debido a su interaccion con la Luna. En este
caso, la diferencia de gravedad entre el lado cercano y el opuesto de la Tierra genera
deformaciones en los océanos, manifestandose en los ciclos de marea alta y baja. Sin
embargo, este es un fenémeno que sucede en todo el Universo, incluida la interaccién
entre un agujero negro supermasivo (SMBH) y una estrella.

Una forma cuantitativa de evidenciar este fenémeno es calculando las compo-
nentes de la aceleracién relativa entre dos particulas en caida libre [19]:

Pe PN,
aw - <axa‘axk) & (1.1)

donde §% denota el delta de Kronecker, ® corresponde al potencial gravitacional new-
toniano generado por la masa central bajo consideracion y &' son las componentes de
la separacion vectorial entre las dos particulas en el espacio tridimensional euclidiano.

. 2 . .., .
El potencial de marea, dado por el tensor afj%, cuantifica la variacion espacial

del campo gravitacional en la region de interés y determina la intensidad de las fuerzas
de marea. Asi, cuanto mayor sea la intensidad y la variabilidad del campo gravitacional
en una regién, mayor serd la diferencia de aceleracion entre las particulas, lo que se
traduce en efectos de marea mas intensos.
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1.1 Disrupciones de marea

Las disrupciones de marea (TDE, por sus siglas en inglés) son fenémenos as-
trofisicos que ocurren cuando un objeto celeste se acerca a un objeto compacto a una
distancia igual o menor que el radio de marea, R,. En este punto, la fuerza de marea
producida por el objeto compacto supera la fuerza gravitacional que mantiene unido
al cuerpo celeste, causando la deformacién y desgarramiento del mismo [20]. Luego de
su rompimiento, parte de su material es expulsado al espacio, pero otra parte queda

ligado al objeto compacto como se muestra en la figura 1.

Figura 1

Esquema de una estrella de 1 My, acercdndose a un agujero negro de 108 My, en una

orbita parabolica.

max esccipe
-1
mean binding_s szpeed-10 kms
energy-!O\c

max binding
energ y-~‘ll3|'3cit

Nota. Esquema ilustrativo de un evento de disrupcion de marea donde una estrella es desga-
rrada por las fuerzas gravitacionales de un agujero negro supermasivo. Adaptado de Rees [14].

La expresion de R, depende del modelo adoptado para el objeto central.Por
ejemplo, un SMBH puede tratarse como una masa puntual concentrada, mientras que el
nicleo de materia oscura fermiénica debe considerarse como una distribucién extendida.

Esta diferencia resulta esencial, ya que condiciona tanto la intensidad de las fuerzas de
marea como la distancia a la que la disrupcién se produce.

Para el caso del agujero negro, esta relacion se puede derivar a partir de un
modelo de juguete, en el que la condicién de disrupcion se define igualando la fuerza de

ligadura propia de la estrella F, con la fuerza debido al campo gravitacional del agujero
negro Fiigar:
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GM?  2GMy,M,R,
Rz R3 ’

(1.2)

donde My, es la masa del agujero negro, M, y R, son la masa y radio de la estrella,
respectivamente [14, 21]. Al resolver esta igualdad se obtiene:

1/3
Ropp = (Mbh) R., (1.3)

M,

que constituye una aproximaciéon general para un SMBH.

Definido el radio de marea, resulta natural introducir parametros adicionales que
caracterizan con mayor detalle las condiciones de una disrupcién. Entre ellos destaca el
parametro de penetracion:

=, (1.4)

donde 7, denota la separacién minima respecto al objeto central. Este pardmetro cuan-
tifica qué tan profundamente una estrella penetra en el campo gravitacional del objeto
compacto. Para # < 1 la estrella se aproxima a una distancia mayor que el radio de
marea, por lo que el encuentro es poco profundo y puede resultar en una disrupcién
parcial o incluso en la supervivencia de la estrella. Por otro lado, § > 1 correspon-
den a encuentros mas cercanos, con mayor probabilidad de provocar una disrupcion
total [22, 23].

En este contexto, se entiende por disrupcion parcial al escenario en el cual solo
una fraccion de la estrella se rompe mientras que otra parte sobrevive y continua ligado
gravitacionalmente (ver figura 1). Mientras que una disrupcién total se da cuando toda
la estrella se rompe, transforméndose en escombros que orbitan en torno al objeto
central.

Ademas de esto, el resultado de un TDE depende de manera crucial de la estruc-
tura interna de la estrella. Por ejemplo, las estrellas de la secuencia principal, como el
Sol, pueden ser modeladas como estrellas politrépicas con un indice adiabético v = 5/3,
representando un gas monoatémico ideal. Esta configuracién implica que la materia es-
telar no se concentra fuertemente en el ntucleo, lo que la hace mas vulnerable a las
fuerzas de marea [20].

Las enanas blancas, con indice adiabatico v > 5/3, son estrellas extremadamente
compactas que requieren acercarse a distancias tan pequenas que suelen ser tragadas
por el SMBH antes de que se produzca la disrupcién, a menos que el agujero negro
tenga una masa inferior a 105My, [20, 24]. En el extremo opuesto, las gigantes rojas con
v < 5/3 poseen envolturas externas muy extendidas y poco ligadas gravitacionalmente,
lo que las hace propensas a disrupciones parciales incluso a grandes distancias. Estas
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diferencias estructurales se reflejan en la escala temporal, la forma de las curvas de luz
y en el destino final del material estelar [11, 25].

La Figura 2 muestra una comparacién esquematica de los radios de disrupcion
para una gigante roja, una estrella tipo solar y una enana blanca, todos frente al mis-
mo agujero negro de 10°M. Mientras que una gigante roja puede ser disgregada a
distancias significativamente mayores, una enana blanca solo lo seria si se acerca extre-
madamente al agujero negro, muchas veces méas alla del horizonte de eventos (regién
del espacio donde la luz no puede escapar de la atraccién gravitacional del SMBH).

Figura 2
Distancias de un TDE para tres tipos de estrellas (gigante roja, estrella tipo solar y
enana blanca) alrededor de un SMBH de 10 M.

Mg, =105M,

Nota. Las o6rbitas representan los radios caracteristicos a los que cada tipo de estrella puede
ser destruida por fuerzas de marea. Adaptado de Gezari [20].

Existe un valor critico §; a partir del cual la disrupcién es total. Este umbral
depende de las propiedades internas de la estrella y debe determinarse mediante simu-
laciones. En el trabajo de Mainetti et al. [26], se encontr6 que para estrellas con indice
adiabatico 7 = 5/3 el valor critico es 54 ~ 0,9, mientras que para v = 4/3 aumenta a
Baq =~ 1,95. En la figura 3 se ilustran estos resultados para estrellas con masas y radios
solares orbitando un SMBH de 10°M,,. Las imdgenes muestran cémo la morfologia de
los escombros varia con el valor de § y céomo la transicion de una disrupcién parcial a
una total depende sensiblemente del indice adiabatico de la estrella.

1.1.1 Fases de un TDFE

Las fases de un TDE comprenden, en primer lugar, la aproximacién de la estrella
al objeto compacto y su deformacion por efecto de las fuerzas de marea. Posteriormente,
al cruzar el radio de marea, ocurre la disrupcion, en la que una parte del material
es expulsada mientras el resto queda ligado gravitacionalmente al objeto compacto.
Finalmente, el gas ligado retorna, forma un disco de acrecién y origina la emisién
transitoria caracteristica observada en la curva de luz.
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Figura 3
Distribuciones de densidad de escombros estelares para distintos valores del pardmetro

de penetracion f3.
a)

Nota. Comparacién de las distribuciones de densidad obtenidas mediante simulaciones hi-
drodindmicas para estrellas politrépicas con indices adiabéticos v = 5/3 (panel izquierdo) y
v = 4/3 (panel derecho), orbitando un agujero negro supermasivo de 10° M, en trayecto-
rias parabodlicas. Las simulaciones fueron realizadas con el codigo Gadget2 y los mapas estan
codificados en escala logaritmica de densidad. Adaptado de Mainetti et al. [26].

Aproximacion estelar y deformacion tidal

Antes de la disrupcién, cada elemento de fluido de la estrella puede tratarse
como si orbitara al objeto compacto en una trayectoria Kepleriana, con una energia
especifica asociada. Esta es una descripcién simplificada, en la que se asume que la
excentricidad de cada elemento es comparable a la del centro de masa estelar. Bajo este
esquema, para el caso de un agujero negro la energia total por unidad de masa de cada
uno de los elementos del fluido se expresa como:

1, GMy,
= v — —— 1.5
o= gt - T (15)

donde v corresponde a la velocidad de la estrella, r su distancia al objeto compacto, G
la constante de gravitacién universal y My, la masa del SMBH. En el caso de una érbita
parabdlica esta energia es aproximadamente cero, € ~ 0, lo que implica que la estrella
se encuentra justo en el umbral entre estar ligada y no ligada gravitacionalmente al
agujero negro [14]. Sin embargo, conforme la estrella se acerca al radio de marea, la
interaccion gravitacional diferencial con el agujero negro modifica la distribucion de
energia de los elementos de la estrella.

Esta redistribucion da lugar a una dispersion de energias del orden de:
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GMy, R,

A€N ZET,

(1.6)

que determina el destino de los fragmentos de la estrella incluso antes de que se complete
la disrupcion [14, 27]. Los elementos de fluido que tienen energia negativa quedaran gra-
vitacionalmente ligados al objeto compacto, mientras que aquellos con energia positiva
seran expulsados en orbitas hiperbdlicas.

La diferencia en la fuerza gravitacional a lo largo de la estrella induce una defor-
macion progresiva: la estrella se estira en la direccién radial hacia el objeto compacto
y se comprime en las direcciones perpendiculares (ver figura 4). Esta distorsiéon modi-
fica su estructura interna y rompe el equilibrio hidrostatico original, adaptandose a un
nuevo estado perturbado. Como consecuencia, la dispersién en la energia de los escom-
bros se amplia, alcanzando valores comparables o superiores a su energia de ligadura
gravitacional. Esto prepara al sistema para la posterior separacion de los escombros en
trayectorias ligadas y no ligadas, marcando el inicio de la disrupcién [28].

Figura 4
Deformacion de una estrella en diferentes puntos de su orbita alrededor de un agujero
negro Supermasivo.

Nota. Contornos de densidad de una estrella (1 Mg, 1 Rg) con indice adiabédtico v = 5/3
en distintos puntos de su érbita alrededor de un agujero negro supermasivo de 108 M. Se
observa la deformacion progresiva causada por las fuerzas de marea que estiran la estrella y
provocan la disrupcién del material a lo largo de la trayectoria orbital. El pequenio circulo
central representa el radio de Schwarzschild del agujero negro. Adaptado de Kochanek [28].

Retorno del material ligado

El material que permanece ligado al SMBH regresa gradualmente al pericentro
siguiendo érbitas altamente excéntricas. Los elementos de la estrella que tienen mayor
energia negativa retornan primero, mientras que aquellos con menor ligadura orbital lo
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hacen més tarde. A medida que las distintas corrientes de escombros convergen en el
periastro el gas colisiona consigo mismo disipando energia orbital y perdiendo excentri-
cidad. Como consecuencia, parte del flujo se reorganiza progresivamente circularizado,

lo que eventualmente puede dar lugar a la formacién de un disco de acrecion alrededor
del SMBH.

Este proceso marca el inicio de la fase donde el material ligado retorna al agujero
negro y alimenta el flujo de acrecion. En los casos idealizados de disrupcion total, la tasa
de retorno de masa sigue una ley de potencias M (t) oc t=°/3, derivada originalmente por
Rees [14]. Esta relacién puede obtenerse de manera sencilla a partir de la dependencia
entre el periodo orbital y la energia especifica de los escombros. Para una particula de
energia ¢, el periodo orbital Kepleriano es:

2rGM,
T= (1.7)
(—2¢)3/2
de modo que el tiempo de retorno se escala como 1" o |e|~*/2. Invirtiendo esta relacién
se obtiene |e| oc t72/3. Como la distribucién en energia de los escombros es aproxima-

damente uniforme (% ~ cte), la tasa de retorno resulta:

_dM de

Ademas del decaimiento caracteristico de un TDE, es posible estimar el tiempo y
la tasa de acrecién en el punto maximo del evento. El retorno inicial estd dominado por
el escombro més ligado, cuyo periodo orbital fija una escala minima de tiempo [11, 29]:

tonin, = 0,11Mé/2m;1rf/2yr, (1.9)

donde Mg = Mg /10My, m, = M,/My y 7. = R./Rs, y la tasa de retorno méxima
se estima como:

M,

Mpear, ~ (1.10)

Estos resultados definen las escalas caracteristicas de la curva de retorno de
escombros, ilustrada en la figura 5, donde se aprecia el ascenso inicial dominado por el
material més ligado, seguido del decaimiento o< t=%/3.

En configuraciones mas realistas, la evolucion de la tasa de retorno puede des-
viarse significativamente del modelo ideal. En encuentros parciales, en los que el nicleo
estelar sobrevive, o cuando la circularizacién del flujo es ineficiente, se han observado
curvas de luz que se ajustan mejor a leyes de decaimiento méas suaves, como ¢~%/12 [29],
o incluso exponenciales e~* [30, 31|, dependiendo de las condiciones fisicas del sistema.
Estas variaciones reflejan la sensibilidad del proceso de acrecién a la dinamica orbital,
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Figura 5
Tasa de retorno de material tras una disrupcion de marea.
M

A

2 Lmin

Disrupcion<—] \‘ tmin =~ 0.11 f\fé/z m;l l"i)ﬂ yr

Nota. Tlustracién de la tasa de retorno de material M (t) tras una disrupcién de marea. El
flujo alcanza un maximo Mpe.x cuando retorna el material mds fuertemente ligado gravita-
cionalmente y posteriormente decae aproximadamente como M o t~5/3.

la eficiencia de disipacion energética y la estructura tridimensional del flujo remanente.

La circularizacion ocurre como consecuencia de la interaccién entre distintas
corrientes de escombros. A medida que el material retorna al periastro, pequenas di-
ferencias en momento angular, excentricidad y fase orbital generan cruces entre flujos.
Estas intersecciones del gas provocan colisiones y ondas de choque que disipan energia
sin alterar significativamente el momento angular total. Este mecanismo es fundamental
para transformar las orbitas elipticas del gas en trayectorias mas circulares alrededor
del agujero negro [27].

La morfologia final del flujo depende criticamente de la eficiencia de circulari-
zacién, que a su vez esta determinada por factores como [, la excentricidad orbital e,
la geometria inicial del gas y el perfil de densidad estelar. Simulaciones hidrodindmicas
realizadas por Clerici & Gomboc [32] identifican cuatro regimenes distintos de evolucién,
clasificados segun la rapidez y efectividad del proceso:

= Tipo 1: baja eficiencia, sin formacion de disco visible.
s Tipo 2: formacion de disco lenta, luego de finalizado el retorno de escombros.
= Tipo 3: formacién progresiva del disco durante el retorno de material.

= Tipo 4: circularizacion rapida e inmediata mediante auto-intersecciones fuertes.
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Curvas de luz

Una vez formado el disco, el material comienza a ser transferido hacia el agujero
negro. A medida que el material cae al agujero negro, su energia potencial gravitacional
se convierte en energia cinética y calor debido a la fricciéon y compresion dentro del disco.
Este calentamiento provoca la emision de radiacién en diferentes bandas del espectro
electromagnético. La luminosidad del disco de acrecion, que es la cantidad total de
energia radiada por unidad de tiempo, esta directamente relacionada con la tasa de
acrecién del agujero negro L o< M [14, 33].

Dependiendo de factores como la geometria del disco, la opacidad del medio
circundante y la tasa de acrecién, pueden generarse vientos y emisién anisotrépica. Si
la tasa de acrecion es suficientemente alta, puede alcanzarse o incluso superarse el limite
de Eddington, en el cual la presion de radiacion contrarresta la atraccién gravitacional
del agujero negro. Superado este umbral, parte del gas puede ser expulsado en forma
de vientos radiativos, alterando la estructura del flujo de acrecién.

La luminosidad correspondiente a este limite, conocida como luminosidad de
Eddington, esta dada por:

4G M, M
Liaq = ArGMonmye 1,3 x 1038 (—bh) erg 57, (1.11)
ar M@

donde m, es la masa del protén, c la velocidad de la luz y o7 la seccién eficaz de
dispersion de Thomson [34]. En TDEs observados, la luminosidad en el pico del evento
puede alcanzar o superar este limite, en particular en la banda de rayos X suaves. La
emision UV /6ptica suele mantenerse cerca o por debajo del valor de Eddington (con
razones L/Lgqq ~ 0,1 — 1), mientras que la componente de rayos X puede variar desde
valores sub-Eddington (~ 1073) hasta valores comparables al limite, dependiendo del
grado de absorcién y del mecanismo dominante de emisién [11, 35].

Esta variabilidad sugiere que no toda la radiaciéon proviene del disco de acrecion
interno. Parte de la luminosidad puede generarse en regiones mas externas, como las
zonas de colision entre corrientes de escombros durante el proceso de circularizacion.
Por ello, la observacion multibanda resulta esencial para estimar con precision la tasa
de acrecién y caracterizar la geometria del flujo que rodea al agujero negro.

En la figura 6 se presentan las curvas de luz para distintas bandas de energia
del TDE PS1-10jh. Las observaciones incluyen datos en el rango ultravioleta cercano
(NUV) obtenidos por GALEX y en las bandas dpticas g, r, i y z captadas por Pan-
STARRS. Los puntos representan mediciones de magnitud en diferentes longitudes de
onda, mientras que las lineas de colores corresponden a simulaciones numéricas de la
tasa de acrecién, realizadas por Guillochon et al. [36].

Las curvas de luz resultantes reflejan el proceso en que el material es acretado
por el agujero negro: muestran un aumento significativo en la luminosidad cuando el
material comienza a ser acretado, alcanzando un pico que coincide con la maxima tasa
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Figura 6
Curvas de luz multibanda del evento de disrupcion de marea PS1-10jh.
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Nota. Curvas de luz observadas en distintas bandas fotométricas (NUV, g, r, i, z) para el
evento de disrupcién de marea PS1-10jh. Las lineas representan la simulacién numérica de
la tasa de caida de material en un TDE, escalada para ajustar la curva de luz a los datos
observacionales mostrados por los puntos. Adaptado de Rest et al. [37].

de acrecion, seguido de un descenso gradual conforme el material restante se estabiliza
en el disco de acrecion. Este patréon es caracteristico de los TDEs y depende de los
cuerpos interactuantes [14, 15].

Aunque PS1-10jh es uno de los casos mejor estudiados, la forma de la curva de luz
puede variar entre diferentes TDEs. En la figura 7 se comparan curvas de luminosidad
bolométrica de varios eventos reconstruidas a partir de datos épticos y UV. Si bien
muchas siguen una caida compatible con la ley t=5/3, también se observan diferencias
en brillo, duraciéon y pendiente, reflejando la diversidad en las condiciones fisicas de
cada sistema.

A pesar del creciente nimero de TDEs observados en galaxias externas, atin no
se ha obtenido evidencia observacional de TDEs producidos por Sgr A* sobre estrellas
cercanas al centro galactico. Se anticipa que el Legacy Survey of Space and Time,
con su capacidad para observar grandes areas del cielo de manera continua, sera clave
para detectar y analizar una amplia variedad de TDEs [16, 38]. Misiones como estas
permitirian avanzar en la comprension de estos eventos y de los objetos compactos que
se albergan en los nucleos galacticos.

Decaimiento final del evento

Conforme disminuye la tasa de retorno de escombros, el flujo de acrecion se debi-
lita y la luminosidad del sistema decae. El disco remanente puede disiparse o integrarse
al entorno galdctico, marcando el final observable del evento [35]. En algunos casos, el
SMBH permanece activo durante semanas o meses; en otros, especialmente si la dis-
rupcién fue parcial, el sistema puede estabilizarse con un ntcleo estelar remanente [39].
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Figura 7
Curvas de luz bolométrica observadas en distintos eventos de disrupcion de marea.
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Nota. Curvas de luz bolométrica reconstruidas a partir de datos fotométricos en bandas
Opticas y ultravioleta para distintos eventos de disrupcién de marea. El eje horizontal repre-
senta el tiempo en dias respecto al maximo de luminosidad (¢t = 0), donde los valores negativos
corresponden a dias previos al pico y los positivos a dias posteriores. Adaptado de Gezari [11].

Observaciones en la banda éptica han registrado curvas de luz que se extienden
entre 60 y 400 dias, desde el maximo de emision hasta su disipacion. En rayos X, la
actividad puede prolongarse durante escalas atiin mayores, particularmente en eventos
con acrecion eficiente y circularizaciéon temprana [11, 40]. Desde el punto de vista tedrico,
se estima que el retorno completo de los escombros puede prolongarse por varios meses
o incluso anos, segin la distribucién energética del material disgregado [23].

1.1.2 Deteccion de TDEs

La evidencia observacional de los TDEs comenzé con el satélite de rayos X
ROSAT [12]. En la década de 1990 se detectaron cuatro TDEs en rayos X de baja energia
(30—200 eV/), lo cual es consistente con la formacién de un disco de acrecién alrededor de
un SMBH [11]. Recientemente, se ha aumentado la deteccién gracias a censos épticos
como la Instalacién Zwicky de Transitorios (ZTF), que han revelado caracteristicas
espectroscopicas distintivas, tales como lineas anchas de helio y/o hidrégeno, asi como
la presencia de fuertes lineas de alta ionizacién en algunos casos [13]. Las observaciones
realizadas en multiples longitudes de onda como rayos X, UV y 6ptico, han permitido
una exploracién detallada, desde las regiones mas internas del flujo de acreciéon hasta
el medio circundante [11, 41].

En la figura 8 se muestra el nimero acumulado de TDEs reportados entre 1995
y 2020 clasificados por la banda en la que fueron descubiertos. El canal 6ptico (verde)
domina en la actualidad, seguido por los rayos gamma (morado), UV (azul) y los rayos
X (negro) [11]. Esta evolucién refleja el cambio en las estrategias de bisqueda y el
desarrollo de instrumentos capaces de realizar monitoreo continuo sobre grandes areas
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del cielo.
Figura 8
Numero acumulado de eventos de disrupcion de marea descubiertos entre 1995 y 2020.
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Nota. Numero acumulado de eventos de disrupcién de marea clasificados segin la banda
observacional en la que fueron detectados: éptico (verde), rayos gamma (morado), ultravioleta
(azul) y rayos X (negro). Adaptado de Gezari [11].

Ademas del andlisis fotométrico, la espectroscopia ha sido clave en la deteccién y
caracterizacion de TDEs. Los espectros en el ultravioleta y el 6ptico muestran lineas an-
chas, tanto en emision como en absorcién, que evidencian la presencia de gas altamente
ionizado y en movimiento en el entorno del SMBH [40]. Estas propiedades espectrales
permiten distinguir TDEs de otros transitorios como supernovas o actividad de nicleos
activos de galaxias, complementando la informacion obtenida a partir de curvas de luz.
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2.Centro galactico

En el centro de la Via Lactea, a una distancia de aproximadamente 26.000 anos
luz de la Tierra, se encuentra Sgr A*. Este objeto es una fuente de radio muy brillante
y compacta, y su estudio brinda la posibilidad de conocer sobre los procesos dinamicos
y evolutivos que podrian estar operando en los niicleos de otras galaxias en el universo.

La caracterizacién de Sgr A* ha sido posible gracias a un esfuerzo cientifico
continuo que se extiende por mas de tres décadas. Los trabajos de Ghez et al. [42] y
Gillessen et al. [43], basados en més de 20 afios de observaciones continuas de las rbitas
estelares cerca del centro galactico, permitieron determinar que la masa del objeto
central es de aproximadamente 4 x 10°M. Estas observaciones lograron seguir con
gran precision las trayectorias orbitales de estrellas individuales, en particular aquellas
con érbitas muy elipticas y periodos cortos, lo que posibilité estudiar directamente el
campo gravitacional en las regiones mas internas del ntcleo galactico.

La relevancia de estos descubrimientos fue reconocida con el Premio Nobel de
fisica 2020, otorgado a los cientificos Roger Penrose, Reinhard Genzel y Andrea Ghez.
Mientras que Penrose fue galardonado por sus contribuciones tedricas sobre agujeros
negros, Genzel y Ghez fueron reconocidos especificamente por el descubrimiento del
objeto supermasivo compacto en el centro de nuestra galaxia [1]. Sus investigaciones
independientes, desarrolladas durante décadas usando técnicas de observacién diferen-
tes, proporcionaron evidencia sélida de la existencia de un objeto de masa extraordinaria
concentrada en una regién espacial muy pequena.

Sin embargo, determinar la naturaleza exacta de Sgr A* presenta desafios obser-
vacionales importantes que han motivado el desarrollo de diferentes enfoques tedricos.
Los estudios se han basado principalmente en analizar la influencia gravitacional que
el objeto central ejerce sobre las estrellas cercanas, complementado con observaciones
en radio e infrarrojo cercano que pueden atravesar el medio interestelar. La interpreta-
cién mas ampliamente aceptada favorece el modelo de un SMBH, fundamentada en las
predicciones de la relatividad general para objetos de esta masa y densidad. Aun asi
la exploracion de modelos alternativos ha ganado importancia, particularmente en este
trabajo presentaremos el modelo Ruffini-Argiielles-Rueda (RAR) [9] como explicacién
alternativa a las observaciones.
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2.1 Modelo de SMBH

La interpretacién de Sgr A* como un SMBH se fundamenta en la relatividad
general de Einstein, que predice la existencia de regiones del espacio-tiempo donde la
gravedad es tan intensa que nada puede escapar, ni siquiera la luz. Esta descripcion
tedrica encuentra un solido respaldo en las observaciones de las orbitas estelares en el
centro galactico, cuya dindmica es consistente con la presencia de un objeto compacto de
varios millones de masas solares. A diferencia de las estrellas de neutrones, que poseen
una superficie definida, un SMBH esta caracterizado por un horizonte de eventos, es
decir, una frontera mas alla de la cual ninguna senal puede escapar. Para una masa
como la estimada de Sgr A*, el radio de Schwarzschild se calcula en ~ 1,2 x 107 km,
un valor comparable al radio de la 6rbita de Mercurio.

Los agujeros negros se clasifican tradicionalmente segin su masa en diferentes
categorias. Los agujeros negros estelares, con masas tipicamente entre 3 — 50M®, se
forman como producto final de la evolucion de estrellas masivas. En el rango intermedio
102 — 10°M® se encuentran los denominados agujeros negros de masa intermedia, cuya
existencia cuenta con evidencia creciente aunque ain no definitiva [44, 45]. Finalmente,
los SMBHs con masas que van desde 10° hasta 10'°M®, se encuentran en los centros
de galaxias y su origen sigue siendo objeto de investigacién activa [46]. Sgr A*, con
su masa de ~ 4 x 105M,, se sitia en el extremo inferior de esta clasificacién, lo que
lo convierte en un caso de estudio particularmente valioso para entender la transicion
entre estos diferentes regimenes de masa.

2.1.1 Formacion de agujeros negros

Las estrellas son sistemas autogravitantes que se mantienen en equilibrio por
la presién térmica generada en su nucleo a través de reacciones de fusiéon nuclear.
Esta presién contrarresta el colapso gravitacional y permite que la estrella mantenga
un estado de equilibrio hidrostatico durante la mayor parte de su vida. Mientras el
nucleo siga produciendo energia mediante la fusion de elementos ligeros, la estrella
logra conservar su estructura estable frente a la gravedad que intenta colapsarla.

En su fase principal, la fuente dominante de energia estelar proviene de la fusion
de hidrégeno en helio. Una vez agotado el hidrégeno en el ntcleo, la estrella entra en
una fase de contraccion gravitacional que eleva la temperatura central y permite el
inicio de nuevas reacciones de fusién. Este proceso da lugar a la fusion secuencial de
elementos cada vez mas pesados: primero helio en carbono y oxigeno, seguido por la
formacion de nedén, magnesio, silicio, y finalmente hierro en las estrellas mas masivas

(M Z 8 Mo) [47].

La sintesis del hierro representa un punto final en la cadena de reacciones nu-
cleares, ya que su nucleo tiene la mayor energia de enlace por nucleén, lo que significa
que ya esta en la configuracién mas estable posible desde el punto de vista nuclear. De
esta forma su fusion no libera energia, sino que la consume, haciendo que sea inviable
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continuar con la fusién y priva al nicleo estelar de la presion necesaria para mantener
el equilibrio frente a la gravedad [48]. Cuando la masa de este nicleo de hierro alcanza
un valor critico cercano a 1,4M, conocido como el limite de Chandrasekhar, la presién
de degeneracién de los electrones ya no es capaz de sostener la estructura. Se inicia en-
tonces un colapso gravitacional irreversible [49]. Si la masa del niicleo remanente excede
este limite, ni la presion de degeneracion ni las interacciones nucleares fuertes logran
frenar el colapso.

Este proceso explica la formacion de agujeros negros con masas tipicas de unos
pocos a decenas de masas solares. Sin embargo, en el rango supermasivo como Sgr A*,
el mecanismo de formacién es menos claro. Se han propuesto varios escenarios, entre
ellos el crecimiento jerarquico de agujeros negros estelares mediante fusiones y acrecion,
asi como la formacion de semillas mas masivas a partir del colapso directo de nubes de
gas primordial o estrellas supermasivas [50, 51].

2.1.2 Deteccion de agujeros negros

Debido a que los agujeros negros no emiten radiacién electromagnética propia,
su presencia no puede determinarse de forma directa. Su deteccién se basa en identificar
efectos observables que su intensa gravedad produce sobre el entorno, ya sea alterando la
trayectoria de cuerpos cercanos, emitiendo radiacién secundaria asociada a la acrecion
de materia o generando ondas gravitacionales [42, 52, 53|. Estas observaciones han
permitido confirmar la existencia de agujeros negros en distintos rangos de masa y en
diversos contextos astrofisicos.

= Emision de rayos X en sistemas binarios

En sistemas binarios, la transferencia de masa desde una estrella hacia un agu-
jero negro produce un disco de acrecion que, al calentarse por fricciéon viscosa,
alcanza temperaturas de 10°-10% K y emite intensamente en rayos X. El andlisis
espectroscopico de la estrella companera y de su curva de velocidad radial permite
estimar la masa del objeto compacto. Si esta supera el limite maximo para una
estrella de neutrones (~ 2,5M), se confirma la presencia de un agujero negro.
Un ejemplo emblematico es Cygnus X-1, identificado como una fuente de rayos X
y posteriormente caracterizado con una masa minima de 14,8 + 1,0M, [54, 55].

= Ondas gravitacionales

Las ondas gravitacionales son pequenas ondulaciones del propio tejido del espacio-
tiempo, predichas por Albert Einstein en 1916 en su teoria de la relatividad ge-
neral. El 14 de septiembre de 2015, las colaboraciones LIGO y Virgo detectaron
por primera vez una senal de este tipo, GW150914 [53], generada por la fusién de
dos agujeros negros estelares de aproximadamente 36 My yv 29 M. Este hallazgo
marcé un punto importante en la astrofisica, ya que no solo confirmé de forma
directa la existencia de agujeros negros binarios, sino que abrié una nueva ventana
observacional independiente de la radiacién electromagnética.
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» Interferometria de muy larga base (VLBI)

VLBI es una técnica observacional que combina datos de radiotelescopios separa-
dos por miles de kilémetros, funcionando como un tnico telescopio virtual cuyo
tamano equivale a la mayor distancia entre sus antenas. Gracias a esta técnica,
en 2019 el EHT obtuvo la primera imagen de un agujero negro, correspondiente a
MS87* [56], y posteriormente la de Sgr A* [2]. M4s recientemente, se publicaron las
versiones polarizadas de estas observaciones [3, 57|, que permiten inferir la estruc-
tura y orientacion de los campos magnéticos en las inmediaciones del horizonte
de eventos (ver figura 9).

Figura 9
Imdgenes de Sagitario A* obtenidas por la colaboracion Event Horizon Telescope.

Nota. A la izquierda se muestra la primera imagen de Sagitario A* publicada en 2022, donde
se observa el anillo de emisién alrededor de la sombra del objeto compacto [2]. A la derecha se
presenta la imagen polarizada, que revela la orientacién de la luz y proporciona informacién
sobre la estructura del campo magnético en las cercanias del horizonte de eventos [3]. Adaptado
de la colaboracién Event Horizon Telescope.

Las distintas técnicas de deteccién han consolidado la existencia de agujeros ne-
gros en diversos regimenes de masa, aunque también han impulsado la exploracion de
escenarios alternativos. Algunos estudios sugieren que el objeto en el centro galdcti-
co podria no ser un agujero negro convencional, sino otra forma de objeto compacto
supermasivo [4, 5, 58]. Estas hipdtesis, basadas en simulaciones relativistas y andlisis
polarimétricos, siguen siendo preliminares por su dependencia en supuestos especificos
y limitaciones de los modelos [59].

2.2 Modelo de materia oscura fermionica

El concepto de materia oscura se remonta a 1933, cuando Fritz Zwicky anali-
zando el cimulo de Coma aplicé el teorema del virial para estimar su masa total [60].
Sus resultados mostraron que la masa necesaria para mantener unidas a las galaxias del
cumulo era mas de un orden de magnitud superior a la que podia deducirse de la luz
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emitida por las estrellas y el gas interestelar. Para explicar esta discrepancia, Zwicky
postuld la existencia de una forma de materia invisible, a la que denominé materia
oscura, que ejerceria la atraccién gravitatoria adicional requerida.

Posteriormente, a finales de la década de 1970, Vera Rubin y Kent Ford estudia-
ron las curvas de rotacién de galaxias espirales con espectrografia de alta precisién [61].
Segun la distribucién de materia visible, la velocidad de rotacién de las estrellas y el gas
deberia disminuir con la distancia al centro galactico, siguiendo una ley de tipo keple-
riano. Sin embargo, sus observaciones, como en el caso de la galaxia M31 (Andrémeda)
mostrada en la Figura 10, revelaron que las velocidades se mantenian practicamente
constantes incluso en regiones muy alejadas del nicleo. Este comportamiento indicaba
la presencia de extensos halos de materia no visible que dominaban la dinamica galacti-
ca, consolidando asi la hipétesis de la materia oscura como un componente esencial de
la estructura cosmica.

Figura 10
Curva de rotacion observada de la galazia M31.
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Nota. Curva de rotacion de la galaxia M31 donde los puntos representan mediciones obser-
vacionales en las direcciones nordeste (NE) y suroeste (SW). La linea continua corresponde

al ajuste polinomial que mejor describe los datos observacionales. Adaptado de Rubin [61].

Las evidencias acumuladas en las ultimas décadas han permitido establecer que
la materia oscura constituye aproximadamente el 27 % del contenido total de energia
del universo, mientras que la materia bariénica (compuesta por protones, neutrones y
electrones, responsable de formar estrellas, planetas y gas interestelar) representa cerca
del 5%. El restante 68 % corresponde a la energfa oscura, asociada a la aceleracién de
la expansién coésmica [62].

Ademas de la dinamica de los ciimulos y la velocidad de rotacion de galaxias, di-
versas observaciones han reforzado la necesidad de un componente de materia no visible.
El analisis de lentes gravitacionales, tanto fuertes como débiles, muestra desviaciones de
la luz que solo pueden explicarse por la presencia de concentraciones masivas invisibles
[63, 64]. Las anisotropias del fondo césmico de microondas [65], medidas por misiones
como WMAP y Planck, confirman que el patrén de fluctuaciones primordiales solo es
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consistente con un universo dominado por materia oscura fria no bariénica [62, 66].

Asimismo, las simulaciones cosmoldgicas de formacion y evolucién de estructu-
ras, desde las primeras galaxias hasta los cimulos actuales, reproducen la distribucion
observada de materia a gran escala tinicamente cuando se incluye un componente domi-
nante de materia oscura [67]. La concordancia entre todas estas lineas de evidencia ha
convertido la hipdtesis de la materia oscura en un pilar del modelo cosmolégico estandar
ACDM (Lambda Cold Dark Matter), aunque su naturaleza fisica y composicién exacta
contintian siendo uno de los mayores enigmas de la fisica moderna.

Dentro del paradigma ACDM, que corresponde a un modelo cosmolégico que
explica la expansion del universo, la formacion de estructuras y la distribucién de la ma-
teria, existen muchos candidatos de materia oscura de naturaleza bosénica o fermiénica
(ver referencias dentro [68]). El candidato tradicional ha sido una particula masiva de
interaccién débil WIMP, tipicamente concebida como un leptén neutro pesado [69]. Sin
embargo, estudios realizados por Argiielles et al. [9] proponen candidatos fermiénicos
autogravitantes en un régimen semidegenerado, conocida como modelo RAR.

2.2.1 Modelo RAR

El modelo RAR [6] propone que tanto el nicleo como el halo de una galaxia
estan compuestos por fermiones de materia oscura, estas particulas son denominadas
como darkinos y tienen una masa en reposo en el rango de 48 y 345 keV/c?. El nombre
se deriva de su relacion con la materia oscura “dark matter” y los “inos” como sufijo
relacionado con las particulas conocidas como neutrinos estériles. Estos son particulas
hipotéticas que no participan en interacciones electromagnéticas, fuertes ni débiles,
interactuando unicamente a través de la gravedad [70].

El hecho de que los darkinos sean fermiones tiene profundas implicaciones para
la estructura propuesta por el modelo RAR. Como toda particula fermiénica, estan
sujetas al principio de exclusion de Pauli, que prohibe que dos fermiones ocupen si-
multaneamente el mismo estado cuantico si comparten todos sus nimeros cuanticos.
Esta restriccién genera un efecto cuantico conocido como presién de degeneraciéon, don-
de incluso en condiciones de temperatura extremadamente bajas, los fermiones ejercen
una presion interna que no depende de interacciones electromagnéticas o nucleares, sino
del ordenamiento impuesto por la mecanica cuantica.

Esta presién es la que impide que el nicleo denso de darkinos colapse bajo su
propia gravedad, funcionando de manera analoga a la que estabiliza a las enanas blan-
cas (sostenidas por electrones degenerados) y a las estrellas de neutrones (sostenidas
por neutrones degenerados). Gracias a este mecanismo, es posible la existencia de con-
figuraciones compactas, estables y sin horizonte de eventos, con masas y radios que
concuerdan con los valores inferidos para Sgr A*, ofreciendo asi una alternativa viable
al modelo de SMBH.

La formulaciéon matemética del modelo combina la estadistica de Fermi—Dirac
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con las ecuaciones de Einstein para un espacio-tiempo en simetria esférica, bajo la
suposicion de un tensor energia—momento de fluido perfecto. La estructura de equili-
brio se obtiene resolviendo la ecuacién de Tolman—Oppenheimer—Volkoff (TOV), que
describe el balance entre la presién total y la gravedad en un sistema autogravitante
relativista. Esta combinacion de elementos permite capturar tanto los efectos relativis-
tas, dominantes en el nicleo, como los cuanticos, esenciales para sostenerlo frente a la
contraccién gravitatoria [9)].

En la figura 11 se observa el perfil de densidad de materia oscura para la Via
Lactea, desde las regiones méas internas del nicleo hasta los confines del halo galactico.
La curva sélida negra muestra que, en el centro (r < 107¢ pc), la densidad es précti-
camente constante. A medida que se aleja del ntcleo (107° < r < 10 pc) se produce
una caida abrupta que conduce a un plateau extendido y diluido (r 2 10 pc), donde
la materia oscura presenta un comportamiento casi clasico y las interacciones gravita-
torias dominan. En las regiones externas del halo, el perfil sigue una ley de potencia
aproximada p oc 72, lo que da lugar a la parte plana de la curva de rotacién, y decae
méas rapidamente en las zonas mas lejanas.

Figura 11
Perfiles de densidad de materia oscura en la Via Ldctea para distintas masas fermioni-
cas.
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Nota. Perfiles de densidad de materia oscura evaluados para tres masas fermidnicas repre-
sentativas: 0,6, 48 y 345 keV. Para comparacién se incluye el perfil teérico tipo NEFW (curva
negra punteada). Las lineas azules verticales indican la posicién de las estrellas del ciimulo
S. Las etiquetas “DM-LIGHT-DM?” en la parte superior identifican las regiones dominadas
por materia oscura (nicleo y halo externo) y por materia baridénica luminosa en la regién
intermedia. Adaptado de Rueda [9].

Este comportamiento contrasta de manera notable con el perfil propuesto por
Navarro, Frenk y White (NFW), representado en la figura por la linea punteada negra, el
cual predice una densidad decreciente de la forma p oc 7!, caracteristica de simulaciones
de materia oscura fria sin efectos cudnticos [71]. Mientras que el modelo RAR, en
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cambio, predice un ntcleo denso y finito que transiciona suavemente hacia un halo
diluido, ajustandose mejor a los perfiles observados.

Este perfil de densidad estd directamente relacionado con la curva de rotacion
galactica (ver figura 12). La curva de rotacién galdctica describe la variacién de la
velocidad orbital de los objetos en funcién de su distancia radial r al centro de la
galaxia, constituyendo una herramienta clave para inferir la distribuciéon de masa. Esta
velocidad se calcula como:

Vpot (1) = GL(T), M(r) =4n /07“ p(r') " dr’, (2.1)

r

donde G es la constante de gravitacién universal, M (r) la masa total encerrada dentro
del radio r y p(r) el perfil de densidad total (materia bariénica y materia oscura). En
el nicleo cudntico, la densidad casi constante implica un aumento lineal de v,,(r), en
contraste con el modelo NFW, que predice un perfil pronunciado hacia el centro. En
la regién intermedia, la velocidad alcanza un maximo asociado a la caida de densidad,
para luego estabilizarse en el plateau del halo y reproducir la zona plana observada en
las curvas de rotacion de galaxias espirales.

Figura 12
Curvas de velocidad de rotacion de la Via Lactea para distintas masas fermionicas.
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Nota. Curvas de velocidad de rotacion de la Via Lactea evaluadas para tres masas fermiénicas
representativas: 0,6, 48 y 345 keV. Las etiquetas “DM-LIGHT-DM” en la parte superior
indican las regiones dominadas por materia oscura (ntcleo y halo externo) y por materia
barinica luminosa en la regién intermedia. Adaptado de Rueda [9].

El analisis combinado de la curva de rotacion y el perfil de densidad permite
restringir la masa de los darkinos mediante observaciones de estrellas cercanas al centro
galactico. En particular, el nicleo cuantico debe ser mas pequeno que el pericentro de
la estrella S2, lo que excluye darkinos mas ligeros que 48 keV y fija un rango permitido
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de 48 keV < mc? < 345 keV.

Argiielles et al. [9] analizaron la influencia gravitacional de Sgr A* sobre el
cumulo de estrellas S y el objeto G2, ubicados en la cercania del centro galactico. En la
figura 13 se compararon las érbitas de 17 estrellas del ciimulo S para el modelo RAR
(lineas de color sélidas) y para el modelo del agujero negro (lineas punteadas negras).
Ambos modelos logran reproducir de forma satisfactoria las trayectorias observadas, sin
embargo, en ciertos casos el RAR ofrece un ajuste mas consistente con los datos.

Figura 13
Orbitas de estrellas del cimulo S alrededor de Sagitario A*.
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Nota. Orbita de 17 estrellas del ctimulo S alrededor de Sagitario A*. La curva segmentada en
color negro corresponde al modelo de agujero negro, mientras que las curvas sélidas de colores
corresponden al modelo RAR. Las érbitas estdn proyectadas en el plano del cielo, donde x
representa la ascension recta y y la declinacién. Adaptado de Becerra [72].

Un analisis complementario, presentado en la figura 14, compara la velocidad
radial en la linea de vision para las estrellas S2 y G2. Aunque ambos modelos reproducen
de forma similar los datos de S2, el modelo RAR (linea sélida) muestra un mejor ajuste
para G2, en particular en las regiones donde el modelo de agujero negro (linea punteada)
presenta desviaciones notorias respecto a las observaciones.

Las anteriores comparaciones se basan en parametros ajustados de ambos mo-
delos y en el x? reducido, el cual mide la calidad del ajuste entre el modelo tedrico y los
datos observacionales, normalizado por el nimero de grados de libertad. Este criterio se
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Figura 14
Velocidad radial observada vy teorica para las estrellas S2 y G2.
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Nota. Comparacién entre la velocidad radial observada (puntos) y la predicha por modelos
tedricos (lineas) en la linea de visién para la estrella S2 (panel superior) y G2 (panel inferior).
Las lineas sélidas corresponden al modelo RAR, mientras que las lineas punteadas representan
el modelo de agujero negro. Aunque ambos modelos reproducen de manera similar los datos
de S2, el modelo RAR proporciona un ajuste significativamente mejor para los datos de G2.
Adaptado de Becerra [7].

aplica tanto a las posiciones proyectadas como a las velocidades radiales de las estrellas
en la linea de visién.

Estos resultados muestran que el modelo RAR puede reproducir con gran pre-
cision las orbitas estelares observadas en el centro galactico, alcanzando un desempeno
comparable e incluso superior al del modelo de agujero negro en ciertos casos. Esta
evidencia respalda la viabilidad del modelo RAR como una alternativa tedrica para
describir la naturaleza de Sgr A*.

En lo que sigue, se presentara un analisis detallado de ambos escenarios, el de un
SMBH y el nicleo fermiénico de materia oscura, con el fin de evaluar sus implicaciones
en la dindamica estelar y en los procesos de disrupcion de marea.
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3.Simulaciones numéricas de TDEs

El estudio de las disrupciones de marea constituye un problema altamente com-
plejo, en el que influyen fenémenos gravitacionales extremos y procesos hidrodindmicos
de caracter no lineal. Estos fendmenos no pueden abordarse tinicamente mediante so-
luciones analiticas simples ya que el paso de una estrella por las cercanias de un objeto
compacto conduce a su deformacion, fragmentacién y redistribucion de masa en escalas
espaciales y temporales muy diversas. Es por esto que los métodos numéricos se con-
vierten en una herramienta indispensable para explorar escenarios que de otra manera
serian inaccesibles.

En este trabajo se emplea el método Smooth Particle Hydrodynamics (SPH),
una técnica lagrangiana que permite resolver las ecuaciones de la hidrodindmica. Las
simulaciones se llevaron a cabo con el cédigo GADGET-3, ampliamente utilizado en
astrofisica computacional, que incorpora la dindmica gravitacional de N cuerpos junto
con una implementacién eficiente del SPH.

3.1 Smooth Particle Hydrodynamics (SPH)

El método computacional SPH fue formulado inicialmente por Gingold & Mo-
naghan [73] y Lucy [74] en 1977, y se utiliza para modelar la dinamica de un medio
continuo. Se trata de una técnica lagrangiana, en la que el fluido se representa como
un conjunto discreto de particulas que tienen propiedades fisicas como masa, densidad,
energia interna y velocidad. A diferencia de los métodos basados en mallas fijas, SPH
no requiere de una grilla espacial predefinida, lo que le otorga gran flexibilidad para
describir geometrias irregulares, fragmentacién y deformaciones extremas del medio.

En la figura 15 se muestran de manera esquematica distintas formas de estimar
magnitudes fisicas de un fluido a partir de un conjunto de particulas discretas. En los
métodos basados en mallas fijas (panel izquierdo), los valores se asignan a celdas prede-
terminadas, lo que genera problemas de resolucién en regiones con fuertes gradientes.
Una variante consiste en calcular las propiedades dentro de un volumen de muestreo de
radio constante (panel central), aunque este enfoque introduce variaciones significati-
vas. En contraste, el enfoque SPH (panel derecho) calcula la densidad como una suma
ponderada sobre las particulas vecinas mediante un kernel de suavizado de longitud h,
lo que permite obtener un campo continuo y bien definido en todo el dominio.
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Figura 15
Comparacion de métodos para estimar la densidad a partir de un conjunto discreto de
particulas.

Nota. Comparacién de diferentes métodos utilizados para estimar la densidad a partir de un
conjunto discreto de particulas. En el panel izquierdo se muestra la asignacién en una malla
fija. El panel central representa el muestreo dentro de un volumen esférico de radio R. El
panel derecho corresponde al método Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH), que emplea
un kernel de suavizado con longitud caracteristica h. Adaptado de Price [75].

3.1.1 Ecuaciones de evolucion del fluido

Por medio de una funcién de suavizado es posible calcular las propiedades fisicas
del fluido hidrodindmico en cualquier punto dentro del dominio de la simulaciéon. Por
ejemplo, la densidad del fluido en la posicion 7 se calcula realizando una suma ponderada
sobre particulas cercanas:

1/3

() = Xm0 (=il by o= () (3.1)

b

donde hy;, corresponde a una longitud de suavizado que indica la distancia promedio
de influencia entre las particulas, W es la funcién del kernel de suavizado (funcién de
peso) y 1 es un parametro que especifica hy, en términos del espaciamiento medio de las
particulas. Ademas, m; y r, corresponden a la masa y posicién de la particula vecina
del punto de prueba, respectivamente.

El lagrangiano para un sistema de particulas es:

1 Gm,m
L= Zmb [51),3 — up(po, sb)} + Z et (3.2)
b

r
a,b

donde u;, representa la energia interna, p, la densidad local y s, es la entropia especifica
de la particula. A partir de las ecuaciones de Euler-Lagrange se obtienen las expresiones
que describen la conservacién de la masa (3.3), del momento lineal (3.4) y de la energia
(3.5):
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d/)a
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donde P, y P, corresponde a la presion alrededor de cada particula y ¢ la aceleracién
gravitacional. Estas ecuaciones permiten estudiar la evolucion del fluido y forman el
grupo completo de ecuaciones de SPH sin disipacién.

3.2 GADGET-3

GAlaxies with Dark matter and Gas intEractT (GADGET)* [17] es un cédigo
ampliamente utilizado en astrofisica computacional para simulaciones cosmoldgicas que
abarcan desde la colisién y fusién de galaxias hasta la formacién de estructuras a gran
escala en el Universo. El cédigo sigue la evoluciéon de un sistema de N cuerpos auto-
gravitantes y sin colisiones, e incluye de manera opcional la dinamica del gas. Para ello
combina un algoritmo de arbol jerdrquico en el calculo de las fuerzas gravitacionales
con la técnica de SPH, lo que le permite representar fluidos de forma eficiente y flexible.

En las simulaciones hidrodindmicas implementadas en GADGET, el comporta-
miento termodindamico del fluido se describe mediante una ecuacion de estado politropi-
ca, que vincula la densidad y la energia interna:

P (3.6)

donde u representa la energia interna especifica, p la densidad, v el indice adiabatico
y A(s) una funcién entrépica que depende de la entropia s. Este formalismo permite
controlar de manera compacta la evolucion termodinamica del gas dentro de las simu-
laciones, asegurando que procesos como la compresion o la expansién adiabatica del
fluido queden correctamente modelados.

En todas las simulaciones realizadas con GADGET-3, las cantidades fisicas fue-
ron expresadas en unidades del radio solar R y la masa solar M, para las magnitudes

*En este enlace podra encontrar informacién de GADGET.


https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/gadget/

DISRUPCIONES DE MAREA EN EL CENTRO GALACTICO 36

de longitud y masa, respectivamente. Para el tiempo se adopté como unidad el tiempo
dinamico de la estrella definido como:

3

R
tan =1\ & A?@ = 1591, 97 seg. (3.7)

3.2.1 Modelo SMIBH

En GADGET-3 se pueden realizar simulaciones con seis distintos tipos de particu-
las, en este trabajo se usaran dos: las tipo 0 son particulas de gas ideal y van a componer
la estrella de secuencia principal, y la tipo 5 corresponde a un agujero negro. A pesar
de que el agujero negro se defina como una particula, se tienen en cuenta variables
relacionadas con su naturaleza, entre estas el radio de acrecion igual a 0,3 Rs. Este
actua como un limite para las particulas de gas ideal, cuando estas lo cruzan ya no se
tienen en cuenta como parte de la estrella, se eliminan del cédigo, y transfieren masa
al agujero negro.

La interaccion entre las particulas de la estrella y el agujero negro se modela me-
diante la gravitaciéon newtoniana clasica. El potencial gravitacional asociado al agujero
negro se escribe como:

pon(r) = — 22 (3.8)

r

y de este potencial se deriva la aceleracién gravitacional (fuerza por unidad de masa)
que experimenta cada particula de gas:

3 GMpy
Qo (r) = == T (3.9)

donde G es la constante de gravitaciéon universal, Mgy es la masa del agujero negro,
r la distancia radial de cada particula de gas ideal respecto a la posicion del agujero
negro, y asi, 7 es el vector que va desde el agujero negro a cada particula de gas.

3.2.2 Adaptacion modelo RAR

Un aspecto importante es que GADGET-3 naturalmente no esta adaptado para
simular nicleos de materia oscura fermionica, como los planteados en el modelo RAR.
Para superar esta limitacion, se implemento un procedimiento de adaptacién en el que
el nicleo fermiénico fue tratado de manera analoga a la particula de agujero negro que
maneja GADGET-3, pero modificando la forma de la aceleracién gravitacional.
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A partir del perfil de densidad propuesto por Argiielles et al. [9] (figura 11), se
calcula la masa acumulada dentro de un radio 7:

Mpy(r) =4m /07“ r2p(r)dr, (3.10)

la cual describe cémo se distribuye la materia desde el nicleo hasta el halo. Con esta
funcion de masa se tiene la base para calcular tanto el potencial gravitacional como las
fuerzas que experimentan las particulas estelares. En la figura 16 se muestra el perfil de
masa acumulada correspondiente al modelo RAR (lineas sélidas) y al modelo de SMBH
(lineas punteadas).

Figura 16
Perfiles de masa acumulada para el modelo RAR y el caso de un agujero negro super-
masivo.
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Nota. Perfiles de masa acumulada obtenidos para el modelo Ruffini-Argiielles-Rueda (lineas
sélidas) y para el caso de un agujero negro supermasivo (lineas punteadas gruesas). Ademads
del perfil original asociado a Sgr A*, se muestran versiones escaladas a masas de 15 Mg, 50 M
y 100 M. Las lineas verticales punteadas indican la regién correspondiente a las érbitas de
las estrellas del cimulo S, lo que permite comparar el comportamiento del perfil de masa en
la regién de interés para cada escenario considerado.

El modelo RAR proporciona un perfil de densidad calibrado para la masa de Sgr
A*. Sin embargo, con el fin de realizar una comparacién consistente entre este perfil y
el modelo del agujero negro en diferentes escalas fue necesario reescalar el perfil original
hacia masas menores, como lo son 15, 50 y 100 M. Este procedimiento se llevé a cabo
mediante un factor de escala definido como:



DISRUPCIONES DE MAREA EN EL CENTRO GALACTICO 38

MS’ 7 Ax
b=—2= 3.11
Mn ) ( )
donde Mgy, 4. & 4 x 10% M, correspondiente a la masa de Sgr A*, y M,, es la masa de
interés. La aplicacion de este factor permite ajustar las escalas de radio y densidad de
la siguiente manera:

r= -, o(r') = p(r) b*. (3.12)

De modo que se conserva su forma funcional, pero se adapta a cada uno de los
casos de masa trabajados. De esta manera, se obtienen perfiles andlogos que permiten
comparar los resultados del modelo RAR con los del modelo de agujero negro. La Figura
16 ilustra el efecto del escalamiento en los perfiles de masa, mostrando que la forma
general del perfil se mantiene, mientras que las escalas de radio y masa se ajustan segin
el valor de b definido en la ecuacién (3.11).

El potencial gravitacional para una distribucién de masa extendida esféricamen-
te simétrica, se calcula mediante la solucion directa de la ecuacién de Poisson. En
coordenadas esféricas se escribe como:

1 d [ ydépm

—— | r"—— ) = 4nGp(r), 3.13
r2dr ( dr p(r) ( )
obteniendo asi que para un punto ubicado a distancia r del centro del niicleo de materia
oscura, el potencial se expresa como:

Gpum(r) = Gw +4rG //OO p(r)r'dr' = Gine (1) + Geat (1), (3.14)

donde el potencial interior actiia de manera similar al de una masa puntual como en el
modelo del agujero negro. En la figura 17 se presenta el potencial gravitacional para el
modelo RAR y para un agujero negro puntual. Al igual que en el caso de la masa, se
consideran tanto el perfil original de Sgr A* como los casos escalados.

La aceleraciéon que experimenta una particula de prueba se obtiene como el
gradiente negativo del potencial gravitacional:

_ GMDM<?") 77

r3

En la grafica 18 se comparan los perfiles de aceleracién para el modelo RAR y
para el modelo del agujero negro para las masas de interés, el cual tiene un compor-
tamiento de 1/r? cercano a la regién central de la galaxia, o bien, de las estrellas del
cumulo S.
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Figura 17
Potencial gravitacional para el modelo RAR 1y el caso de un agujero negro supermasivo.
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Nota. Potencial gravitacional como funcién del radio para el modelo RAR (lineas sélidas)
y para un agujero negro puntual (lineas punteadas gruesas). Se incluyen el perfil original
correspondiente a Sgr A* y los casos escalados a 15 Mg, 50 Mg y 100 Mg . Las lineas verticales
senalan la ubicacion de las estrellas del cimulo S, mostrando la region para comparar entre
ambos escenarios.

La diferencia entre la aceleracion de los dos modelos se presenta en la grafica 19,
ajustada con una ley de potencias (linea punteada roja) de la forma:

|AG(r)| ~ —Are, (3.16)

donde A y « son parametros libres. Esto se aplicé a cada una de las masas consideradas
en las simulaciones, y en todos los casos el comportamiento del error relativo pudo
representarse con una ley de potencias de la forma 1/72.

Las cantidades utilizadas para implementar esta correcciéon en el codigo se re-
sumen en la tabla 1, donde se presentan la masa total considerada, la amplitud A, el
exponente « y el factor de escalamiento b correspondiente a cada escenario.

El valor obtenido del ajuste se incorpora posteriormente como una rutina co-
rrectiva en el codigo. La aceleracion utilizada en las simulaciones se construye sumando
a la aceleracién puntual del agujero negro la correccién obtenida del ajuste:

Arotal (1) = dpu(r) + Ad(r), (3.17)

lo que permitié asegurar la adecuada escalabilidad del perfil en el marco de las simu-
laciones hidrodindmicas. Asi, en el limite central, la fuerza gravitacional producida por
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Aceleracion gravitacional para el modelo RAR vy el caso de un agujero negro superma-

Figura 18
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Nota. Aceleracién gravitacional para el modelo RAR (lineas sélidas) y para un agujero negro
puntual (lineas punteadas gruesas). Se muestran el perfil original asociado a Sgr A* y los
casos escalados a 15 My, 50 Mg y 100 Mq. Las lineas verticales indican la posicién radial de
las estrellas del cimulo S en cada escenario, lo que permite comparar en la regiéon de interés.
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Comparacion entre la aceleracion del modelo RAR y el modelo de agujero negro.
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Nota. Diferencia entre la aceleraciéon calculada con el modelo Ruffini—Argiielles—Rueda y el
modelo de agujero negro puntual. Se comparan el perfil original asociado a Sgr A* (curva
negra) y los perfiles escalados a masas de 50 My (curva verde) y 100 Mg (curva amarilla),
junto con sus respectivos ajustes representados por las curvas punteadas en rojo.
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Tabla 1
Parametros empleados en la correccion de la aceleracion gravitacional en el codigo
GADGET-3 para implementar un nicleo de materia oscura fermionica.
M [Mg)] b ARt2]  «a
15 266666 1.17

50 80000 1.69
100 40000 2.00 -2.00
Sgr A* 1 6.60

Nota. Los pardmetros A, b y « corresponden a los coeficientes utilizados en la parametrizacién
del potencial gravitacional del nticleo fermidnico. Estos valores permiten reproducir el perfil
de aceleracion obtenido a partir del modelo RAR para distintas masas del objeto central.

el nticleo extendido reproduce la dependencia radial caracteristica de un objeto com-
pacto puntual, mientras que a mayores escalas introduce correcciones que reflejan la
naturaleza extendida del perfil del modelo RAR.

3.3 Condiciones iniciales y estabilidad

Para construir las condiciones iniciales de la estrella en las simulaciones se uti-
liz6 un perfil estelar generado con el cédigo MESA (Modules for Experiments in Stellar
Astrophysics) [76]. Este cédigo permite obtener la estructura interna de una estrella
en funcién de su radio, proporcionando parametros fundamentales como la densidad,
la presion y la energia interna. Dichos perfiles, calculados bajo el supuesto de simetria
esférica, fueron empleados como referencia para distribuir particulas de SPH que repro-
dujeran fielmente la configuracién inicial de la estrella. El procedimiento seguido puede
resumirse en los siguientes pasos:

1. La construccion de la distribucion de particulas se realizé mediante el método
Monte Carlo, que consiste en asignar posiciones aleatorias (x, y, z) a cada particula
dentro de una esfera de radio R, correspondiente al radio estelar. Una vez deter-
minada la posicién, se verifica que la densidad en dicho punto fuera coherente con
el perfil de densidad obtenido de MESA. Si la condicién se cumple, la particula
era aceptada como parte del conjunto de SPH, si no la posicién se descarta y se
generaba una nueva. Este procedimiento se repite hasta alcanzar el niimero total
de particulas requerido.

De esta manera, la estrella inicial quedd representada como una nube discreta de
particulas de SPH que conserva de forma estadistica la distribuciéon de masa del
modelo estelar. En el panel superior de la figura 20 se ilustra la distribucién inicial
de particulas obtenidas.

2. Una vez generada la distribucién inicial de particulas es necesario organizarlas de
manera que reproduzcan con fidelidad el perfil de densidad estelar obtenido con
MESA. Para ello se emplea un procedimiento de cascarones concéntricos, donde
el radio de la estrella se divide en intervalos y se cuenta el nimero de particulas
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presentes en cada uno de ellos. Cada particula aceptada se le asigna una masa
idéntica de forma que la suma de todas las particulas reproduzca la masa global
del modelo estelar.

3. Finalmentemente, se verifica que la acumulaciéon de particulas dentro de los cas-
carones coincidiera con el perfil esperado, lo cual se refleja en el panel medio e
inferior de la figura 20, donde se comparan los resultados obtenidos a partir de
las particulas con los perfiles tedricos de MESA. En el panel inferior se observa
que el perfil de densidad calculado a partir de los cascarones sigue de manera
consistente la tendencia de MESA, mientras que en el panel medio se ilustra la
distribucion acumulada de masa en funcién del radio, mostrando nuevamente una
concordancia satisfactoria.

Figura 20
Configuracion inicial de la estrella en la simulacion SPH.
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Nota. Configuracién inicial de la estrella representada mediante particulas SPH. En el panel
superior se muestra la distribucién de 10° particulas generadas mediante un muestreo de Monte
Carlo a partir del perfil estelar obtenido con el codigo MESA. El panel central presenta la masa
acumulada en funcién del radio, mientras que el panel inferior muestra el perfil de densidad
radial. Los cascarones construidos a partir de las particulas reproducen adecuadamente la
estructura estelar calculada con MESA.
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Una vez se construye la estrella, ésta se ubica a una distancia de SR, gy sobre
una orbita parabdlica kepleriana, ya que representan trayectorias no ligadas en las que
la estrella permanece mas tiempo cerca del objeto central. Este escenario maximiza la
transferencia de energia y momento angular, y por lo tanto, genera las condiciones mas
extremas de TDEs.

Para establecer una comparacién consistente entre los dos modelos, SMBH y
RAR, se adopté la condicién que el periastro de la trayectoria parabdlica estelar r, en
el modelo de materia oscura sea el R,py definido para el agujero negro (ec. 1.3), ver
figura 21. Es importante destacar que el radio de marea no coincide en los dos modelos,
puesto que depende de la naturaleza del objeto central y de cémo se distribuye su masa.

Figura 21

Comparacion de trayectorias estelares en los modelos de agujero megro supermasivo y
nicleo de materia oscura fermionica.
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Nota. Comparaciéon de trayectorias estelares en el escenario de un agujero negro superma-
sivo (linea negra) y de un nicleo de materia oscura fermiénica descrito por el modelo Ruf-
fini-Argiielles-Rueda (linea verde). La trayectoria de la estrella se inicia desde posiciones
diferentes en cada modelo, pero ambas coinciden cuando el periastro del modelo RAR corres-
ponde al mismo radio de marea del modelo de agujero negro (r,pm = 77 BH)-

A continuacién, se analiza el movimiento de las particulas estelares en ambos
potenciales a partir del marco clasico de fuerzas centrales, con el fin de describir las
condiciones que determinan sus trayectorias. Una particula de prueba experimenta una
fuerza que actia a lo largo de la linea que la conecta con el centro de masa del nticleo
(modelo RAR o modelo SMBH), y cuya magnitud depende tinicamente de la distancia
de separacion. Esta configuracién geométrica implica que el momento angular de cada
particula se conserva a lo largo de su trayectoria orbital:

L =m,rf = cte, (3.18)

donde m, es la masa de la particula y f el angulo entre la posicién de la estrella y la
posicién del periastro. Esta conservacién implica que se confina el movimiento de cada
particula a un plano fijo en el espacio, determinado por su posicién y velocidad iniciales.
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La energia total por unidad de masa, conocida como energia especifica, determina
el tipo de orbita que describe una particula de prueba. Esta energia se define como la
suma de la energia cinética especifica y el potencial gravitacional del objeto compacto:

5:%ﬁ+¢&y (3.19)

donde v es la velocidad de la estrella. Esta velocidad esta dada por una componente
radial, que apunta desde el centro de la 6rbita, y una componente tangencial, que es
perpendicular a la direccion radial:

7= v+ v f. (3.20)
En coordenadas polares, estas componentes se expresan como:

L

myr

v =7, wvy=rf= (3.21)

Las particulas con energia especifica negativa (¢ < 0) se encuentran gravitacio-
nalmente ligadas al centro galactico y describen orbitas cerradas. En el limite donde
e = 0, las particulas siguen trayectorias parabdlicas que las llevan al infinito con ve-
locidad nula. Finalmente, las particulas con energia especifica positiva (¢ > 0) poseen
suficiente energia cinética para escapar del campo gravitacional del niicleo, describiendo
6rbitas hiperbdlicas que las alejan definitivamente del sistema.

El potencial efectivo juega un papel crucial para determinar las caracteristicas
del movimiento orbital. Este potencial combina el potencial gravitacional del centro
galactico con el término centrifugo asociado al momento angular:

2

Pess(r) = —¢(r) + Qk—ﬂ, (3.22)
donde ¢(r) es el potencial asociado a cada modelo (SMBH o RAR) y k = L/m, es
el momento angular especifico. Este potencial determina los puntos de retorno de las
6rbitas y las regiones energéticamente permitidas. Los minimos del potencial efectivo
corresponden a drbitas circulares, mientras que para energias especificas mayores, las
particulas describen drbitas elipticas entre dos puntos de retorno.

La trayectoria de la particula de prueba se determina a partir de las ecuaciones
3.19 y de 3.18:

& o df k
d—z = 2(6 — ¢eff)7 % = ﬁ; (323)

combinando estas expresiones, se obtiene la relacion entre la distancia radial y el angulo
recorrido:
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d 2
o = TV b (3.24)

integrando la parte radial de esta ecuacion desde el radio de marea R,p, hasta la
posicién inicial deseada r;, y para la integral con respecto al angulo serfa f(R,p,) = 0
hasta nuestro punto de interés que seria f(r;):

(3.25)

T k
f(ri) = /RTBH —7"2 *_2@”0 dr.

Finalmente, la velocidad total de la estrella en cualquier punto se obtiene a partir
del potencial efectivo:

Vorb = \/ —2¢(1;), (3.26)

y puede descomponerse en sus componentes radial y angular segtin:

k
v = v =k, — v}, (3.27)

de este modo, se construyen trayectorias parabdlicas para ambos modelos que permitan
comparar la dindmica de la estrella

Las simulaciones realizadas con GADGET-3 operan en coordenadas cartesianas,
por lo que, al final del andlisis para cada modelo, las posiciones y velocidades de las
particulas se transforman a este sistema de coordenadas:

x = —r;sin f, y = —r;cos f, 2 =0, (3.28)

por simplicidad la érbita de la estrella se da en el plano x — ¥y, con z = 0, de modo que
las velocidades correspondientes se obtienen derivando con respecto al tiempo:

& =rsin f +1;cos ff, j =17icos f —risen f f, z=0. (3.29)

En el cuadro 2 se presentan las condiciones iniciales empleadas para cada simu-
lacién de las distintas masas para el objeto compacto.

Agujero negro como masa puntual

En coordenadas cilindricas la trayectoria seguida por la estrella alrededor de un
agujero negro puede expresarse de forma analitica como:
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Tabla 2
Condiciones iniciales de posicion (xv;,y;) y velocidad (vy,, vy,) de la estrella en las
simulaciones para los modelos de agujero negro y de materia oscura fermionica.

BH DM
M [Mg) z; [Ro)] yi [Ro) va; x 10° [em s™1] vy, x 10° [em s™1] 2; [Re] yi [Re] va; x 10° [cm s™1] vy, x 10° [em s71]
15 -9.7 7.2 7.2 -14.4 -10.5 6.4 46.4 -68.9
50 -14.5 109 10.5 -21.0 -15.8 9.3 6.6 -98.2
100 -18.3 13.7 13.2 -26.4 -19.1 13.1 71.5 -12.7

Nota. Las velocidades estan expresadas en cm s~! y las posiciones en R, obtenidas a partir
del reescalamiento del sistema a masas de 15, 50 y 100 M.

k}2
P (3.30)
14 ecos f
donde r es la distancia entre la estrella y el objeto central, e la excentricidad orbital
(e = 1 para una Orbita parabdlica), u = mymsy/(my + ms) el pardmetro gravitacional
reducido y k£ el momento angular especifico.

El periastro se alcanza cuando f = 0, en el caso del agujero negro este punto
coincide con el radio de marea, que marca la distancia minima a la que la estrella puede
acercarse sin ser completamente destruida por las fuerzas de marea:

k2
= 31
R. gy o’ (3.31)

el momento angular se mantiene constante, la ecuacién de la érbita puede reescribirse
de manera més directa como:

2}%7'BH

" 1+ cos f (3:32)

Luego de esto se define la posicién inicial que sera el punto de partida de la
trayectoria de la estrella r;, y haciendo uso de 3.32 se puede obtener el angulo f:

2R

f=cos™! ( LA 1) : (3.33)
T

asi, una vez conocido el angulo y la posicién inicial, se puede calcular la velocidad

orbital total de la estrella 3.20 en esa posicién a partir de la energia especifica 3.19 para

una orbita parabdlica:

2GM
vpy = ) —212. (3.34)

Ty
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A partir de la conservacion del momento angular, se obtiene la velocidad angular
de la estrella vy, y a su vez la velocidad radial v,:

V2pR,
v = VERWBI -, = \/ VB — VF- (3.35)

Ty

3.4 Evolucion temporal de la simulacion

Durante la evolucién numérica de los TDEs, el codigo GADGET-3 genera ar-
chivos de salida en intervalos de tiempo definidos por cada usuario, conocidos como
snapshots. Cada snapshot contiene el estado completo del sistema en ese instante: po-
siciones y velocidades de todas las particulas SPH, asi como sus propiedades termo-
dinamicas: densidad, energia interna, presion, etc. A partir de ellos es posible seguir la
trayectoria de la estrella hacia el objeto central, su deformacién progresiva, la disgre-
gacion en corrientes de escombros y la formacion de un disco de acrecion.

Para analizar los resultados de las simulaciones realizadas con GADGET-3, se
utiliz6 la herramienta SPLASH (SPH Particle Analysis and Visualization) desarrollada
por D. Price [77]. SPLASH permite la visualizacién interactiva de las simulaciones SPH,
mostrando las particulas en tres dimensiones y proyectandolas sobre diferentes planos
de coordenadas.

En este trabajo se realizaron simulaciones hidrodindamicas en las que se variaron
tres parametros: la masa del nticleo, el niimero de particulas empleadas para representar
a la estrella y el punto inicial de su trayectoria orbital. Con el fin de establecer una
comparacion directa entre los modelos, se consideraron tres valores caracteristicos de
la masa del nucleo: 15, M, 50, My y 100, M, los cuales se han utilizado de manera
consistente a lo largo de esta seccion. Una descripcion mas detallada de los distintos
casos explorados puede consultarse en el apéndice A.

Para ilustrar la evoluciéon de la estrella alrededor de un agujero negro, en la
figura 22 se presentan tres snapshots seleccionados de la simulacién, generados con
SPLASH. Cada panel corresponde a un instante distinto del tiempo de la simulacién
y muestra los contornos de densidad en el plano ecuatorial de un TDE de una estrella
de 1 Mg por un agujero negro de 15 M. Esta representacién permite observar la
deformacion de la estrella por efecto de las mareas, asi como la formacién de corrientes
de escombros alrededor del nucleo.

En la figura 23 se observan los mismos tres instantes de tiempo que en la figura
del agujero negro, pero en este caso se simulé un niicleo de materia oscura fermiénica
de 15 M. En este escenario la estrella pasa antes por el pericentro de su trayectoria y
tarda mas en distribuirse alrededor del nticleo fermiénico.

Por otro lado, en la figura 24 se muestra un instante de tiempo de la simulacion
de un agujero negro de 1.000 M, (derecha) y uno de 10.000 My, (izquierda), ilustrando
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Figura 22
Fvolucion de la disrupcion de marea de una estrella por un agujero negro de 15 M.
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Nota. Contornos de densidad en el plano ecuatorial durante la disrupcion de marea de una
estrella de 1 Mg, por un agujero negro de 15 My,. El objeto central se localiza en el origen del
sistema de coordenadas (z,y) y se indica con un punto azul. Cada panel corresponde a un
instante distinto de la simulacién hidrodinamica y muestra la deformacién progresiva de la
estrella, asi como la acrecién de parte de su material por el objeto compacto.

Figura 23
Evolucion de la disrupcion de marea de una estrella por un nicleo de materia oscura
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Nota. Contornos de densidad en el plano ecuatorial durante la disrupcion de marea de una
estrella de 1 My por un nicleo de materia oscura de 15 M. El objeto central se localiza
en el origen del sistema de coordenadas (z,y) y se indica con un punto verde. Cada panel
corresponde a un instante diferente de la simulaciéon hidrodindmica y muestra la deformacién
progresiva de la estrella, asi como la acrecién de parte de su material por el objeto central.

coOmo la dinamica estelar y la extension de los escombros dependen de la masa del objeto
central.
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Figura 24
Disrupcién de marea de una estrella por agujeros negros de 103 y 10* M.
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Nota. Contornos de densidad en el plano ecuatorial durante la disrupcién de marea de una
estrella de 1 M, por agujeros negros de 10° M, (panel izquierdo) y 10* M, (panel derecho).
El objeto central se localiza en el origen del sistema de coordenadas (z,y) y se indica con un
punto azul. Los paneles muestran la deformacion de la estrella y la acrecién de parte de su

material por el objeto compacto.
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4.Analisis de resultados

En primer lugar, para determinar las configuraciones finales de las simulacion
se exploraron distintos escenarios variando el nimero de particulas de gas ideal, masa
del ntcleo y posiciones iniciales de la estrella para el modelo del agujero negro (ver
apéndice A). De estas condiciones finalmente se tomaron ntcleos de 15, 50 y 100 M,
se usaron 10° particulas de gas ideal y la posicién inicial de la estrella corresponde a 5
veces el radio de marea del agujero negro, R,gy. Estas configuraciones se aplicaron al
modelo RAR para poder realizar una correcta comparacion entre modelos.

Los resultados de estas simulaciones permiten derivar la curva de luz de cada
disrupcién de marea, calculada tanto en su forma habitual a partir de la tasa de acrecién
M como mediante la distribucién de energfas (dM/dT), considerando el perfodo orbital
asociado a cada particula ligada al objeto compacto.

Este enfoque permite comparar de manera directa los resultados obtenidos para
los diferentes modelos de objeto central, modelo SMBH y RAR, evaluando las dife-
rencias en la dindmica de las particulas ligadas y la evolucion de la luminosidad sin
necesidad de resolver toda la complejidad de la interaccién estelar cercana al horizonte.

Es importante destacar que el andlisis se limita a la region exterior del centro
galactico, donde se encuentran las estrellas del cimulo S en el caso de Sgr A*. En estas
zonas, los efectos relativistas son despreciables por lo que es posible realizar un analisis
newtoniano y obtener curvas de luz consistentes con el comportamiento global de las
particulas ligadas. Por el contrario, un estudio cercano al horizonte de eventos requeriria
la inclusion de efectos relativistas y modificaciones profundas al cédigo GADGET-3,
lo que excede el alcance de este trabajo y constituye un problema independiente que
debera abordarse en estudios futuros.

4.1 Curvas de luz de TDEs

El analisis de las curvas de luz constituye una de las formas ma&s directas y
clésicas de estudiar los TDEs. En este primer enfoque se calcula la luminosidad a partir
de la tasa de cambio de la masa M del objeto compacto, la cual se puede escribir como:

L =nMAe, (4.1)
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donde 7 es un coeficiente de eficiencia radiativa, que es n = 1 cuando todo el material
que hay en la superficie del agujero negro es acretado, y Ae ~ GM /R corresponde a
la energia gravitacional por unidad de masa de la estrella [29].

Al reescalar esta expresién con el tiempo dindmico (ec. 3.7), se obtiene la forma
practica empleada en este trabajo:

MR
t2 7
dyn

(4.2)

donde Mg y Rg son la masa y el radio solares respectivamente, mientras que tg,,
corresponde al tiempo dindmico caracteristico del sistema. Esta relacién proporciona
una estimacion directa de la luminosidad asociada al material retornando al objeto
central y permite construir la curva de luz clésica para cada simulacion.

El procedimiento comenzé con la lectura de los snapshots generados por las simu-
laciones hidrodindmicas en GADGET-3. En cada snapshot se identificaron las particulas
gravitacionalmente ligadas al objeto central, aplicando un radio maximo de corte para
excluir las que escapaban. Estas particulas se organizaron en cascarones concéntricos
de ancho radial fijo, lo que permitio calcular la masa encerrada en cada intervalo como
la suma de las masas de las particulas incluidas en él. La integracién de todos los cas-
carones hasta el radio de corte proporciona la masa acumulada del objeto compacto en
ese instante de tiempo.

De esta forma, el aumento de la masa del objeto compacto se obtiene de ma-
nera directa al seguir la evolucion temporal de la masa acumulada. A medida que las
particulas se asientan en el disco de acreciéon, la masa efectiva del objeto central aumen-
ta (véase panel izquierdo de la figura 25). Para cuantificar este crecimiento se define la
tasa de acrecién como la derivada temporal de la masa acumulada M (t) = dM (t)/dt,
la cual se evalia a partir de la serie de masas acumuladas en los instantes de tiempo.
Se aplicé un suavizado local sobre la serie temporal, este procedimiento reduce el rui-
do y las oscilaciones puntuales propias de la simulacion, preservando la tendencia de
crecimiento y posterior decaimiento esperada, y ofreciendo una evolucion continua y
coherente (panel derecho de la figura 25).

El mismo procedimiento se aplicé a las simulaciones de 15, 50 y 100 M, en
ambos modelos, con el fin de comparar la evolucion temporal de la luminosidad y de la
tasa de acrecion. En la figura 26 se presentan las curvas de luz obtenidas para el modelo
de agujero negro (izquierda) y para el modelo RAR (derecha).

En todos los casos, las luminosidades obtenidas se encuentran dentro del rango
caracteristico de TDEs L ~ 10%2-10*" erg s™! [11], lo que respalda la consistencia fisica
de los resultados. No obstante, las limitaciones computacionales impidieron realizar un
ajuste mas detallado de la fase de decaimiento.

En la tabla 3 se resumen los valores caracteristicos obtenidos para tym;, (ec.
1.9) ¥ Mpear (ec. 1.10) en las simulaciones de disrupcién de marea. Cabe sefialar que
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Figura 25
Fuvolucion de la masa y la tasa de acrecion para un agujero negro de 15 M.
+1.5el
. — Suavizado
o00sd e originales
0.008 1
0.004
s
"o 0.006 "é 0.003
S =
ES 3
Em 0.004 4 E 000
s
T .
0.001 d
0.002 :
0.000 :
0.07 0.08 0.09 0.10 0.11 0.12 0.13 0.07 0.08 0.09 0.10 0.11 0.12 0.13
t [Dia] t [Dia]

Nota. Evolucién temporal para el caso de un agujero negro de 15 M, donde ¢ = 0 corresponde
al instante en que la estrella pasa por el radio de marea del modelo de agujero negro (R, pp).
El panel izquierdo muestra el cambio de la masa del agujero negro Mpp(t) dentro del intervalo
temporal considerado, mientras que el panel derecho presenta la tasa de acrecién M (t).

Figura 26
Comparacion de curvas de luz para disrupciones de marea en los modelos de agujero
negro y nucleo de materia oscura.
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Nota. Comparacién de las curvas de luz obtenidas en las simulaciones para agujeros negros
(panel izquierdo) y nicleos de materia oscura fermidnica (panel derecho) con masas de 15,
50 y 100 M. En el eje izquierdo se muestra la luminosidad estimada, mientras que en el eje
derecho se presenta la correspondiente tasa de acrecién M. El tiempo ¢ = 0 corresponde al
instante en que la estrella atraviesa el radio de marea del modelo de agujero negro (R;pm).-

las expresiones tedricas empleadas para estimar estas cantidades fueron originalmente
formuladas para masas cercanas a la de Sgr A*.

La figura 26 y la tabla 3 comparan los resultados obtenidos para los modelos de
agujero negro y RAR para distintas masas centrales. En ambos casos, al incrementar la
masa del objeto central, el tiempo en el que se empieza a acretar materia se prolonga y
la intensidad de la luminosidad disminuye, ya que el aumento de masa implica un radio
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Tabla 3
Valores obtenidos a partir de las simulaciones hidrodinamicas realizadas en este trabajo.
Teorico BH simulado DM simulado
M [Mo]  twmm [dia]  Mpeax [Mo tz;yln] tmin [dfa]  Mpear [Mo tc;yln] tmin [dfa]  Mpeak [Mo tc?yln]
15 0.16 0.039 0.07 0.0038 0.08 0.0009
50 0.28 0.022 0.12 0.0041 0.17 0.00041
100 0.40 0.015 0.17 0.0024 0.28 0.00032

Nota. Valores caracteristicos de los TDEs obtenidos en las simulaciones para diferentes masas
centrales. Se muestran ¢y y Mpeak estimados a partir de las curvas de luz tedricas, junto con
los valores correspondientes a los modelos de BH y RAR.

de marea mayor y un retorno mas lento del material ligado. En el modelo RAR, las
curvas se muestran mas amplias y suaves debido al caracter extendido de su potencial
gravitacional, donde la redistribucion de energia y el retorno del material ocurren de
forma gradual en una region espacial extensa.

4.2 Energia

El anélisis estadistico de la distribuciéon de energias especificas proporciona in-
formacion valiosa sobre el estado del sistema. La funciéon de distribucién Cfi—? describe
cémo se distribuye la masa estelar en funcién de la energia especifica. Esta distribucion
evoluciona temporalmente a medida que las fuerzas de marea redistribuyen las energias
de las particulas, transfiriendo material desde estados ligados hacia estados no ligados.

La tasa a la cual el sistema pierde masa debido a la evolucién de las energias
especificas se calcula aplicando la regla de la cadena:

dm _dm dz )
dr de dT

donde dm/de se obtiene directamente de los datos de la simulacién y T' corresponde al
periodo orbital de cada particula ligada. El primer factor es la distribucion diferencial
de masa por energia especifica, mientras que el segundo factor es la tasa de cambio de
energia especifica derivada anteriormente.

El producto de estos términos cuantifica la eficiencia con la cual el sistema
transfiere material desde estados ligados hacia estados no ligados, proporcionando una
medida cuantitativa de la tasa de disrupcién de la estrella.

4.2.1 Modelo SMBH

En el modelo del agujero negro, la energia especifica (ec. 3.19) de cada particula
se escribe como:
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1 2 GMbh

e=gv - — —, (4.4)
la cual permite clasificar las particulas en érbitas ligadas (¢ < 0) o en dérbitas no ligadas
(¢ > 0). En todas las simulaciones del modelo de agujero negro, se establecié como
condicion que la estrella debia atravesar el radio de marea r,gy. Antes de alcanzar este
punto critico, las particulas de la estrella se encontraban en un estado transitorio, con
aproximadamente la mitad de ellas ligadas y la otra mitad no ligadas, reflejando la
redistribucién inicial de energia producida por las fuerzas de marea.

Al pasar por r.gy, la mayoria de las particulas adquiere energia negativa res-
pecto al agujero negro, quedando ligadas gravitacionalmente y formando la corriente de
retorno que alimentara el disco de acrecién. Esto se observa claramente en la figura 27
para el caso de una masa de 15 M : antes de pasar por r,py (azul) la distribucién de
energia presenta una dispersién alrededor de cero, mientras que justo al pasar por 7,y
se tiene que t = 0 dias (curva amarilla), la mayor parte de las particulas se concentra
en valores negativos de energia, indicando que ahora estan vinculadas al potencial del
agujero negro. Luego de esto parte del material de la estrella queda ligado y el otro es
expulsado (curva naranja y verde).

Figura 27
Distribucion dm/de para una estrella perturbada por un agujero negro de 15 M.
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Nota. Funcién dm/de en funcién de la energia total de una estrella perturbada por un agujero
negro de 15 Mg, evaluada en cuatro instantes distintos de la simulacién. El tiempo ¢ = 0
corresponde al momento en que la estrella atraviesa el radio de marea del modelo de agujero
negro (R, p).

A partir de la expresién (ec. 1.7), la derivada de la energia respecto al periodo
orbital es:
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de 1
= =5 (2 GM ) T, (4.5)

esta relacion muestra que la energia de las particulas ligadas disminuye de manera
caracteristica como T~/ lo que constituye la base de la tasa de retorno de masa
dm/dt o< t=°/3 en disrupciones de marea.

En los resultados obtenidos a partir de la energia especifica se observan ciertos
valles en la distribucién de particulas (ver figura 28). Este comportamiento esta direc-
tamente relacionado con las condiciones iniciales de las simulaciones, ya que en nuestro
caso se trabajo con una oOrbita parabdlica e = 1, lo cual acentia este tipo de irregu-
laridades. Un efecto similar también ha sido reportado en la literatura, por ejemplo
Clerici & Gomboc [27] presentan distribuciones de energia con pequenas depresiones
asociadas al retorno de material, aunque en sus simulaciones no se utiliza una configura-
cion estrictamente parabdlica sino 6rbitas con distintas excentricidades y un potencial
post-newtoniano.

Figura 28
Distribucion de masa en funcion del periodo orbital para una estrella perturbada por un
agugjero negro de 15 M.
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Nota. Distribucién de masa en funcién del periodo orbital CC%{ para el caso de una estrella
perturbada por un agujero negro de 15 My, evaluada en cuatro instantes distintos de la
simulacién. El tiempo ¢ = 0 corresponde al momento en que la estrella atraviesa el radio
de marea del modelo de agujero negro (R;pp). La linea punteada negra indica la pendiente
tedrica esperada para el régimen de acrecion en eventos de disrupcién de marea, caracterizada
por M x t75/3,

En la figura 29 se comparan las distribuciones de energia y las tasas de retorno
para los casos de 15, 50 y 100 My, evaluadas en el instante de acrecion maxima tpeak.
Las simulaciones muestran que el incremento de masa produce una redistribucién mas
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amplia en energia y un retorno de escombros més tardio, siguiendo la tendencia teérica
M o< T3,

Figura 29

Distribuciones dm/de y dM/dT para disrupciones de marea con agujeros negros de
distintas masas.
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Nota. Distribucién de masa en funcién de la energia especifica dm/de (panel izquierdo) y

del periodo orbital dM/dT (panel derecho) para disrupciones de una estrella por agujeros

negros de 15, 50 y 100 My, evaluadas en el instante correspondiente al médximo de acrecién

tpeak de cada simulacién. La linea punteada negra representa la pendiente teérica M x t=5/3,

caracteristica del régimen de acrecién en eventos de disrupciéon de marea.

4.2.2 Modelo RAR

En un inicio se consider6 realizar un andlisis exacto para el modelo RAR, calcu-
lando de manera rigurosa los periodos orbitales en el potencial extendido. Sin embargo,
este procedimiento resultaria extremadamente complejo y con un costo computacio-
nal prohibitivo, ya que requeriria integrar trayectorias individuales de cada particula.
Teniendo en cuenta las comparaciones previas presentadas en este trabajo entre los
dos modelos se observa que en la region del cimulo de estrellas S ambos presentan
un comportamiento muy similar (ver figuras 16-19). En consecuencia, se adopté como
referencia el periodo orbital del agujero negro, introduciendo tinicamente la correccién
correspondiente al modelo RAR a través de la constante asociada.

Para la obtencién de las distribuciones dm/de (ver figura 30) y dm/dT (ver figura
31) no se emplea directamente la masa de 15M,, como en el escenario del agujero negro
puntual, sino la masa efectiva encerrada en la region de interés, calculada a partir del
perfil de densidad del nicleo fermiénico. La comparacién entre las distintas masas de
interés en este trabajo se pueden observar en la figura 32.

Al comparar las figuras 27 y 30 se observa que en el instante inicial de la simu-
lacién (linea azul), las particulas se concentran alrededor de € = 0, indicando un estado
cercano al equilibrio. Al pasar por el pericentro (¢ = 0, linea naranja), las particulas
adquieren energias mas negativas y se vuelven mas ligadas al objeto central, efecto que
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Figura 30

Distribucion dm/de para una estrella perturbada por un nicleo de materia oscura fer-
mionica de 15 M.
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Nota. Funcién dm/de en funcién de la energia total de una estrella perturbada por un nicleo
de materia oscura fermiénica de 15 M, evaluada en cuatro instantes distintos de la simulacién.
El tiempo t = 0 corresponde al momento en que la estrella atraviesa el radio de marea definido

para el modelo de agujero negro (R;,py), utilizado como referencia para comparar ambos
escenarios.

resulta mas evidente en el modelo RAR. En etapas posteriores (lineas verde y roja), par-

te del material permanece ligado mientras otra fraccion es expulsada, comportamiento
caracteristico de los TDEs.

Esta evolucion se refleja también en las distribuciones ‘il—]\:ﬁ mostradas en las
figuras 28 y 31. En el modelo de agujero negro, el retorno de material es més concentrado
en el tiempo y las curvas siguen de forma ma&s cercana la pendiente tedrica M o t=5/3,
caracteristica del régimen de acrecion de un TDE. En contraste, el modelo RAR exhibe
un decaimiento mas gradual y prolongado, resultado de su potencial extendido, que

atenia la redistribucion de energia y prolonga la fase de acrecion en escalas temporales
mayores.
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Figura 31

Distribucion de masa en funcion del periodo orbital para una estrella perturbada por un
nicleo de materia oscura de 15 M.
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Nota. Distribucién de masa en funcién del periodo orbltal para el caso de una estrella

perturbada por un nticleo de materia oscura fermiénica de 15 Mg, evaluada en cuatro ins-
tantes distintos de la simulacién. El tiempo t = 0 corresponde al momento en que la estrella
atraviesa el radio de marea del modelo de agujero negro (R, py), utilizado como referencia
para comparar ambos escenarios. La linea punteada negra representa la pendiente tedrica
M  t75/3 caracteristica del régimen de acrecién en eventos de disrupcién de marea.

Figura 32

Distribuciones dm/de y dM/dT para disrupciones de marea en nicleos de materia
oscura de distintas masas.
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Nota. Distribucién de masa en funcién de la energia especifica dm/de (panel izquierdo) y
del periodo orbital dM/dT (panel derecho) para disrupciones de una estrella por nicleos de
materia oscura fermiénica de 15, 50 y 100 Mg, evaluadas en el instante correspondiente al
méximo de acrecién tpeax de cada simulacién. La linea punteada negra indica la pendiente
tedrica M o t9/3, caracteristica del régimen de acrecién en eventos de disrupcién de marea.
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5.Conclusiones

El objetivo central de este trabajo fue analizar los TDEs en el centro galdctico
considerando dos escenarios distintos para el objeto compacto: el modelo clasico de
un SMBH y el modelo RAR. Este estudio buscé evaluar si ambos modelos pueden
reproducir de manera consistente la disrupcion de una estrella del cimulo S, asi como
comparar las diferencias en las curvas de luz y en las distribuciones de energia asociadas
al retorno de masa.

En la region del cimulo S, se encuentran las estrellas mejor observadas alrededor
de Sgr A* y los resultados muestran que ambos modelos producen dindmicas muy
similares. La principal diferencia va en que el agujero negro corresponde a una masa
puntual mientras que el nicleo fermiénico es un nicleo extendido. Sin embargo, en la
region interna, el modelo RAR puede imitar con gran fidelidad el comportamiento de
un agujero negro, pero a escalas mayores comienzan a manifestarse las discrepancias
ligadas a la extension del potencial.

Para alcanzar el objetivo de este trabajo, se implementaron simulaciones hidro-
dinamicas con el cédigo GADGET-3, basado en el método de SPH. En el caso del SMBH
se utilizé la descripcién puntual del potencial newtoniano, mientras que para el modelo
RAR se adapté el cédigo a fin de incluir el perfil de densidad extendido del nicleo
fermidnico, calculando la masa acumulada, el potencial y la fuerza correspondientes.
Las simulaciones finales se realizaron para estrellas modeladas con 10° particulas de gas
ideal, con masas de 15, 50 y 100 M, y orbitas parabdlicas inicializadas a 5 r, gy, lo
que permitié cubrir un rango representativo de configuraciones.

El andlisis clasico de las curvas de luz mostré diferencias notables entre los
dos modelos. En el caso del agujero negro, las curvas presentan picos mas agudos y
pronunciados, correspondientes a un retorno de masa mas rapido y concentrado en el
tiempo. En contraste, para el modelo RAR los picos aparecen desplazados y suavizados,
reflejando que el potencial extendido redistribuye el material de forma menos abrupta y
prolonga el intervalo temporal del retorno. Este resultado es consistente con la idea de
que mientras el agujero negro concentra toda la masa en un punto, el nicleo fermiénico
genera un efecto gravitacional mas gradual.

El anélisis de la distribucion de energias revelé la presencia de picos y valles
en ambos modelos. En nuestro caso, los valles se explican por las condiciones iniciales
de orbitas estrictamente parabdlicas, que enfatizan la acumulacién de particulas con
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energias similares en determinados intervalos.

Este estudio estuvo limitado por diversas simplificaciones necesarias para hacerlo
computacionalmente viable. En primer lugar, todas las simulaciones se realizaron bajo
un marco newtoniano, sin incluir efectos relativistas que serian relevantes en las cer-
canias del horizonte de eventos. Finalmente, por restricciones de tiempo de cémputo, no
fue posible extender las simulaciones hasta la escala de masas de Sgr A* ~ 4 x 106M,
por lo que los resultados deben interpretarse como extrapolaciones controladas a partir
de masas intermedias.

Como continuidad de este trabajo, seria deseable incorporar efectos relativistas
y estudiar la formacién del disco de acrecion en ambas configuraciones, lo que permitiria
obtener curvas de luz maés realistas y compararlas directamente con observaciones. Asi-
mismo, seria de gran interés extender las simulaciones a escalas de masas comparables
a Sgr A* y evaluar diferencias observacionales entre SMBH y RAR en distintos rangos
de energia electromagnética. Finalmente, el andlisis de trayectorias estelares a mayores
radios, donde el potencial RAR se aparta del comportamiento kepleriano, podria ofrecer
predicciones claras que ayuden a distinguir observacionalmente entre un SMBH y un
nucleo de materia oscura fermionica.
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A. Simulaciones hidrodinamicas

Con el fin de complementar los resultados presentados en el cuerpo principal de
este trabajo, en este apéndice se recopilan todas las simulaciones hidrodinamicas lleva-
das a cabo. El objetivo es documentar de manera ordenada las distintas configuraciones
exploradas y dejar constancia de los escenarios considerados en la comparacion entre el
modelo de agujero negro supermasivo (SMBH) y el modelo de niicleo de materia oscura
fermiénica (RAR).

En primer lugar, se presentan las simulaciones correspondientes al modelo de
agujero negro. En la figura 33 se observa el caso de un SMBH de 100, M, donde la
estrella es progresivamente deformada hasta generar un flujo de escombros que rodea
al objeto central. Posteriormente, en las figuras 34 y 35 se muestran los escenarios con
agujeros negros de 1,000, M, y 10,000, M, respectivamente. Estos casos permiten ilus-
trar cémo el incremento de la masa central intensifica la fuerza de marea, produciendo
disrupciones mas rapidas y un transporte mas eficiente del material hacia la region de
acrecion.

Figura 33
Disrupcion de marea de una estrella por un agujero negro de 100 M.
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Nota. Contornos de densidad sobre el plano ecuatorial durante la disrupcién de marea de
una estrella de 1 Mg por un agujero negro de 100 M, ubicado en el centro (punto azul) del
sistema de coordenadas (z,y). Cada panel representa un instante distinto de la simulacién
hidrodinamica.

En contraste, la figura 36 recoge un ejemplo representativo del modelo RAR,
correspondiente a un nucleo fermiénico de 100M. A diferencia del caso puntual del
agujero negro, el perfil extendido del niicleo modifica la dindmica de la disrupcion,
alterando la geometria de los escombros.
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Figura 34
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Disrupcién de marea de una estrella por un agujero negro de 10° M.
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Nota. Contornos de densidad sobre el plano ecuatorial durante la disrupciéon de marea de

una estrella de 1 M por un agujero negro de 10® M. Cada panel muestra distintos instantes
de la evolucion de la simulacién.

Figura 35

Disrupcién de marea de una estrella por un agujero negro de 10* M.
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Nota. Contornos de densidad sobre el plano ecuatorial durante la disrupcién de marea de
una estrella de 1 M por un agujero negro de 10* M. Cada panel corresponde a un instante
distinto de la simulacién.

Figura 36
Disrupcion de marea de una estrella por un nicleo de materia oscura de 100 M.
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Nota. Contornos de densidad en el plano ecuatorial durante la disrupciéon de marea de una
estrella de 1 Mg por un nicleo de materia oscura fermiénica de 100 M, ubicado en el origen
del sistema de coordenadas (punto verde).

Una comparacion directa entre los dos modelos se presenta en la figura 37,
donde se muestran simultdneamente los resultados de una disrupciéon por un objeto de
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50M¢, en ambos escenarios: agujero negro (en azul) y nicleo fermidnico (en verde). Esta
comparacion evidencia diferencias en la distribucion espacial de las particulas y en la
evolucién temporal de la disrupcion.

Figura 37
Comparacion entre los modelos de agujero negro y nicleo fermionico para 50 M.
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Nota. Distintos instantes de tiempo para un objeto central de 50 My comparando el modelo
de agujero negro (azul) y el modelo RAR (verde), visualizados mediante la distribucién de
particulas de la simulacién SPH.

Finalmente, la figura 38 presenta las curvas de luz asociadas a cada simulacion,
resumidas para masas de 15, 50 y 100M,. Alli se aprecia que aunque ambos modelos
exhiben el decaimiento caracteristico esperado en un TDE, el ritmo y la forma de las
curvas difieren de manera sistematica.

Figura 38
Comparacion de curvas de luz para diferentes masas del objeto central.
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Nota. Comparacién de las curvas de luz obtenidas en las simulaciones. El panel izquierdo
corresponde a 15 M), el panel central a 50 Mg y el panel derecho a 100 M.

Con el fin de evaluar la influencia de la posicién inicial de la estrella sobre la
evolucion del evento, se realizaron simulaciones adicionales para el caso del agujero negro
de 15Mg, variando la distancia inicial entre 5 y 10 veces el radio de marea (R,pp). En
la figura 39 se comparan las curvas de luz obtenidas para ambos escenarios. Se observa
que la diferencia en la evolucién general de la luminosidad no es significativa: el caso
con una posicién inicial mas alejada presenta un maximo de luminosidad ligeramente
menor y un desplazamiento temporal leve del pico. No obstante, el tiempo de computo
requerido aumenta considerablemente al incrementar la distancia inicial, debido a que
la trayectoria estelar se prolonga antes del paso por el periastro.
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Figura 39
Curvas de luz para distintas posiciones iniciales de la estrella.
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Nota. Curvas de luz para una estrella perturbada por un agujero negro de 15 M, conside-
rando posiciones iniciales de 5R; gy y 10R, . Se muestra la luminosidad L (eje izquierdo)
y la tasa de acrecién M (eje derecho).

Por otro lado, con el fin de analizar la influencia de la resolucién numérica en los
resultados, se realizaron simulaciones adicionales para el modelo RAR con un mismo
sistema estelar de 150, variando el nimero de particulas de gas ideal que representan
la estrella. En la figura 40 se comparan las curvas de luz obtenidas con resoluciones
de 25k y 100k particulas. El incremento en el niimero de particulas permite una mejor
resolucion espacial del fluido y una descripcion mas continua de la redistribucién de
masa durante la disrupcién. Aunque ambas curvas siguen la misma tendencia general,
la simulacién con 100k particulas presenta una variacién més suave en la luminosidad
y una mejor definiciéon del maximo, lo que evidencia la sensibilidad del método SPH a

la resolucién numérica.

Figura 40
Influencia de la resolucion numérica en las curvas de luz.
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Nota. Curvas de luz obtenidas para un sistema con nicleo fermiénico y una estrella de 15 M,
utilizando resoluciones de 25k y 100k particulas de gas.
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