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Resumen

En este trabajo se estudia la interaccion entre agujeros negros primordiales (PBHs) y el Sol,
con el objetivo de evaluar su viabilidad como candidatos a materia oscura. Para ello, se implementa
un modelo simplificado basado en suposiciones astrofisicas razonables, mediante el cual se calcula
la probabilidad de colisiéon a partir de un analisis cinematico angular, y se estima el ntiimero total
de impactos a lo largo de la vida del sistema solar, es decir, 5 - 102 afos, considerando un interva-
lo de masas comprendido entre 1017 y 10?4 kg, junto con las restricciones observacionales actuales.
Ademaés, se modela la pérdida de velocidad que experimenta un PBH al atravesar el interior solar
tras un impacto, considerando tanto la friccién dindmica gravitacional como la acreciéon de mate-
ria. Los resultados indican que, aunque la friccion domina ampliamente el proceso de frenado, la
pérdida de energia resultante no es suficiente para que el PBH quede gravitacionalmente ligado al
Sol, incluso en configuraciones 6ptimas. Se concluye, por tanto, que los impactos entre PBHs y el
Sol, aunque posibles en ciertos rangos de masa y fracciéon de abundancia fpgpy, no conducen a la
captura gravitacional ni generan efectos observacionales detectables. Como resultado, este estudio no
impone restricciones adicionales sobre la contribucién de los PBHs al presupuesto de materia oscu-
ra, pero si confirma que su existencia es compatible con las propiedades observadas del entorno solar.

Palabras clave: agujeros negros primordiales, materia oscura, friccion dindmica, acreciéon gravita-
cional, interaccién PBH-Sol, modelo astrofisico, captura gravitacional.

Abstract

This study explores the interaction between primordial black holes (PBHs) and the Sun, aiming
to assess their plausibility as dark matter candidates. A simplified yet physically motivated model
is developed to compute the probability of collision based on angular kinematic considerations.
Using this framework, the expected number of PBH-Sun encounters over the solar system’s lifetime
(5 - 10% years) is estimated for a mass range between 107 and 10?*kg, taking into account current
observational constraints. The dynamical interaction is further analyzed by modeling the velocity loss
experienced by a PBH during its passage through the solar interior. Both gravitational dynamical
friction and accretion are considered. The results show that although friction is by far the dominant
braking mechanism, the resulting energy loss is insufficient for the PBH to become gravitationally
bound to the Sun, even under the most favorable conditions. These findings suggest that while PBH
impacts with the Sun are not entirely negligible within certain mass and abundance ranges (fppn),
they do not result in capture or produce detectable observational signatures. Consequently, this
study does not place additional constraints on the contribution of PBHs to the dark matter budget,
but supports their compatibility with current solar observations.

Key words: primordial black holes, dark matter, dynamical friction, gravitational accretion, PBH-
Sun interaction, astrophysical model, gravitational capture.
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1. Introduccién

La existencia en el universo de una componente gravitatoria, fria y no bariénica, es decir, que
no emite ni absorbe radiacién electromagnética, representa uno de los problemas més profundos y
aun no resueltos de la fisica moderna y la cosmologia. Diversas observaciones astrondémicas y cosmo-
logicas indican que aproximadamente el 85 % de la materia total del universo no esta formada por
bariones, es decir, por la materia ordinaria que compone planetas, estrellas y seres vivos, sino por
una forma de materia cuya naturaleza atn se desconoce y que ha sido denominada como materia
oscura (DM, por sus siglas en inglés) [1, 2.

Por lo tanto, conocer la naturaleza de la materia oscura es fundamental para completar nuestro
entendimiento del universo ya que existe una proporciéon de materia oscura aproximadamente cinco
veces mayor que la de materia bariénica en el universo. Aunque esta sustancia no interactiia con
la radiacién electromagnética, lo que impide su deteccién directa mediante observaciones tradicio-
nales, su existencia queda firmemente respaldada por multiples evidencias indirectas que revelan su
influencia gravitatoria sobre la dinamica de diversos sistemas astrofisicos.

Una de las principales lineas de evidencia para la existencia de materia oscura proviene de la dis-
crepancia entre la materia visible y la dindmica observada a diversas escalas césmicas. Uno de los
primeros y mas sélidos indicios lo constituyen las curvas de rotacién de las galaxias espirales. En un
sistema gravitacional dominado por materia visible, se esperaria que la velocidad de rotaciéon de la
galaxia disminuyera con la distancia al centro galactico, al igual que los planetas en el Sistema Solar.
Sin embargo, las observaciones muestran que estas curvas tienden a ser planas o incluso crecientes en
las regiones externas, lo cual implica la presencia de una masa invisible que se extiende mas alla del
disco galactico visible. Esta masa se asocia con una estructura difusa conocida como halo galactico,
una regiéon que abarca un volumen mucho mayor que el del disco visible y que est4 compuesta prin-
cipalmente por materia oscura. La forma precisa del halo galactico puede variar segtiin los modelos
y observaciones, adoptando configuraciones esféricas, oblatas o incluso triaxiales [3].
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Figura 1: Curva de rotacion observada de la galaxia espiral Messier 33. Imagen adaptada de la Fig. 1
de la Ref. [4], realizada por Mario De Leo y disponible en Wikimedia Commons, bajo licencia CC
BY-SA 4.0.


https://en.wikipedia.org/wiki/File:Rotation_curve_of_spiral_galaxy_Messier_33_(Triangulum).png

La Fig. 1, ha sido seleccionada por su mayor calidad visual, pero se basa en los mismos datos que
la figura original. En ella se representa la curva de rotacion de la galaxia espiral M33, que ilustra
de forma clara la discrepancia entre la distribucion de masa visible, en cualquier longitud de onda,
y el comportamiento dindmico observado en las regiones externas. En particular, se observa que la
velocidad de rotacion de las estrellas y del gas de hidrégeno neutro no disminuye con la distancia al
centro galéctico, en contradiccién con las predicciones de la dindmica newtoniana bajo el supuesto
de que sblo hay materia bariénica. Esta desviacion constituye una de las evidencias méas directas de
la existencia de materia oscura en las galaxias espirales.

Otro de los métodos mas potentes para inferir la presencia de materia oscura es el fenémeno de lente
gravitacional, predicho por la teoria de la relatividad general. Este efecto se manifiesta cuando la luz
de un objeto distante se curva al atravesar el campo gravitatorio de una concentracién masiva de
materia. El analisis detallado de la imagen producida, permite reconstruir la distribucién de masa
en estructuras galacticas y extragalacticas, revelando la existencia de componentes invisibles cuya
masa excede notablemente la de la materia barionica observable [5].

Por otro lado, el anélisis de las anisotropias del fondo césmico de microondas (CMB), a partir de
los datos proporcionados por el satélite Planck, constituye uno de los métodos méas precisos para
inferir la composicién del universo. Estas anisotropias dependen de manera sensible de la densidad
de materia oscura presente en el universo primitivo, lo que permite determinar su fracciéon con alta
precision mediante la comparacion con las predicciones del modelo cosmolégico estandar ACDM |[6].
Este modelo, basado en la relatividad general, describe un universo compuesto por materia ordinaria,
materia oscura fria (Cold Dark Matter) y una constante cosmologica A, asociada a la energia oscura.
Esta tltima es una forma de energia cuya naturaleza ain se desconoce, pero que, tal y como describe
el modelo, es la responsable de la aceleraciéon en la expansion del universo. Segin los resultados mas
recientes de Planck [7], la densidad de energia del universo se distribuye aproximadamente en un
4,9 % de materia barionica (€2p), un 26,7 % de materia oscura fria (£2.) y un 68,4 % de energia oscura
(Q4). Aqui, cada parametro 2 representa la densidad de energia correspondiente expresada en uni-
dades de la densidad critica, definida como el valor necesario para que el universo sea espacialmente
plano.

Qeotal = W + Qe + Qp ~ 0,049 + 0,267 + 0,684 = 1. (1)

Finalmente, la distribucién de galaxias a gran escala y la dindmica de los ciimulos galacticos tam-
bién ofrecen evidencia crucial de la existencia de materia oscura. Las observaciones muestran que
las velocidades de dispersion de las galaxias dentro de los ctimulos, asi como la cantidad de masa
necesaria para mantenerlos gravitacionalmente ligados, exceden ampliamente la que puede explicarse
con materia barionica. Ademaés, el modelo jerarquico de formacion de estructuras, validado por simu-
laciones numeéricas y miltiples conjuntos de datos cosmolégicos, reproduce con éxito la evoluciéon y
morfologia de las grandes estructuras del universo solo si se asume la existencia de una componente
dominante de materia oscura fria y no bariénica. Sin esta contribucion, las estructuras no hubieran
tenido tiempo de formarse como lo han hecho, dado el ritmo de expansion del universo [5].

Pese a la solidez de las evidencias observacionales que respaldan la existencia de la materia oscura, su
naturaleza intrinseca continta siendo un enigma. La comunidad cientifica ha propuesto numerosos
candidatos para explicar esta componente invisible del cosmos, siendo los méas destacados las parti-
culas masivas débilmente interaccionantes (WIMPs), los axiones y los neutrinos estériles [8, 9, 10|.



Estos candidatos emergen de teorias que extienden el Modelo Estandar de la fisica de particulas y
han motivado un gran nimero de experimentos de deteccién directa e indirecta. No obstante, hasta
la fecha, ninguna de estas particulas ha sido confirmada experimentalmente.

Ante la ausencia de detecciones concluyentes de particulas candidatas a materia oscura, ha cobrado
creciente interés la posibilidad de que la materia oscura esté compuesta, total o parcialmente, por
agujeros negros primordiales (PBHs, por sus siglas en inglés). Esta idea no es nueva, ya que se
remonta a los trabajos pioneros de los afios 60 y 70 [11], [12], pero ha experimentado un resurgir
notable desde la deteccion de ondas gravitacionales por parte del experimento LIGO-Virgo en 2016,
evento que confirmo la existencia de fusiones de agujeros negros de decenas de masas solares [13].

Los PBHs son agujeros negros que no se forman a partir del colapso de estrellas masivas, como ocurre
con los agujeros negros astrofisicos, sino que se originan en las etapas mas tempranas del universo,
como consecuencia del colapso gravitacional de regiones con sobredensidades anémalas. Dado que se
forman antes de la nucleosintesis primordial, no estan sujetos a las restricciones del limite bariénico
impuesto por este proceso, por lo que se consideran objetos no bariénicos [13|. Esta propiedad los
convierte en candidatos naturales a materia oscura.

Existen multiples mecanismos propuestos para la formacién de PBHs. El méas estudiado es el co-
lapso directo de grandes perturbaciones de densidad generadas durante la inflacién. Si una de estas
sobredensidades supera un umbral critico, la presién de radiacién no logra contrarrestar su propia
gravedad, colapsando en un agujero negro. Otros escenarios alternativos incluyen colisiones de bur-
bujas durante transiciones de fase en el universo temprano o la formacién a partir del colapso de
cuerdas cosmicas |13, 14]|. Cada uno de estos mecanismos predice distribuciones de masas caracte-
risticas, lo cual permite restringirlos mediante observaciones.

Entre las ventajas de los PBHs frente a las particulas propuestas en otros modelos, destaca que su
existencia no requiere la introduccién de nueva fisica mas all4 del Modelo Estandar. Los PBHs pue-
den describirse utilizando tnicamente la relatividad general y la fisica del universo temprano, aunque
su formacion si sugiere la presencia de fenémenos fisicos que atn no comprendemos completamente,
como procesos inflacionarios extremos o transiciones de fase exoticas. Por tanto, su estudio no solo
es relevante como posible solucién al enigma de la materia oscura, sino también como ventana a una
mejor comprension del universo primitivo [13].

La abundancia de agujeros negros primordiales (PBHs) como posibles constituyentes de la materia
oscura esté fuertemente acotada por un amplio conjunto de observaciones astrofisicas y cosmologicas.
En la actualidad, se han impuesto numerosas restricciones experimentales que descartan que los
PBHs puedan representar la totalidad del contenido de materia oscura en la mayor parte del rango
de masas consideradas. En consecuencia, se define el siguiente parametro:

feea = QpeH/ DM , (2)

siendo Qppy la densidad relativa de energia en el universo debida a los PBHs, Qpym la densidad
relativa de energia total en forma de materia oscura y, por lo tanto, fppp es la fraccion de la materia
oscura que estaria constituida por PBHs.

Una recopilacion exhaustiva de estos limites puede encontrarse en la Fig. 3 de la Ref. [13], donde se
presenta un grafico de sintesis que recoge las principales restricciones observacionales en funcién de



la masa de los PBHs. Dado que los codigos y los datos digitalizados utilizados para generar dichas
graficas estan disponibles en linea, se ha generado una versiéon actualizada del grafico original de la
Ref. [13], que se puede observar en la Fig. 2.
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Figura 2: Resumen de las restricciones actuales sobre la fracciéon de materia oscura en forma de
agujeros negros primordiales, fppgy = Qppu/QpwM, en funcién de su masa Mppy. Se muestran los
limites derivados de distintos métodos observacionales: evaporacion por radiacion de Hawking (Eva-
poration), Microlensing, acrecion y distorsion del CMB (Accretion), ondas gravitacionales (GWs), y
restricciones dindmicas (Dynamical).

Como se puede observar en la Fig. 2, en el extremo de bajas masas, los PBHs deberian evaporarse
por radiacién de Hawking, y la ausencia de senales asociadas a este proceso, como rayos gamina,
electrones u otros efectos de calentamiento debidos a la inyeccién de energia, imponen limites es-
trictos en ese régimen. En masas intermedias, la técnica de microlente gravitacional, basada en la
amplificacién temporal del brillo de estrellas cuando un PBH atraviesa su linea de visién actuando
como lente, ha sido utilizado por colaboraciones como EROS [15], MACHO [16] y OGLE [17] para
buscar estos objetos compactos. Para PBHs més masivos, su posible acreciéon de gas y la emisiéon
asociada afecta el fondo cosmico de microondas (CMB), proporcionando restricciones derivadas del
analisis de las anisotropias medidas por Planck. Asimismo, la deteccion de ondas gravitacionales por
LIGO/Virgo permite acotar la tasa de fusiones compatibles con PBHs. Por tltimo, restricciones di-
namicas derivadas de la estabilidad de ciimulos estelares y galaxias enanas descartan la existencia de
poblaciones significativas de PBHs muy masivos, que perturbarian gravitacionalmente estos sistemas.



Una vez planteada la hipotesis de que los PBHs constituyen una fraccion significativa de la materia
oscura, resulta imprescindible evaluar las consecuencias observacionales que esta propuesta implica-
ria. Dado que estos objetos compactos atravesarian con cierta frecuencia regiones densas del medio
interestelar y estructuras gravitacionalmente ligadas, es natural preguntarse qué efectos tendria su
posible interaccién. En este trabajo nos centramos en el entorno de la Via Lactea como escenario
para analizar la interaccién entre PBHs y el Sol. Nuestra galaxia estd inmersa en un halo galéc-
tico cuya forma exacta atun es desconocida, no obstante, en el entorno local, correspondiente a la
vecindad del Sol, a una distancia galactocéntrica Rga ~ 8kpc, el halo galactico puede considerarse
aproximadamente esférico [3].

Dentro de este marco, se modela el movimiento relativo entre el Sol y una poblacion de PBHs dis-
tribuidos isotropicamente en el halo galactico. El estudio se ha centrado en una regién de interés
en torno al Sol con el objetivo de estimar la probabilidad de colisién entre un PBH y el astro, asi
como el niimero total de impactos esperados a lo largo de la vida del sistema solar. Finalmente, se
analiza el escenario en el que se produce un impacto, evaluando las consecuencias fisicas asociadas.
Para ello, se ha modelado el paso de un PBH a través del interior solar, considerando los efectos
combinados de la fricciéon dindmica gravitacional y la acrecién de materia, los cuales se desarrollaran
en detalle en secciones posteriores.

Este trabajo se enfoca en el sistema solar como entorno de estudio debido a la precision y riqueza de
los datos disponibles, tanto sobre la estructura interna del Sol como sobre la dindmica orbital de los
planetas. Un impacto PBH-Sol podria generar fendémenos fisicamente detectables, tales como una
liberacién energética anémala, perturbaciones en la estructura interna del Sol o alteraciones gravita-
torias observables. La ausencia de tales senales en los datos actuales permitiria imponer restricciones
adicionales a la abundancia de PBHs, contribuyendo asi a evaluar su viabilidad como candidatos a
materia oscura.



2. Objetivos

El presente trabajo tiene como objetivo general analizar la interaccion entre PBHs y el Sol, eva-
luando si dicha interaccion puede dar lugar a consecuencias observables que permitan restringir la
hipétesis de los PBHs como candidatos a materia oscura. Esta investigacién se enmarca dentro del
contexto cosmoldgico en el que los PBHs se proponen como posibles constituyentes no bariénicos
de la materia oscura, y se focaliza en estudiar sus efectos en un entorno bien caracterizado y ob-
servacionalmente accesible: el sistema solar. Para ello se marcan una serie de objetivos especificos
descritos a continuacion.

En primer lugar, se plantea calcular la probabilidad de impacto de un PBH con el Sol. Para ello, se
implementa un modelo cinemético simplificado, cuyos detalles se muestran en la respectiva seccién
de la metodologia. Esta primera etapa permite establecer un marco tebrico desde el cual estimar
potenciales interacciones.

En segundo lugar, se pretende estimar el ntmero total de impactos acumulados a lo largo de la vida
del Sol. Esta estimacién se basa en la densidad local de materia oscura determinada por observacio-
nes astrofisicas, y se evaliia para diferentes valores de la fraccién relativa fppy.

El tercer objetivo especifico consiste en modelizar el efecto que tendria un PBH al atravesar el in-
terior del Sol, con especial atencion a la pérdida de energia que experimenta debido a la friccion
dindmica y la acrecién de materia solar. A partir de este anélisis, se evalia si dicha pérdida de
velocidad seria suficiente para que el PBH quede gravitacionalmente ligado al Sol tras el impacto,
lo que podria tener implicaciones dindmicas adicionales.

Por ultimo, se estudia si las consecuencias fisicas derivadas del paso de un PBH por el interior solar
serfan compatibles con las observaciones actuales. En caso de que se predijeran efectos incompatibles
con la estabilidad solar, se podrian establecer nuevas restricciones observacionales a la poblaciéon de
PBHs. Si, por el contrario, no se predicen consecuencias observables, ello reforzaria la viabilidad de
los PBHs como candidatos a materia oscura fria no bariénica.
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3. Metodologia

La presente seccién describe de forma detallada la metodologia empleada para abordar el pro-
blema de la interaccion entre agujeros negros primordiales y el Sol, partiendo, para ello, de un
planteamiento teérico basado en relatividad general, mecénica orbital y dindmica de medios astrofi-
sicos. En primer lugar, se definen las propiedades fundamentales de los agujeros negros no rotantes,
asi como su seccion eficaz de interacciéon gravitatoria. A continuacion, se desarrolla un modelo cine-
maético en el que se construye un espacio de parametros que recoge todas las configuraciones iniciales
posibles con las que un PBH puede ingresar en el entorno solar. Dentro de este marco se calcula la
fraccion de dicho espacio que conduce a una colisiéon efectiva con el Sol. Posteriormente, se estima
el nimero total de impactos esperados en escalas de tiempo astronémicas, teniendo en cuenta la
densidad local de materia oscura y fpgu. Finalmente, se estudia la evoluciéon dindmica de un PBH
durante su cruce por el interior solar, considerando los mecanismos de friccién gravitacional y acre-
cion de materia como fuentes de desaceleracion, con el fin de evaluar si dichas interacciones pueden
dar lugar a una captura gravitatoria.

3.1. Agujeros negros

Un agujero negro es una regiéon del espacio-tiempo con un campo gravitatorio tan intenso que
nada, ni siquiera la luz, puede escapar de su interior. Desde el punto de vista de la relatividad ge-
neral, los agujeros negros aparecen como soluciones exactas de las ecuaciones de campo de Einstein
bajo ciertas condiciones de simetria. La primera de estas soluciones fue encontrada por Karl Sch-
warzschild en 1916 y describe el espacio-tiempo generado por una masa puntual, no cargada y sin
rotacion [18]. Esta solucion se corresponde con el tipo de agujero negro considerado en el presente
trabajo.

Una manera sencilla e intuitiva de estimar el radio caracteristico de un agujero negro es recurrir al
marco clasico de la velocidad de escape. Si bien este enfoque no constituye una derivaciéon rigurosa
desde la relatividad general, permite obtener de forma fundada el valor del radio de Schwarzschild
utilizando tnicamente conceptos newtonianos. La idea consiste en calcular a qué distancia 7 de una
masa M la velocidad de escape es igual a la velocidad de la luz c. Esto define un umbral natural,
ya que si ni siquiera la luz puede escapar desde esa distancia, el objeto debe estar completamente
confinado gravitacionalmente.

La velocidad de escape v, se obtiene imponiendo que la energia cinética sea igual, en valor absoluto,
a la energfa potencial gravitatoria:

1 GMm 12GM
imvg = T = Ve = , . (3)

Si se impone que v, = ¢, se puede despejar la distancia critica a partir de la cual la velocidad de
escape supera la velocidad de la luz. Esta condiciéon conduce a la expresion del radio de Schwarzschild,

RS _ QGM : (4)

c2

donde G es la constante de gravitacion universal, M es la masa del objeto y ¢ es la velocidad de la
luz en el vacio. Si un cuerpo compacto tiene todo su contenido de masa dentro de un radio menor o
igual a Rg, se forma un agujero negro.
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Este radio define una superficie esférica conocida como el horizonte de sucesos. Todo lo que ocurra
dentro de esta superficie queda causalmente desconectado del exterior, ya que la velocidad de escape
en cualquier punto sobre ella es exactamente igual a c. Por tanto, el horizonte de sucesos se interpreta
como la “superficie” del agujero negro, aunque en realidad no es una superficie material, sino una
frontera geométrica del espacio-tiempo que marca el limite de lo observable.

Una manera de calcular la seccién eficaz de un agujero negro consiste en considerar un sistema
de referencia en el que el agujero negro permanece en reposo mientras una corriente de particulas
se aproxima hacia él con una velocidad relativa v. En este modelo, la interaccién no se limita a
las particulas cuya trayectoria incide directamente sobre el horizonte de sucesos, sino que incluye
también aquellas que, debido a la atracciéon gravitatoria, son desviadas de su trayectoria inicial y
terminan siendo capturadas. Esta ampliacion del area efectiva de captura se cuantifica mediante el
radio de acrecién, R, definido como la distancia méxima desde la cual una particula puede ser
atraida lo suficiente como para colisionar con el agujero negro. A partir de este radio, se obtiene la
expresion de la seccion eficaz total [19]:

2\ [4GM\?
OBH = WRZCC =7 <1 + ;) <> , (5)

2
c
donde v es la velocidad relativa entre el PBH y las particulas del medio y M es la masa del agujero

negro. Esta expresion muestra como el efecto gravitacional amplifica de forma significativa la secciéon
de interaccién, especialmente cuando v es pequenio en comparaciéon con c.

3.2. Probabilidad de impacto

Para analizar la probabilidad de colisiéon entre agujeros negros primordiales y el Sol, es necesario
establecer primero un sistema de referencia adecuado que permita describir las posiciones iniciales y
las velocidades relativas de los objetos involucrados. Este sistema de referencia debe ser valido tanto
a escala galactica como en el entorno local del sistema solar.

A escala galactica, se parte del hecho de que el Sol describe una o6rbita circular alrededor del centro
de la galaxia, contenida dentro del plano galactico. Bajo esta suposiciéon, se define un sistema de
coordenadas cartesianas donde el eje X se orienta en la direcciéon de la velocidad instantanea del
Sol, es decir, tangente a su trayectoria orbital. El eje Y se encuentra también contenido en el plano
galactico, siendo ortogonal al eje X, mientras que el eje Z es perpendicular al plano galactico.

A continuacioén, se restringe el anélisis al entorno local del Sol, ya que constituye el punto de in-
terés especifico de este estudio. En particular, se busca analizar qué ocurre con aquellos PBHs que
ingresan en una region concreta del espacio solar, suficientemente proxima como para que sus tra-
yectorias puedan verse significativamente afectadas por la presencia del Sol. Para ello, se considera
una esfera de entrada centrada en el Sol y de radio Ry = 40 UA, valor comparable al radio medio de
la 6rbita de Plutén. Esta eleccion abarca parte del sistema solar y permite estudiar con precision el
comportamiento de los PBHs que acceden a esta regiéon. Para ilustrar la configuracién espacial del
sistema se presentan dos esquemas en la Fig. 3.
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Figura 3: El esquema de la izquierda muestra una vista lateral de la galaxia, en la que se observa la
posicién y velocidad del Sol en su 6rbita circular alrededor del centro galéctico. Se puede apreciar
que el Sol se desplaza dentro del plano galactico, con el eje Z definido como perpendicular a dicho
plano. Por otro lado, el esquema de la derecha presenta una vista desde el eje Z de la regiéon de
interés, de radio Ry, centrada en la posicion del Sol. En esta proyeccion cenital del plano XY, se
observa que el vector velocidad del Sol es paralelo al eje X y perpendicular al eje Y.

Con el fin de describir las posiciones iniciales de los PBHs sobre esta esfera de entrada, se introduce un
sistema de coordenadas esféricas centrado en el Sol. En este sistema, las posiciones se parametrizan
mediante los angulos 6 y ¢. El angulo 6 se corresponde con el dngulo polar, se mide desde el eje
Z, perpendicular al plano galactico, y toma valores en el intervalo 6 € [0°,180°]. Por su parte, el
angulo ¢ es el angulo azimutal, medido en el plano XY desde el eje X, es decir, desde la direccién
del movimiento solar, y se encuentra en el intervalo ¢ € [0°,360°), en sentido antihorario. El vector
unitario radial que senala la direccion desde el Sol hacia un punto sobre la superficie de la esfera se
expresa como:

U, = (sin @ cos ¢, sin 0 sin ¢, cos ) . (6)

Como se ha definido anteriormente, se considera que el Sol se desplaza exclusivamente en la direcciéon
positiva del eje X, con velocidad constante. Segin los datos proporcionados por [20], esta velocidad
se fija en:

U = v5(1,0,0), vy =229km/s. (7)

En cuanto a los PBHs, para simplificar el modelo, se asume que describen 6rbitas circulares alrede-
dor del halo galactico, pero sin restriccion en su inclinacién respecto al plano de la galaxia. Ademas,
se impone que los vectores velocidad de los PBHs estén contenidos en el plano XZ. Se introduce
asi el angulo «, que representa el angulo entre la direcciéon del vector velocidad del PBH y el eje X,
medido dentro del plano X Z. En la Fig. 4 se observa un esquema de lo que representa el angulo «
geométricamente.

Cabe preguntarse qué tan realista es esta aproximacién en relaciéon con un escenario fisico mas
completo. En un sistema real, los PBHs describirian 6rbitas elipticas y tridimensionales, afectadas
ademés por perturbaciones debidas a inhomogeneidades del halo. Sin embargo, al centrarse en un
analisis estadistico del flujo de PBHs hacia el entorno solar, esta simplificacién captura las caracte-
risticas principales del problema con un coste computacional reducido.
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Figura 4: Esquema que muestra geométricamente lo que representa el dngulo . Se aprecia como v
y el eje X son paralelos. Se muestra el vector velocidad del PBH (#ppp), contenido en el plano XY

De acuerdo con los valores adoptados en [20], se fija la velocidad de los PBHs en vppy = 280km/s,
valor caracteristico del movimiento de objetos dentro del halo galactico. Este valor corresponde al
modulo de la velocidad de los PBHs en el instante en que cruzan la esfera de entrada de radio Ry, es
decir, cuando atn no se encuentran bajo la influencia significativa del campo gravitatorio del Sol. A
medida que se aproximan al centro del sistema, la atraccion gravitatoria solar provoca un incremento
en su velocidad. La expresion del vector velocidad del PBH en el instante en el que ingresa en la
region de interés queda entonces dado por:

Uppu = vpH(cos a, 0,sin ) . (8)

La velocidad relativa entre un PBH y el Sol se define como la diferencia entre sus respectivos vectores
velocidad:

Uo = UpBH — Ve = (VPBH COS @@ — Ve, 0, vpBH Sin @) . 9)

El moédulo de esta velocidad relativa se obtiene mediante la norma euclidea:

Vg = vipy + v — 2UpBHVE COS A . (10)

De esta expresion se deduce que la velocidad relativa esta acotada dentro del intervalo:

vy € [UPBH — Vo, UPBH + Vo) - (11)

Por lo tanto, la caracterizaciéon cinematica de un PBH en el entorno del Sol queda completamente
determinada por tres variables independientes: su posicién inicial sobre la esfera de entrada de radio
Ro =40 UA, definida por los dngulos 6 y ¢, y la direcciéon de su velocidad, especificada por el d&ngulo
«. Estas tres variables conforman lo que denominamos el espacio de parametros del problema, un
dominio tridimensional que recoge todas las combinaciones posibles de configuraciones iniciales.

Este espacio de parametros representa el conjunto completo de estados con los que un PBH puede
ingresar en la region de estudio, y constituye la base sobre la que se construye el analisis probabilistico
de impacto. A partir de este planteamiento, se define el volumen total del espacio de parametros

CcCOomo.
T 27 27
Viotal :/ sin 0 d9/ d¢/ do = 872 . (12)
0 0 0
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El siguiente paso es introducir el angulo 5, que representa el &ngulo entre 4 y el vector radial @, que
conecta el centro del Sol con la posiciéon inicial del PBH en la esfera de radio Ry. Este angulo indica
cuan alineada esté la trayectoria del PBH con respecto al centro solar, es decir, cuanto menor sea (3,
més directa es la trayectoria hacia el Sol. En la Fig. 5 se observa un esquema de lo que representa
el angulo 5 geométricamente.

Figura 5: Esquema que muestra geométricamente lo que representa el &ngulo 3. La esfera representa
el Sol de radio Rg . Se aprecia cémo el PBH parte de la esfera de radio Ry con velocidad 7. Ademas,
b es el pardmetro de impacto, que cobrard mas importancia més adelante.

Se define el angulo méximo Bpax como el valor limite del dngulo S entre los vectores Uy y 4, .
Este dngulo delimita las trayectorias que pueden conducir a una colisién con el Sol. Si 8 < Bmax, la
direccién de entrada esté suficientemente alineada con el eje radial como para permitir el impacto; en
cambio, si 8 > Pmax, €l PBH pasara demasiado lejos del Sol. Esta condicion se traduce en el requisito
geométrico para que la distancia minima ¢ al centro solar, es decir, el perihelio de la trayectoria,
cumpla:

q < R@ ) (13)

donde R es el radio fisico del Sol. Esta desigualdad constituye el umbral a partir del cual se consi-
dera que se produce una colision efectiva.

A continuacion, para un valor dado de la velocidad relativa vy se va a determinar la distancia al
perihelio q. Este anélisis se enmarca en el contexto del problema clasico de dos cuerpos, bajo la
hipotesis de que el PBH se mueve en el campo gravitatorio de una masa central fija, el Sol, cuya
masa Mg domina la dindmica del sistema. En este escenario, la evolucién orbital del PBH queda
completamente determinada por la conservacién de dos magnitudes fundamentales: la energia me-
canica especifica F y el momento angular especifico L.

En este contexto, la energia mecénica especifica del PBH viene dada por la suma de su energia
cinética y su energia potencial gravitatoria en el campo del Sol. Evaluando esta magnitud en el
instante inicial, cuando el objeto se encuentra a una distancia Ry del Sol con velocidad relativa vy,
se obtiene:
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2 Ry
donde vy es el mdédulo de la velocidad relativa entre el PBH y el Sol. Esta constante permite deter-

minar la energia total del sistema y, en consecuencia, el tipo de 6rbita y la distancia minima a la
que el PBH alcanzara al Sol.

E; = (14)

Por otro lado, también se conserva el momento angular especifico del PBH, como consecuencia del
principio de conservacién del momento angular. Este establece que, en ausencia de torques externos,
el momento angular total de un sistema aislado permanece constante. En este caso, al tratarse de
una interaccién puramente gravitatoria de tipo central, no existe ningtin torque neto sobre el PBH.
El momento angular especifico (por unidad de masa) se puede expresar, en el instante inicial, como:

L; = ‘ﬁr X 170‘ = Ro () Sinﬂ . (15)

Ademas, haciendo uso de la conservaciéon de estas magnitudes, es posible evaluar las expresiones del

momento angular y de la energia mecanica especifica en el punto de maximo acercamiento al Sol, es

decir, en el perihelio de la 6rbita. Denotando por V; el médulo de la velocidad relativa del PBH en

ese punto, las expresiones correspondientes para las magnitudes conservadas se escriben como:
GM

Ey= 5{/;12 mE (16)

Li=qV,. (17)

Igualando las expresiones del momento angular especifico en el punto inicial y en el perihelio, se
obtiene:

Li=Lf=Ryvy sinf=qVj. (18)
De donde se puede despejar el moédulo de la velocidad relativa en el perihelio:

Ry vy sin 8
Vo= —"""". (19)
q
A continuacion, se igualan las expresiones de la energia mecanica especifica en los dos instantes,

haciendo uso de la conservacion de la energia y sustituyendo (19):

12_GM@_1(%ﬁ$ﬁ5>_GM@ (20)

v
2% Ry 2 ¢ q
Reordenando la Ec. (20) se llega a una soluciéon cuadratica en ¢, de la cual se toma tnicamente la

raiz positiva, ya que g representa una distancia fisica y solo valores reales y positivos tienen sentido
en el contexto del problema. De este modo, se obtiene la Ec.(21).

-GMg + \/(GM@)2 +2 (%v% — G%Q) R2sin? o}

q - 2 QGM@
’UO Ro

(21)

Llegados a este punto, se puede imponer la condicién limite de impacto, que se corresponde con
el caso en el que el PBH roza la superficie del Sol. En este escenario, la distancia al perihelio es
exactamente igual al radio solar, es decir, ¢ = Rg. Ademés, el angulo 8 adopta su valor maximo
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admisible, 8 = Bmax. El razonamiento es que, si se fuerza a 8 = SBmax, se estd considerando la
trayectoria més desviada posible que ain toca tangencialmente la superficie solar. Sustituyendo
ambas condiciones en la Ec.(21), se obtiene:

—GMg + \/(GM@)2 +2 (408 - G2 ) R sin® Bax v}
Re = o . (22)
’Uo - RO

A partir de la expresiéon (22), despejando sin? Bpax y reordenando se obtiene:

Ro R\’
Ry Ry
El analisis de la ecuacion (23) permite observar que este 4ngulo es muy pequenio para practicamente

todos los valores de «, incluso en el caso extremo vy = vppy — v, donde Bpax alcanza su valor
méximo. En particular, se encuentra:

2
R@> 2G Mg (23)

. 2
Sin“ Bmax =
e <RO USRO

Pmax € [0,011°,0,081°] . (24)

Esto implica que el pardmetro de impacto permitido para colisién es muy reducido, y por tanto,
que la desviacion angular 5 respecto a la trayectoria radial debe ser extremadamente pequenia para
que el PBH alcance el perihelio dentro del radio solar. Esta observacién justifica que, al construir la
region del espacio de pardmetros que conduce a colision, se deba considerar inicamente un entorno
angular reducido alrededor de la trayectoria radial para cada «a.

Dado que el valor de Bmax resulta ser considerablemente pequeno para la mayoria de los angulos «, es
razonable aplicar una aproximacion de primer orden. En particular, puede utilizarse que sin? Bmax ~
32 x cuando Bmax < 1 radianes. Aplicando esta aproximacion a la Ec.(23) y sustituyendo v3 por

(10) se obtiene:
By _ (B
Ry Ry

Para cada valor de «, las posiciones iniciales de los PBHs que resultan en colisién se encuentran
contenidas dentro de un pequeno casquete angular, centrado en la direcciéon radial correspondiente
a «, caracterizado por los angulos 0y(a) v ¢o(). Este casquete tiene forma de una circunferencia
angular de radio fpax() sobre la superficie de la esfera de entrada de radio Ry. Esto implica que,
para cada «, se puede asociar un area angular efectiva que representa la seccién angular de entrada
correspondiente a las configuraciones que generan colisién. La expresion de dicho area angular se
corresponde con:

(25)

2
2 _ ( Ry ) N 2G' M,
max Ry (U%BH + v% — 2upBHYE cos &) Ry

A@) = B ax(@) - (26)

Por otro lado, se ha restringido el analisis a posiciones iniciales sobre el plano X Z, es decir, aquellas
que cumplen ¢g = 0 o0 ¢pg = 7. Esta eleccién no es arbitraria, sino que responde a la combinacién de
dos condiciones fisicas fundamentales, por un lado, el requisito de que las trayectorias de los PBHs
sean practicamente radiales para que se produzca un impacto y, por otro, la suposiciéon de que el
vector velocidad de los PBHs esta contenido en el plano X Z. Como resultado, solo las posiciones
iniciales cuyo vector radial también esté contenido en el plano X Z pueden dar lugar a trayectorias
suficientemente alineadas con la direccién de movimiento, cumpliendo la condicién de impacto. En
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cambio, posiciones iniciales fuera de ese plano, por ejemplo, con ¢ = /2 darfan lugar a una orien-
tacion radial incompatible con el vector velocidad permitido, imposibilitando la colision.

Con el objetivo de identificar, para cada direccion «, cuél seria la trayectoria radial que conduce a un
impacto, se introduce el angulo «, definido como el angulo entre el eje Z y el vector velocidad relativa
Up. Este angulo permite determinar el valor de 6y correspondiente a una trayectoria estrictamente
radial. Para obtener -, se parte del producto escalar geométrico entre el vector velocidad relativa y
el vector 1,:

Up - 1y, = Vo COS7Y . (27)

Por otro lado, resolviendo el producto escalar por componentes entre vy y .:

Uy - Uy = Vo, = UPBRH - Sin @ . (28)
Igualando ambas expresiones:
V0 _ UPBH .
cosy = — = -sina . (29)
0 0

Por tanto, v puede obtenerse directamente como:

~ = arc cos (UPBH - sin a> : (30)
Vo

A continuacion, se han llevado a cabo dos representaciones sencillas de la geometria del sistema, a
partir de las cuéles se obtienen los valores de 6y y ¢g.

En primer lugar, si vo, > 0, el vector velocidad relativa del PBH apunta hacia el hemisferio X > 0,
por lo tanto el PBH debe tener un valor inicial ¢y = w. Como la trayectoria es radial, el vector
velocidad relativa y el vector radial estan alineados, por lo que prolongando el vector ¢y al primer
cuadrante, queda definido v. Como 6y se define como el angulo entre el vector velocidad y el eje Z,
por geometria, queda definido como 6y = m — =y, como se ilustra en la Fig. 6.

Z
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~

Figura 6: Configuracion en la que vg, > 0, con ¢g = 7. El angulo polar se obtiene como 6y = 7 — .

En segundo lugar, si vg, < 0, el vector apunta hacia X < 0, por lo que se adopta ¢¢ = 0. Siguiendo
el mismo procedimiento de antes, se vuelve a obtener que 6y = 7 — v segin la Fig 7.
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Figura 7: Configuracion en la que vg, < 0, con ¢9 = 0. El angulo polar también se define como
Op =m—7.

De este modo, para cada valor de «, se determina de forma univoca la direccion angular (g, o)
correspondiente a una trayectoria de impacto, lo cual resulta fundamental para construir el casquete
angular asociado a colisiéon dentro del espacio de parametros.

Una vez determinadas las regiones del espacio de parametros que conducen a una colisién real, se
procede al calculo del volumen del espacio de pardametros asociado a dichas configuraciones. Este
volumen corresponde a la suma de todas las areas angulares efectivas sobre la superficie de la esfera
de entrada, es decir, a la integral de la expresion (26) evaluada para todos los posibles valores del
adngulo a:

2
Vipacto — / Ala) dar (31)
0

Sustituyendo la Ec.(25) en la Ec.(31), se obtiene:

2w 2 2
2G M,
‘/impacto - / ™ <R®> + 2 QG © 7R® - <R®> do . (32)
0 Ry Ry (’UPBH + v% — 2UpBHYVE COS a) Ry Ry

Esta integral se descompone en dos términos, uno constante y otro dependiente de cos . El primero
se integra de forma inmediata, mientras que el segundo puede resolverse analiticamente mediante
una identidad clésica para integrales racionales de funciones trigonométricas. En concreto, se utiliza
el resultado:

2
1 27
da = , valido para a > b, 33
/0 a—beosa a2 — b2 valdo pata 4 (33)
donde, en este caso:
— 2 2 —
a = vpgy + VG , b = 2upBHVG -

Con esta identidad, se integra el término que depende del dngulo «, contenido en el denominador
Ug(a) = a — bcosa, y tras evaluar la integral completa se obtiene una expresion cerrada para el
volumen del espacio de pardmetros que conduce a impacto, mostrada en la Ec.(34).

R®>2 ) 4G M [(gg) - (gg)?] |

Ro Ro (U%’BH — ’U%)

2
‘/Empacto =27 <
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Finalmente, la probabilidad de que ocurra una colisién entre un PBH y el Sol se define como la
fraccion del espacio de parametros total que conduce a impacto, es decir, el cociente entre el volumen
de impacto (34) y el volumen total del espacio de parametros definido en la expresion (12):

Vi
Pimpacto = }r/n*aolto . (35)
tota.

3.3. Estimacion del ntiimero total de impactos

Una vez determinada la probabilidad de impacto a partir del espacio de parametros, el siguiente
objetivo consiste en estimar el niimero total de colisiones esperadas entre PBHs y el Sol a lo largo
de su historia. Para ello, como se ha definido en la seccién anterior, se considera que el Sol describe
una 6rbita circular alrededor del centro de la galaxia, contenida en el plano galactico, con un radio
Ry,1 y una velocidad constante v = 229km/s [20]. A lo largo de esta trayectoria, el Sol completa
multiples 6rbitas durante un intervalo de tiempo 5 = 5 Gyr, que se toma como estimaciéon de la
edad del sistema solar.

Durante su movimiento, el Sol se encuentra inmerso en el halo galactico, una regién extensa donde
se distribuye de forma homogénea la materia oscura. Se va a suponer que la densidad de la mate-
ria oscura es constante en la vecindad solar. Se adopta para este entorno una densidad tipica de
ppm = 0,42 GeV/em?, de acuerdo con estimaciones actuales [3].

Bajo la hipotesis de que una fracciéon fppy de esta materia oscura estd compuesta por PBHs, es
posible calcular su densidad numérica. Para un valor de masa mpgy dado, esta se expresa como:

NPBH = - fpBH - (36)

MPBH
Por otro lado, como se definié en la seccién anterior, se considera una regiéon de interés centrada
en el Sol con forma esférica y radio Ry = 40 UA, que representa el dominio espacial donde pueden
producirse colisiones efectivas entre PBHs y el Sol. Esta esfera define una seccién transversal de area
WR%, que se mueve solidariamente con el Sol a lo largo de su trayectoria orbital.

Dado que el Sol describe una érbita circular de longitud 27 Ry, el volumen barrido por la regién de
interés en una vuelta completa es:

Vina vuelta = 7"—}%(2) : 27ngal . (37)

El namero de vueltas completadas durante el intervalo ts se obtiene dividiendo la distancia total
recorrida por el Sol entre la longitud de una orbita:

(Yol tQ
N, = . 38
ueltas 27TRgal ( )

Multiplicando el volumen barrido en una érbita por el niimero total de vueltas, se obtiene el volumen
total barrido durante la vida del sistema solar:

Ve - t
Voarrido = TR2 - 27R .<M>=w32.v to . 39
barrido 0 gal o Rgal 0 © © ( )

Este volumen representa la region del halo galactico que ha sido atravesada por la superficie de in-
teraccion del sistema solar a lo largo de su vida. En este dominio se encuentran PBHs con densidad
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nppH segin la Ec.(36), cuyas trayectorias tienen una probabilidad Pimpacto de colisionar con el Sol,
como refleja la Ec.(35).

El ntmero total esperado de impactos a lo largo de la vida del Sol se calcula entonces como el producto
entre la densidad numérica de PBHs, el volumen total barrido y la probabilidad de impacto:

Nimpactos = Limpacto * Vbarrido *NMPBH - (40)

3.4. Efectos fisicos del impacto de un PBH con el Sol

Una vez analizada la probabilidad de impacto y estimado el ntimero total de colisiones a lo largo
de la vida del sistema solar, el siguiente paso consiste en estudiar qué ocurre con un PBH que efecti-
vamente impacta con el Sol. En particular, se desea determinar si, tras atravesar el interior solar, el
PBH puede quedar gravitacionalmente ligado al Sol como consecuencia de la pérdida de velocidad
inducida por su interacciéon con el medio solar.

Durante el cruce de un agujero negro primordial por el interior del Sol, se producen interacciones con
el plasma solar que pueden dar lugar a una pérdida significativa de velocidad. Este efecto se modela
considerando dos mecanismos principales de desaceleracion: la friccion dindmica gravitacional y la
acrecion de materia. Ambos procesos dependen directamente de la densidad local del medio, que
varia con la profundidad dentro del Sol. Para describir un perfil de densidad realista, se emplea el
modelo estelar BP2004 [21], el cual proporciona datos tabulados de densidad en funcién del radio
fraccional r/Rg. A partir de estos datos, se construye una funciéon continua p(r) mediante interpo-
lacion, que se utilizara en las expresiones diferenciales correspondientes. En la Ec. (41) se muestra la
pérdida total de velocidad experimentada por el PBH, obtenida como la suma de las contribuciones
debidas a ambos mecanismos.

dv dv dv
— = — — . 41
( dt ) total ( dt ) friccion " ( dt ) acrecion ( )

Con el objetivo de analizar si un PBH puede quedar gravitacionalmente ligado al Sol tras atrave-
sarlo, es necesario estudiar las condiciones bajo las cuales la pérdida de velocidad inducida por el
cruce solar es suficiente para que el PBH no logre escapar del campo gravitatorio solar. Para ello, se
compara la velocidad del PBH al salir del Sol con la velocidad de escape en la superficie solar. Si,
tras experimentar una pérdida total de velocidad Aw, la velocidad final del PBH es menor que la
velocidad de escape, entonces el objeto quedaré ligado al sistema solar.

Con este objetivo, se considera el caso méas favorable para la captura. Para ello, se analiza una
configuracion limite que maximiza los efectos disipativos durante el cruce solar. En particular, se
considera que el PBH sigue una trayectoria rectilinea que atraviesa el centro del Sol, lo que incre-
menta tanto el tiempo de cruce como la densidad media del plasma atravesado. Ademés, se adopta
la velocidad relativa inicial minima posible entre el PBH y el Sol, lo cual favorece la desaceleracion
gravitacional y maximiza la probabilidad de captura. Segtin el modelo cinemético desarrollado pre-
viamente, esta situacion corresponde a una direcciéon de entrada definida por los parametros a = 0,
0o =7/2y ¢o =, lo que conduce a una velocidad relativa inicial de vg = 51 km/s.
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Aplicando las leyes de conservacion de la energia mecénica y del momento angular especifico, ecua-
ciones (16) y (17), respectivamente, se determina la velocidad del PBH justo en el instante en el que
alcanza la superficie del Sol, denotada como V;. En el caso al que nos hemos restringido, este valor es
constante e independiente de la masa del PBH, dado que las fuerzas consideradas son conservativas
y no se ha incluido atin ninguna disipacion:

V, = 619,65 km /s . (42)

Este valor serd empleado como condicién inicial para evaluar el efecto neto de la friccion dindmica y
la acrecién durante el cruce. La comparacion se realiza con la velocidad de escape desde la superficie
solar, definida en la ecuacion (3). Dicha velocidad adopta el siguiente valor:

2G M
Vescape = (; © ~ 617,5 km/s . (43)
©

El criterio de captura se resume, por tanto, en la condicién:

‘/;1 - AU < ’Uescape (44)

Si esta desigualdad se cumple, el PBH quedara vinculado gravitacionalmente al Sol tras el cruce.
El siguiente paso consiste en calcular el valor de Av a partir de los mecanismos de interaccion
previamente definidos, evaluando su dependencia con la masa del PBH y con la estructura del
medio solar atravesado.

3.4.1. Friccion dinamica

La friccién dinamica se define como la fuerza de arrastre gravitacional que actia sobre un objeto
masivo en movimiento, causada por la atracciéon gravitacional entre dicho objeto y su estela inducida
en un medio gaseoso uniforme, como es el plasma solar. Esta fuerza tiene direccién opuesta al
movimiento del objeto y depende del régimen de velocidad [22|. El régimen en el que opera esta
friccion depende de la relacion entre la velocidad del PBH y la velocidad del sonido en el medio.
Para cuantificarlo, se define el nimero de Mach:

M=2, (45)

Cs
donde v es la velocidad del PBH y ¢, es la velocidad local del sonido. Para estimar esta ultima, se
adopta la temperatura y densidad caracteristicas del nicleo solar. Esta eleccién permite obtener una
cota superior para la velocidad del sonido, y por tanto, una estimacién conservadora del nimero de
Mach. La velocidad del sonido se calcula mediante la expresion:

kpT.
cs = TBBZc 580 km/s | (46)
wmyp

donde v = 5/3 es el indice adiabatico para un gas ideal monoatémico completamente ionizado, kg es
la constante de Boltzmann, T, es la temperatura central del Sol, i es el peso molecular medio, en uni-
dades de masa del protén, para una mezcla ionizada de hidrégeno y helio, y m,, es la masa del proton.

En funcién del ntmero de Mach, se distinguen dos regimenes:

M<1 = régi bsoni
i { régimen subsonico (47)

M >1 = régimen supersonico
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Dado que la velocidad de impacto del PBH con la superficie del Sol es V, ~ 619,65 km/s, y que la
velocidad del sonido en el nicleo solar es del orden de ¢ &~ 580 km/s, al sustituir estos valores en la
Ec.(45) se obtiene un ntmero de Mach M = 1. Esto indica que el cruce se produce en un régimen
intermedio que se denomina transénico.

Aunque estrictamente este valor se sitia en la transiciéon entre los regimenes subsénico y supersonico,
se adoptara la expresiéon correspondiente al régimen supersénico, que es valida en el limite M > 1.
Esta eleccion se justifica porque, como se vera més adelante, la pérdida neta de velocidad durante el
cruce solar no es especialmente significativa, de modo que las correcciones de primer orden asociadas
al régimen transoénico no alteran sustancialmente el resultado.

Ademas, se adopta el supuesto de que el interior solar puede tratarse como un medio continuo, en
coherencia con el uso de una funcién de densidad p(r) obtenida por interpolacion del modelo BP2004.
Esta aproximacion es valida siempre que el volumen efectivo de interaccion del PBH, caracterizado
por su radio de Schwarzschild (4), contenga un numero suficientemente grande de particulas del
plasma solar. Para que el tratamiento continuo sea aplicable, se exige tipicamente que dicho ntimero
sea N 2 1000.

Bajo esta hipoétesis, y tomando como valor representativo la densidad central del Sol, el nimero de
particulas contenido en el volumen efectivo del PBH se estima mediante:

N:n"/eﬁ‘: (pnﬁcleo) . <;L7TR§> ’ (48)

mp

donde n es la densidad numérica de particulas, ppucleo s la densidad central del Sol, m, es la masa
del protén y R; es el radio de Schwarzschild del PBH.

En consecuencia, y bajo las suposiciones mencionadas, la fuerza de friccién dinamica experimentada
por el PBH se expresa, segtn la Ref. [22], como:

(GM)?po Vit
For = —am = P () (49)

Aplicando la segunda ley de Newton, esta fuerza se traduce en una desaceleracion para el PBH:

dv

Fas = mpph e (50)
Sustituyendo y considerando el perfil de densidad solar p(r), se obtiene la expresion diferencial:
d G? t
(8) Gt () -
dt friccion v Tmin

donde 7,1, representa una escala de corte inferior asociada al radio de interaccién gravitacional del
PBH. El término logaritmico refleja la acumulacion temporal de la estela gravitacional generada. Sin
embargo, para simplificar el analisis, se sustituye el logaritmo dependiente del tiempo por el llamado
logaritmo de Coulomb [19]:

b2 4 + b3
InA=In (/3201 52
! n( b2 +b30> (52)

min
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Aqui, bgg se trata de un caso particular del parametro de impacto (b), definido como la distancia per-
pendicular entre la trayectoria inicial de una particula incidente y el centro de masas de la particula
objetivo, en ausencia de interaccién. Este parametro se observa en la Fig. 5 y permite caracterizar
geométricamente la desviacién inducida por una interacciéon gravitacional. En particular, bgg corres-
ponde al valor de dicho parametro que produce una deflexién de 90°, y constituye por ello una escala
fisica razonable para acotar la regiéon de interacciéon mas eficaz dentro del medio.

En muchas aplicaciones, se adopta la aproximacién estdndar en la que by < bgg < bsx, bajo la
cual el logaritmo se simplifica como:

InA ~ In <bma"> . (53)
boo

En este trabajo, se hace uso de esta expresion aproximada. Se adopta como escala maxima b5 &
Rg), correspondiente al radio solar, y se identifica bgg, segtn la Ref. [23], como:

G(mpBH + myp)
v2 ’

boo = (54)
Esta expresion se obtiene igualando la energia cinética con la energia potencial gravitatoria ca-
racteristica de una desviacion de 90°, y permite estimar el umbral a partir del cual la interaccion
gravitacional entre el PBH y las particulas del medio solar se vuelve suficientemente intensa como
para provocar deflexiones significativas.

Finalmente, sustituyendo esta definicién en la Ec. (52), se obtiene la forma explicita adoptada en
este estudio:

R@U2
G(mpBH + mp) ’

A= (55)

Y, en consecuencia, la expresion final para la desaceleracion por friccién dindmica se expresa como:

dv B _47rG2mpBHp(r) InA
dt friccion a 7)2 '

(56)

3.4.2. Acrecion de materia

Por otro lado, un PBH en movimiento a través de un medio continuo experimenta una desace-
leracién adicional como consecuencia del proceso de acrecién de materia. Esta interacciéon con el
entorno implica una transferencia de masa desde el medio hacia el objeto, lo que se traduce en un
aumento de su masa total. Ademés, la conservacién del momento lineal establece que, en ausencia de
fuerzas externas, la cantidad de movimiento de un sistema permanece constante. En forma vectorial,
se expresa Como:

p=m- 7. (57)

En el contexto de un PBH que acreta masa del medio, esta conservaciéon implica que un aumento
de masa produce una reduccién en su velocidad, de modo que:

m-v=(m+Am)-(v+ Av), (58)
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donde m es la masa del PBH antes de la interaccién, v su velocidad en ese instante, Am la masa
captada en un intervalo de tiempo At, y Av la variacion correspondiente de su velocidad durante
dicho intervalo.

Para estimar la masa acumulada, consideramos que el PBH se desplaza una distancia durante el
tiempo At expresada como:

Ax =v-At. (59)

A lo largo de este recorrido, el objeto barre un volumen de materia del medio, aproximado como un
cilindro con area de seccién transversal efectiva mR?, donde R representa el radio gravitacional de
acrecion definido en la ecuacion (5). De esta forma, el volumen total de materia interceptado es:

AV =7R2,.-v-At. (60)

acc

Suponiendo que la densidad del medio es p, se obtiene la masa acumulada como:
Am=p-AV =p-v-At-7R%, . (61)

Esta expresion corresponde a un régimen de acrecion idealizado, en el que se considera que todo el
material contenido en el volumen barrido es efectivamente capturado por el PBH.

A partir de la ecuacion de conservacion del momento lineal, Ec.(58), sustituyendo el valor de densidad
constante p por el perfil de densidad realista descrito anteriomente p(r) y despreciando términos de
segundo orden (Am - Awv), se obtiene la desaceleracion inducida por la acrecion:

2 2
<dU> — _ 7Tp(r)Ra.CC’U . (62)
dt acrecion MPBH

El valor del radio de acrecion R,c., se obtiene a partir de la ecuacion (5) y se expresa como:

2 2.2
_ <1 N C)  16GTmpgy (63)

2
R
v2 ct

acc

Por ultimo, la tasa de incremento de masa del PBH debido a la acreciéon puede obtenerse a partir
de la siguiente derivada temporal, extraida de la Ec.(61):

d
(d“j) )R (64)

3.5. Valores iniciales y suposiciones

Esta seccidn recoge de forma sistematica todas las constantes astronémicas empleadas y valores
de ciertos parametros asumidos en el modelo, asi como las suposiciones fundamentales utilizadas a
lo largo del desarrollo metodologico. A continuacién, se va a mostrar la Tabla 1, correspondiente a
las constantes astrondmicas, y la Tabla 2, correspondiente a los valores supuestos en el modelo y
algunos pardmetros relevantes.
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Constantes astronémicas

Simbolo Valor Descripcion

Mg 1,989 x 10%° kg Masa del Sol

R 6,96 x 108 m Radio del Sol

Puicleo 1,5 x 10° kg/ m®  Densidad central del Sol (aproximada)
T 1,5 x 10" K Temperatura central del Sol

Rga 8,2 kpc Distancia al centro galéctico

1 UA 1,496 x 10'' m  Unidad astronémica

1 Gyr 107 afios Unidad de tiempo

Tabla 1: Constantes astronémicas empleadas en el modelo

Valores supuestos de parametros relevantes

Simbolo Valor Descripcion

Ry 40 UA Radio de la esfera de entrada

Vo 229 km/s Velocidad del Sol en el halo galactico
UPBH 280 km/s Velocidad inicial de los PBHs

PDM 0,42 GeV/ em®  Densidad local de materia oscura

to 5 Gyr Edad del sistema solar

Tabla 2: Valores supuestos para ciertos parametros relevantes en los calculos realizados.

Suposiciones adoptadas en el modelo

1. Se supone que el Sol describe una érbita circular en el plano galéctico, con velocidad constante
dirigida a lo largo del eje X. Esta velocidad es ve = 229km /s como se aprecia en la Tabla 2.

2. Se considera que los PBHs siguen orbitas circulares en el halo galactico, con velocidades con-
tenidas en el plano X Z, cuyo valor es vppg = 280 km /s, recogido en la Tabla 2.

3. A escala local se define un sistema de coordenadas esféricas centrado en el Sol. Se definen los
angulos polar y azimutal, € [0, 7] y ¢ € [0, 27), respectivamente. La componente radial se fija
en Ry = 40 UA, para definir de este modo la region de interés en el estudio de las interacciones
PBH-Sol. La posicién inicial de los PBHs se distribuye uniformemente en ¢ y cos 6.

4. Se considera que el tinico campo gravitatorio relevante es el generado por el Sol. Esta hipotesis
convierte el problema en un sistema de dos cuerpos, lo que permite aplicar principios clasicos
de conservaciéon de energia y momento angular ya que la fuerza gravitatoria del Sol es una
fuerza central y conservativa. Ademaés, el sol se modela como una masa puntual hasta que el
PBH alcanza su superficie.
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10.

11.

. Se asume que la densidad de materia oscura en el entorno solar es constante y homogénea, con

un valor tipico de: ppy = 0,42 GeV /cm® [3].

Para modelar el cruce solar, se emplea el perfil de densidad BP2004, que describe con precisiéon
la variaciéon de densidad del interior solar en funcion del radio p(r).

Se considera el interior solar como un medio continuo. Esta aproximaciéon se basa en que el
volumen efectivo del PBH, caracterizado por el radio de Schwarzschild (4), contiene un ntimero
suficientemente grande de particulas del plasma solar (N 2 1000), asumiendo que la densidad
media del Sol es la del nicleo.

En el anéalisis de la captura gravitacional del PBH por parte del Sol, se estudia el caso més
favorable para la captura, que corresponde a una configuraciéon cinematica donde la velocidad
relativa inicial entre PBH y Sol es minima: vy = 51 km/s. Esta condiciéon se obtiene para los
valores a« = 0, 0y = /2 y ¢pg = m. Ademas, el PBH traza una trayectoria que pasa a través del
centro del Sol, lo que incrementa los efectos de desaceleracion, debido a que es la trayectoria
que atraviesa la zonas con mayor densidad de particulas posible.

La velocidad del sonido en el interior solar se estima utilizando la temperatura y densidad
central del Sol, lo que proporciona una cota superior que permite obtener una estimacion del
niamero de Mach conservadora. El valor obtenido en la Ec. (46) es ¢s ~ 580 km/s.

El ntuimero de Mach obtenido en la Ec. (45) es M = 1, lo que se corresponde con el régimen
transénico. En este trabajo se va a suponer que el PBH se mueve en el régimen supersénico
y se van a adoptar las ecuaciones correspondientes a este régimen extraidas de la Ref. [22].
Esto se justifica ya que la pérdida neta de velocidad durante el cruce solar no es especialmente
significativa, de modo que las correcciones de primer orden asociadas al régimen transénico no
alteran sustancialmente el resultado.

Se hace uso del logaritmo de Coulomb para modelar la acumulacién gravitacional inducida por
el PBH en el medio solar. Para ello, se introduce el parametro de impacto b. En particular, se
emplea bgg, que representa el valor del parametro de impacto que genera una deflexién de 90°.
Se adopta como escala maxima bz = Re v se supone que by << bgy < by Por lo tanto,
el logaritmo de Coulomb definido en la Ec. (52) queda definido como:

InA~In binix , con bgy = Gmppu + myp) .
bg[) ’U2
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4. Resultados y discusion

En esta seccién se presentan y analizan los principales resultados obtenidos a lo largo del trabajo.
Partiendo de las hipotesis fisicas y formulaciones tedricas desarrolladas en las secciones anteriores,
se han implementado calculos para cuantificar la probabilidad de impacto de un PBH con el Sol, el
numero total de colisiones esperadas durante la historia del sistema solar, y los efectos dindmicos que
dichos eventos inducen sobre los propios PBHs. Para ello, se ha considerado un intervalo de masas
relevante desde el punto de vista tanto fisico como observacional, junto con fracciones de abundan-
cia compatibles con las restricciones mas recientes sobre la densidad de PBHs como componente de
materia oscura.

Cada una de las subsecciones siguientes desarrolla un aspecto especifico del anélisis: desde la justi-
ficacion del intervalo de masas adoptado, hasta el estudio detallado de la pérdida de velocidad por
friccién dinamica y acreciéon. Los resultados se contextualizan a la luz de la Fig. 2, y se discuten en
términos de su relevancia astrofisica. El objetivo final es evaluar la plausibilidad de que los PBHs
hayan interactuado de forma significativa con el Sol a lo largo de su historia, asi como determinar
bajo qué condiciones tales interacciones podrian haber tenido consecuencias observables o detecta-
bles.

4.1. Limites en el intervalo de masas estudiado

El presente trabajo se ha centrado en el estudio del impacto y posible captura de PBHs por
parte del Sol, para un intervalo de masas especifico. La elecciéon de dicho rango no es arbitraria, sino
que responde a una serie de consideraciones fisicas que establecen tanto un limite inferior como un
limite superior, definidos a partir de la validez de las suposiciones y aproximaciones utilizadas y de
las restricciones observacionales de la Fig. 2.

El limite inferior del intervalo de masas esta determinado por la aplicabilidad del modelo de medio
continuo empleado para describir el interior solar. En este trabajo, se ha supuesto que el plasma solar
puede tratarse como un medio continuo, de modo que los efectos disipativos inducidos por el paso del
PBH, en particular, la friccion dindmica gravitacional y la acrecién de materia, puedan modelarse
mediante ecuaciones diferenciales continuas, dependientes del perfil de densidad p(r). Esta aproxima-
cion solo es valida si el volumen efectivo de interaccion gravitacional del PBH, caracterizado por su
radio de Schwarzschild (4), contiene un niimero suficientemente grande de particulas del plasma solar.

Para que la hipotesis de medio continuo sea fisicamente razonable, se requiere que el niimero de
particulas dentro de dicho volumen cumpla N ~ 103. Este ntimero se estima a partir de la Ec.(48)
descrita en la séptima suposiciéon. A partir de esa expresion, se obtiene que el namero de particulas
excede el umbral minimo tnicamente para masas mppn = 10'7 kg y en adelante. Por tanto, este valor
se adopta como limite inferior del intervalo de masas considerado. Para masas inferiores, los efectos
cuénticos y la naturaleza discreta del plasma no pueden ser ignorados, lo que invalida la descripciéon
continua y, en consecuencia, no se podria hacer uso de las ecuaciones diferenciales continuas que se
han empleado.

Por otro lado, se impone un limite superior de masa de 1076My con el fin de garantizar que la

influencia gravitacional del objeto sea suficientemente débil como para no perturbar de forma apre-
ciable la dindmica del sistema solar. En particular, este umbral asegura que el movimiento del Sol
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alrededor del centro galéctico no se vea alterado por la presencia del objeto, permitiendo mantener
la validez de las aproximaciones utilizadas en los célculos. Si la masa del astro fuera mayor, su campo
gravitatorio podria inducir desplazamientos significativos en la posicion del Sol o alterar las érbitas
de los planetas, especialmente los exteriores, ya que describen 6rbitas menos gravitacionalmente liga-
das. Por este motivo, se ha fijado como cota superior del intervalo de masas el valor mppy = 1024 kg,
correspondiente a aproximadamente 1076 M.

Teniendo en cuenta ambos limites, el analisis se restringe al intervalo:

10" kg < mppy < 10* kg

Este rango representa un compromiso entre la validez del modelo del Sol como medio continuo en
el limite inferior y la compatibilidad con observaciones dindmicas en el limite superior. En este do-
minio, los efectos de friccion dindmica y acreciéon pueden evaluarse de forma consistente.

Una vez definido el intervalo, el estudio se lleva a cabo para un valor de masa por cada década
estudiada ya que esto es suficiente para cubrir al completo las posibles variaciones. Los valores de
masa de los PBHs y su respectiva fracciéon de abundancia se recogen en la Tabla 3:

Masa del PBH (kg) Fraccion fppy

1 x 107 1
1x 108 1

1 x 101 0.8
1 x 1020 0.04
1 x 102! 0.007
1 x 10%? 0.01
1 x10% 0.003
1 x 10%* 0.002

Tabla 3: Valores de masa y fracciéon de abundancia de PBHs como materia oscura fpgy utilizados
en el estudio.

A continuacion, resulta de interés analizar en detalle algunos valores especificos dentro de este rango,
a la luz de las restricciones actuales mostradas en la Fig. 2. Esta seleccién cubre un total de ocho
6rdenes de magnitud en masa, lo cual permite capturar un amplio espectro de comportamientos
dindmicos asociados a PBHs de diferentes escalas, tanto en su frecuencia de impacto como en su
capacidad de interaccién con el entorno solar.

Como se resume en la Tabla 3, los PBHs con masas en torno a 10'7-10'° kg podrian constituir
la totalidad de la materia oscura, lo que los convierte en un candidato especialmente interesante.
En cambio, para masas intermedias como 1020 kg, las restricciones son més severas, limitando su
fraccion a valores residuales. Finalmente, aunque los PBHs mas masivos (102-10%* kg) estan fuer-
temente restringidos en abundancia, su gran masa individual podria generar efectos gravitatorios
detectables en el sistema solar. Esta seleccién, que cubre un amplio espectro de escalas, permite
estudiar como varfan la frecuencia de impactos, la eficiencia de la interaccién gravitatoria con el Sol
y las consecuencias dindmicas asociadas, proporcionando una base coherente para analizar el impac-
to astrofisico de los PBHs a lo largo de escalas temporales comparables con la edad del sistema solar.
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4.2. Probabilidad de impacto

Antes de estimar cuéntos impactos entre PBHs y el Sol podrian haber ocurrido a lo largo de la
vida del sistema solar, o de analizar sus posibles consecuencias dindmicas, es necesario haber calcu-
lado primero la probabilidad fundamental de que uno de estos eventos ocurra. Este valor establece
el marco estadistico sobre el que se basan los célculos posteriores.

Recapitulando, tal como se desarrolla detalladamente en la Subsec.(3.2), el calculo de dicha proba-
bilidad se basa en el estudio del espacio de parametros tridimensional definido por los angulos 6, ¢
y «, los cuales caracterizan respectivamente la posicion inicial del PBH sobre la esfera de entrada
y la direccién de su vector velocidad relativa respecto al Sol. La probabilidad de impacto, Pmpacto,
se obtiene como el cociente entre el volumen de configuraciones que conducen a una colisiéon efecti-
va (Vimpacto) ¥ €l volumen total de configuraciones cinematicas posibles (Viotal), de acuerdo con la
Ec. (35).

A partir del desarrollo teérico mostrado en la metodologia, se ha evaluado de forma analitica el
volumen Vimpacto, definido en la Ec. (34), que representa el subconjunto del espacio de pardmetros
donde las trayectorias de los PBHs conducen a una colision efectiva con el Sol. Esta evaluaciéon se
ha llevado a cabo mediante la implementacién computacional del Codigo 1, incluido en el Anexo, en
el que se discretizan los valores del angulo « y se calcula, para cada uno, el area angular asociada
a colisiones posibles. Posteriormente, se integra esta cantidad sobre todo el dominio angular, de
acuerdo con la expresion tedrica correspondiente, Ec. (32).

El resultado obtenido para el volumen efectivo que conduce a impacto es:

Vimpacto =4,19 x 1076 rad? .

Este valor debe compararse con el volumen total del espacio de parametros, definido en la Ec. (12):

Viotal = 872 ~ 78,96 rad? .

La diferencia de més de siete 6rdenes de magnitud entre ambos volimenes pone de manifiesto que solo
una fraccion mintscula de las configuraciones cinemaéticas posibles dan lugar a un impacto con el Sol.

Para ilustrar graficamente la geometria del espacio de pardmetros que conduce a impacto, se ha
representado en la Fig. 8 el conjunto de configuraciones que cumplen la condicién de impacto,
Ec. (13). En esta visualizacion tridimensional, se han definido las coordenadas cartesianas del espacio
de pardmetros como:

X = Rysinfcos¢p, Y =a, Z = Rycosh.

La Fig. 8 muestra una representacién tridimensional del subconjunto del espacio de pardmetros que
conduce a impacto. Se puede observar que las trayectorias que conducen a colisiéon estdn confinadas
en una estrecha banda en el espacio direccional, reflejando la fuerte restriccion geométrica en el
modelo adoptado.
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Figura 8: Representacion tridimensional del subconjunto del espacio de pardmetros que conduce a
impacto. El plano vertical corresponde al plano geométrico X Z, donde se ubica la posicién inicial
sobre la esfera de entrada en coordenadas cartesianas. El otro eje, perpendicular a dicho plano, es
un eje virtual que representa el angulo « entre la velocidad del Sol y la del PBH, en grados. Cabe
senalar que el tamafo de los puntos no refleja el area real del casquete angular correspondiente, el
cual seria practicamente invisible en esta escala.

A partir de la evaluacion de los volimenes descritos, aplicando la Ec. (35), se obtiene el siguiente
valor para la probabilidad de impacto:

Vimpacto _ ¢ 51 5 108 .

Rmpacto = v
total

Este resultado representa la fracciéon de configuraciones iniciales que conducen a una colision efectiva
con el Sol. La comparaciéon entre ambos volimenes muestra que dichas trayectorias ocupan una re-
gidén extremadamente reducida del espacio direccional, lo que evidencia lo improbable de un impacto
directo. Sin embargo, incluso una probabilidad tan baja puede traducirse en una cantidad finita de
eventos relevantes, al considerar el niimero total de PBHs que podrian haber atravesado la vecindad
solar en los tltimos 5 mil millones de anos.

El origen fisico de esta baja probabilidad radica en la geometria del problema. Para que se pro-
duzca una colision efectiva, el &ngulo 3, que mide la desviacién entre la velocidad relativa del PBH
y la direccién radial hacia el Sol, debe ser extremadamente pequeno. En términos del angulo S,
esto implica que debe ser menor que un valor limite [yax, definido en la Ec. (25) y acotado en el
intervalo dado por la Ec. (24). Solo aquellas trayectorias dentro de este estrecho rango, es decir,
fuertemente alineadas con el Sol, logran cruzar la esfera de entrada con un perihelio inferior al radio
solar, cumpliendo asi el criterio de impacto directo establecido en la Ec. (13).
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Ademas, esta dificultad geomeétrica se ve agravada por el hecho de que dado que los PBHs se mueven
con velocidades tipicas del halo galactico (vppy = 280km/s) y pueden moverse en cualquier direcciéon
con la misma probabilidad, sin que haya una orientacién preferente en el espacio, las probabilidades
de que un PBH cruce la regiéon de interés del estudio con la orientacién adecuada para alcanzar
el perihelio dentro del radio solar son extremadamente bajas. Incluso para las combinaciones méas
favorables del dngulo «, los valores admisibles de 6 y ¢ que conducen a colisién estan confinados a
un casquete esferoidal minusculo, caracterizado por radios angulares Snax muy pequenos. Por tanto,
aunque el Sol actiie como un potencial gravitatorio dominante en su vecindad, su capacidad para
desviar significativamente la trayectoria de un PBH que no esté casi alineado con el eje radial es
muy limitada.

En definitiva, aunque a priori parece despreciable el valor obtenido para la probabilidad de impacto,
adquiere relevancia cuando se considera el enorme niimero de PBHs que podrian haber atravesado
la region solar a lo largo de escalas de tiempo cosmologicas. Este resultado constituye por tanto un
elemento fundamental en la estimacién total de impactos, que se abordaré en la siguiente subseccion.

4.3. Estimacion del nimero total de impactos

Se ha llevado a cabo el céalculo del ntimero total de impactos que sufriria el Sol por parte de
PBHs durante un intervalo temporal de 5 Gyr. Para ello, se ha utilizado la expresién analitica del
niamero esperado de colisiones descrita en la Ec. (40), teniendo en cuenta tanto el caso en el que los
PBHs constituyen la totalidad de la materia oscura ( fpgg = 1), como el escenario restringido donde
su fraccion relativa esta limitada por las cotas observacionales mostradas en la Fig. 2.

La Fig. 9 muestra el nimero esperado de impactos de PBHs con el Sol a lo largo de un periodo
de 5 mil millones de anos, como funcién de la masa de los PBHs. Se presentan dos escenarios con-
trastantes: uno optimista, en el que se asume que la totalidad de la materia oscura estd compuesta
por PBHs (fppu = 1), y otro maés realista, basado en las cotas experimentales actuales (fppa < 1),
extraidas de la Fig. 2.

En ambos casos, se observa una disminucién pronunciada del nimero de impactos a medida que
aumenta la masa del PBH. Esta relacion inversa responde al hecho de que, para una densidad de
materia oscura fija, una mayor masa implica una menor densidad numérica de objetos, como se
observa en la Ec. (36). En el caso de fppg = 1, la curva sigue una ley de escala sencilla, dictada
exclusivamente por la densidad de materia oscura y la masa. En cambio, la curva asociada al caso
restringido (fppu < 1) presenta una caida mucho méas acentuada para masas superiores a 1020 kg,
debido a que las restricciones observacionales excluyen eficientemente la existencia de PBHs masivos
en abundancia significativa.

El umbral representado por la linea roja horizontal corresponde a un tinico impacto durante la edad
estimada del sistema solar. Este umbral define el limite practico a partir del cual un impacto de un
PBH con el Sol serfa estadisticamente significativo. Bajo las restricciones més conservadoras, inica-
mente los PBHs con masas comprendidas entre 1017 y 10" kg tendrian una probabilidad apreciable
de colisionar con el Sol durante 5 Gyr. Esto demuestra que, aunque la probabilidad de impacto es
baja, hay rangos de masas para los que el nimero de colisiones PBH-Sol no es despreciable.
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Para masas mayores, el numero de impactos cae por debajo del umbral, lo que refuerza la idea de
que tales objetos serian extremadamente escasos.
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Figura 9: Numero de impactos de PBHs con el Sol durante 5 Gyr en funcién de su masa. Se represen-
tan dos escenarios: fppy = 1 (linea azul) y fppg < 1 (linea naranja), este altimo basado en las cotas
observacionales actuales para cada masa, obtenidas a partir de la Fig. 2. La linea roja discontinua
horizontal indica el umbral de un impacto en 5 Gyr. Se ha obtenido a partir del cédigo 2 del anexo.

4.4. Efectos fisicos del impacto de un PBH con el Sol

Una vez evaluada la probabilidad de impacto y el niimero esperado de colisiones entre PBHs y
el Sol a lo largo de su historia, resulta esencial analizar las consecuencias fisicas que un evento de
este tipo tendria sobre el propio PBH. En particular, se estudia la pérdida de velocidad que expe-
rimenta un PBH al atravesar el interior solar, como resultado de los dos mecanismos principales de
frenado: la friccion dinamica gravitacional y la acrecién de materia, definidos detalladamente en las
subsecciones 3.4.1 y 3.4.2, respectivamente.

A partir de las ecuaciones diferenciales que describen ambos procesos, la Ec. (56) para la friccion
dindmica y las ecuaciones Ec. (62) y Ec. (64) para la acrecion gravitacional, es posible determinar
la desaceleracion que sufre un PBH al cruzar el plasma solar.

Dado que el movimiento del PBH considerado en este estudio es estrictamente radial y simétrico con
respecto al centro del Sol, segin la suposicién nimero 8 del modelo, la trayectoria seguida atraviesa
el niicleo solar pasando por su centro. En este escenario, la velocidad del PBH varia tinicamente en
funcién de la coordenada radial 7, lo que permite reformular la derivada temporal de la velocidad
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como una derivada espacial. Esta reformulaciéon se basa en la aplicacion de la regla de la cadena:

dv dv dr dv
pr T (65)

De esta expresion se puede despejar directamente:

dv 1 dv

— == —. 66

dr v dt (66)
Este cambio de variable resulta especialmente conveniente cuando las fuerzas involucradas dependen
explicitamente del radio, a través del perfil de densidad solar p(r).

Para modelizar cuantitativamente ambos mecanismos, se han planteado dos sistemas de ecuacio-
nes diferenciales expresadas en funciéon de la variable espacial. En el caso de la fricciéon dinamica,
se resuelve una ecuacion para la evolucion de la velocidad v(z), obtenida a partir de la Ec. (56).
Aunque en la implementacion (co6digo 2) se incluye también la masa m(z) como variable del siste-
ma, esta permanece constante a lo largo de la trayectoria (dm/dx = 0) y no afecta al resultado,
su presencia responde tnicamente a la estructura general del c6digo numérico. En cambio, para la
acrecion gravitacional, se plantea un sistema acoplado en el que tanto la velocidad como la masa del
PBH evolucionan simultaneamente, conforme a las ecuaciones Ec. (62) y Ec. (64), de nuevo, tras la
aplicaciéon de la regla de la cadena.

Ambos sistemas se han resuelto numéricamente mediante el método de Runge-Kutta de orden 5(4),
utilizando el integrador adaptativo solve_ivp del paquete SciPy, que ajusta automaticamente el
tamano del paso para mantener controlado el error local de integraciéon. Toda la implementacion
numeérica descrita esta recogida en el Codigo 2 incluido en el Anexo, donde se detalla la formulacion
exacta de los sistemas dinamicos, los valores iniciales, las condiciones de contorno y el intervalo
espacial de integraciéon. En particular, se ha considerado una trayectoria rectilinea que recorre el eje
solar desde z = —0,946 Rg hasta x = +0,946 R, ya que los datos proporcionados por la Ref. [21]
llegaban hasta ahi, lo que garantiza una simetria completa respecto al centro del Sol.

La Fig. 10 muestra el perfil radial del modulo del gradiente de velocidad, |dv/dz|, como funcién
del radio fraccionario r/ R, resultado directo de la integracién numérica de los sistemas dindmicos
planteados para la friccién gravitacional y la acreciéon de materia, evaluados para un tnico valor de
masa intermedio (mpgp = 10?° kg). Este gradiente representa la variaciéon local de la velocidad del
PBH a lo largo de su trayectoria rectilinea a través del interior solar, y proporciona una medida
directa de la intensidad de los mecanismos de frenado en funcién de la posicion.

Como se observa, ambas curvas comparten una morfologia general similar. Ambas presentan un cre-
cimiento notable a medida que el PBH se aproxima al centro solar (r/Rs — 0), donde la densidad
del plasma es méxima, y decrecen rapidamente hacia la periferia (r/Rs — 1), donde el medio se
vuelve menos denso. Este comportamiento refleja la dependencia directa de ambos mecanismos con
el perfil de densidad p(r), adoptado a partir del modelo solar BP2004 [21]. La region central consti-
tuye, por tanto, la zona de mayor eficacia de frenado, mientras que las capas externas presentan un
impacto dindmico préacticamente nulo en comparacion.
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Figura 10: Perfil radial del modulo del gradiente de velocidad, |dv/dz|, en funciéon del radio frac-
cionario 7/ R, para un valor de masa tnico (mppy = 10%° kg). Para la contribucién de la friccion
dindmica (linea azul) y la contribucion de la acrecién de materia (linea verde). La escala logarit-
mica en el eje vertical permite observar con claridad las diferencias de varios 6rdenes de magnitud
entre ambos mecanismos, asi como su evolucién en el dominio radial desde el centro del sistema
(r/Rs — 0) hacia la periferia (r/Rs — 1). Se ha obtenido a partir del codigo 3 del anexo.

Sin embargo, a pesar de su similitud estructural, las curvas difieren de forma muy marcada en magni-
tud. La friccion dindmica genera valores de |dv/dx| entre cinco y seis 6rdenes de magnitud superiores
a los inducidos por la acrecién en todo el rango radial. Esta diferencia constante en escala logarit-
mica evidencia el cardcter dominante del primer mecanismo. En términos fisicos, ello se justifica
por la expresion tedrica de la friccion gravitacional, Ec. (56), que incorpora un término logaritmico
asociado a la estela inducida, asi como una dependencia inversa con el cuadrado de la velocidad.
Estas caracteristicas acenttian la eficiencia del frenado en regiones de alta densidad, donde ademés
la velocidad del PBH disminuye de forma progresiva.

En cambio, la contribuciéon de la acrecién, representada en la Fig.10 por la curva inferior, responde
a la evolucion simultanea de la masa y velocidad del PBH segin las ecuaciones Ec. (62) y Ec. (64).
Aunque su perfil funcional es practicamente idéntico al de la friccion, con méximos centrados y
decaimiento hacia los extremos, su efecto dindmico es mucho maés tenue. Esto se debe a que el au-
mento de masa por absorciéon de fluido solar, atn considerando la ampliacién efectiva de la seccién
de captura descrita en la Ec. (63), no introduce variaciones significativas en la cinematica del PBH.
En consecuencia, la acreciéon debe interpretarse como una correccién secundaria frente al arrastre
gravitacional dominante.
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En conjunto, el anélisis del perfil |dv/dz| corrobora cuantitativamente que la friccion dindmica cons-
tituye el mecanismo dominante de frenado para un PBH que atraviesa el interior solar en régimen
transonico. La diferencia de seis 6érdenes de magnitud frente a la acrecion justifica que esta tltima
pueda ser despreciada en la evaluacion de la desaceleraciéon neta, y por tanto, en los estudios de
captura gravitacional que se abordan en los resultados posteriores. Asi, en la ecuaciéon global de des-
aceleracion definida en la Ec. (41), el término asociado a la acrecién puede ser omitido sin pérdida
de precisiéon relevante.

Una vez analizada la desaceleraciéon instantanea dada durante el trayecto por el interior solar, el
siguiente paso consiste en determinar la pérdida total de velocidad que experimenta un PBH tras
atravesar el Sol por completo. Este valor acumulado, denotado como Aw, se obtiene mediante la
integracion del perfil de desaceleracion sobre la trayectoria rectilinea considerada, desde el punto de
entrada hasta el punto de salida.

Una vez obtenido el valor de Av para cada una de las masas mppy consideradas en el estudio,
recogidas en la Tabla 3, se procede a evaluar si la pérdida total de velocidad es suficiente para
posibilitar la captura gravitacional del PBH por parte del Sol. Para ello, tal como se detalld en la
seccion de Metodologia, se ha definido un umbral de referencia basado en la velocidad de escape
desde la superficie solar, cuyo valor es vVescape = 617,4 km/s, calculado a partir de la Ec. (3).

Se considera que un PBH puede quedar capturado si, tras atravesar el Sol, su velocidad en el mo-
mento del impacto, cuyo valor es Vy = 619,47 km/s, calculado a partir de la Ec. (19), se reduce
por debajo del umbral definido por la velocidad de escape desde la superficie solar. EI umbral de
captura corresponde a una pérdida minima de velocidad de Avymbral = Vg — Vescape = 2,07 km/s.
Por tanto, atendiendo al criterio de captura establecido en la Ec. (44), se evaluara para cada masa
mpgy si el valor de Av obtenido supera dicho umbral, condicién necesaria para que el PBH quede
gravitacionalmente ligado al Sol.

Una vez establecido el criterio de captura gravitacional en funcién del umbral minimo de velocidad
que debe perder un PBH durante su cruce a través del Sol, se procede a representar graficamente los
resultados obtenidos para la pérdida total de velocidad Av en funcién de la masa del PBH, tal y como
se observa en la Fig. 11. Esta representacion permite evaluar de forma directa qué configuraciones,
dentro del intervalo de masas considerado, podrian cumplir la condicién de captura desarrollada en
el apartado anterior.

Tal como se aprecia en la Fig. 11, la pérdida total de velocidad Av crece mondétonamente con la masa
del PBH, en coherencia con la dependencia cuadrética que presenta la fricciéon dindamica respecto
a la masa, segtn la Ec. (56). Sin embargo, resulta especialmente relevante senalar que la curva se
mantiene por debajo del umbral de captura en todo el dominio de masas considerado. Esto implica
que, incluso en las condiciones mas favorables, trayectoria radial que pasa por el centro del Sol y
velocidad relativa inicial minima vyp = 51 km/s, la pérdida de energia cinética que experimenta el
PBH durante su transito resulta insuficiente para reducir su velocidad por debajo del valor de escape
desde la superficie solar.
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Figura 11: Velocidad total perdida Av en funcién de la masa del PBH, expresada en kilogramos. La
linea horizontal roja discontinua indica el umbral de captura, correspondiente a la diferencia entre la
velocidad del PBH en el perihelio V; y la velocidad de escape del Sol en su superficie. Se ha obtenido
a partir del cédigo 2 del anexo.

En consecuencia, bajo el modelo adoptado y las configuraciones exploradas, ninguna de las masas
consideradas conduce a la captura gravitacional del PBH por parte del Sol. Este resultado establece
una conclusion clara, la friccién gravitacional generada por el plasma solar, aun en las condiciones
maés favorables, no basta para retener objetos compactos de este tipo mediante un tnico cruce. Por
tanto, se descarta la posibilidad de captura directa en primera aproximaciéon para PBHs en el rango
de masas analizado.

Este hallazgo resulta clave para la interpretacion dinamica de las colisiones PBH-Sol, ya que impone
una limitacion fisica significativa: salvo que existan mecanismos adicionales, como interacciones con
otras fuerzas o condiciones de densidad superiores a las estimadas, los PBHs que atraviesan el inte-
rior solar continuaran su trayectoria sin quedar ligados gravitacionalmente. En términos astrofisicos,
este resultado permite acotar la eficacia real del Sol como mecanismo de retenciéon de materia oscura
compacta en escenarios galacticos realistas.

Una vez analizados por separado tanto el niimero esperado de impactos entre PBHs y el Sol a lo largo
de 5 Gyr como la pérdida total de velocidad Av asociada a cada masa, el siguiente paso consiste
en integrar ambos resultados en un marco conjunto. Con ello se busca evaluar no solo qué masas
conducirfan, en principio, a un frenado més eficaz, sino también cuan probable es que dicho efecto
ocurra con una frecuencia significativa a lo largo de la historia solar. Con este objetivo, se ha llevado
a cabo la representacion gréafica mostrada en la Fig. 12.
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Figura 12: Pérdida de velocidad total Awv en funcién del niimero de impactos de PBHs a lo largo de
5 Gyr. Se representan dos escenarios: fppy = 1 (linea azul) y fppg < 1 (linea naranja), este ultimo
basado en las cotas observacionales actuales para cada masa, obtenidas a partir de la Fig. 2. La linea
roja discontinua horizontal define el valor umbral de captura y la vertical indica el umbral de un
impacto en 5 Gyr. Se ha obtenido a partir del cédigo 2 del anexo.

En este espacio de representacion, se ha delimitado mediante lineas discontinuas una regioén critica
en la esquina superior derecha de la Fig. 12. Esta ‘“region peligrosa” define el conjunto de parame-
tros que cumplen simultaneamente las dos condiciones necesarias para una captura gravitacional
eficaz. Por un lado, una pérdida de velocidad mayor al umbral de captura, linea horizontal roja
Av = 2,07 km/s, y, por otro lado, un ntimero de impactos mayor a uno, cota que se ha adoptado
a tener en cuenta como un nimero de impactos significativo. Esta zona corresponde, por tanto, a
escenarios astrofisicamente relevantes, en los que no solo se alcanza la eficiencia dindmica requerida
para la captura, sino que ademas dicha captura tendria lugar con una frecuencia no despreciable a
lo largo de la historia solar.

Sin embargo, el analisis de las curvas revela que ninguno de los escenarios considerados penetra en
dicha region critica. Tanto en el caso extremo de fpgg = 1, donde se maximiza la densidad numérica
de PBHs, como en el escenario restringido por las cotas actuales (fppg < 1), todos los puntos se
mantienen fuera del rectangulo delimitado. Esto implica que no existe, dentro del rango de masas
estudiado, ninguna configuracién que cumpla simultaneamente ambas condiciones. Los PBHs capa-
ces de perder velocidad suficiente son extremadamente poco frecuentes, y aquellos con alta tasa de
colisién no pierden velocidad en grado suficiente para ser capturados.
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Este resultado refuerza la conclusién obtenida previamente de forma separada, aunque la fricciéon
dindmica es capaz de frenar significativamente a los PBHs més masivos, su nimero de impactos es
demasiado bajo como para representar un mecanismo de captura relevante. A la inversa, los PBHs
més abundantes atraviesan el Sol con una pérdida de energia insuficiente. Por tanto, la regiéon peli-
grosa permanece completamente vacia, lo que permite concluir que la captura gravitacional de PBHs
por parte del Sol no es viable en los escenarios cosmologicos y parametros fisicos explorados en este
trabajo.
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5. Conclusiones

A lo largo de este trabajo se ha desarrollado un modelo teorico y computacional para estudiar la
interaccion entre agujeros negros primordiales (PBHs) y el Sol, con el objetivo de evaluar su viabili-
dad como posibles constituyentes de la materia oscura. Se ha calculado la probabilidad de impacto
entre PBHs y el Sol, se ha estimado el nimero total de colisiones esperadas a lo largo de la vida
del sistema solar, y se ha analizado con detalle la pérdida de velocidad que experimenta un PBH al
atravesar el interior del Sol, considerando los mecanismos fisicos de friccién dindmica gravitacional
y acrecion de materia. Todos los objetivos propuestos al inicio del estudio se han alcanzado satis-
factoriamente, permitiendo extraer conclusiones robustas sobre el papel de los PBHs en contextos
astrofisicos locales.

En primer lugar, se ha determinado que la probabilidad de impacto de un PBH con el Sol es extre-
madamente baja, como consecuencia directa de la fuerte direccionalidad requerida en las trayectorias
para que estas conduzcan a una colision efectiva. El analisis del espacio de parametros ha revelado
que solo un subconjunto muy restringido de configuraciones iniciales conduce a colisién efectiva,
limitando severamente la seccién angular efectiva. Las trayectorias viables estan confinadas en un
casquete angular centrado en la direccién radial, con desviaciones permitidas del orden de milésimas
de radian.

A partir de esta probabilidad, se ha estimado el nimero total de impactos esperados a lo largo de
la vida del Sol (5 Gyr), como funcién de la masa del PBH y de su fraccion relativa de abundancia
fper. Los resultados muestran que, en algunos rangos de masa, especialmente entre 107 y 10 kg,
el nimero de impactos no es despreciable. Estos valores, aunque bajos, son suficientes para justificar
el analisis posterior del efecto fisico que dichos eventos tendrian sobre los PBHs.

En cuanto a la interacciéon dindamica, se ha modelado la pérdida de velocidad que sufre un PBH
durante su cruce por el interior solar. Se ha demostrado que la fricciéon dindmica constituye el meca-
nismo dominante frente a la acrecién, contribuyendo en méas de seis 6rdenes de magnitud al frenado
total. Sin embargo, incluso en el caso més favorable, trayectoria que atraviesa el centro del Sol y ve-
locidad relativa inicial minima entre el PBH y el Sol, la pérdida de velocidad, y por ende, de energia
cinética, resulta insuficiente para que el PBH quede ligado gravitacionalmente al Sol. Ninguna de
las configuraciones exploradas alcanza el umbral necesario para la captura.

Por tanto, se concluye que los impactos entre PBHs y el Sol, aunque estadisticamente posibles para
ciertos rangos de masa y fraccién fpgg, no inducen efectos observables significativos ni conducen a
la captura gravitacional. Este resultado es plenamente compatible con la hipétesis de que los PBHs
puedan formar parte, e incluso una fracciéon dominante, de la materia oscura, sin contradecir las
observaciones solares actuales.

A partir del analisis realizado, se identifican varias lineas de mejora que podrian implementarse en
futuras extensiones del modelo con el fin de aumentar su realismo fisico. En primer lugar, aunque el
presente estudio se ha centrado en trayectorias radiales contenidas en el plano X Z, seria conveniente
generalizar el modelo para permitir trayectorias radiales orientadas en cualquier direcciéon del espa-
cio tridimensional. Esto permitiria capturar de forma més completa el espectro angular de posibles
impactos y proporcionar una estimacién mas precisa de la probabilidad de colisién, al no restringir
artificialmente el sistema a un plano de simetria.
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Otra mejora significativa consistiria en sustituir la velocidad adoptada para todos los PBHs (vppy =
280 km /s) por una distribucion realista de velocidades. En particular, el uso de una distribucion de
tipo Maxwell-Boltzmann, adaptada a las condiciones del halo galactico, permitiria modelar estadis-
ticamente una poblacidén més representativa de objetos. Esto no solo ampliaria el rango cinematico
considerado, sino que también permitiria evaluar la sensibilidad del modelo a variaciones en la velo-
cidad de entrada, un pardmetro clave en la eficiencia de captura.

Por dltimo, en el extremo inferior del intervalo de masas estudiado, el tratamiento del interior so-
lar como un medio continuo deja de ser vélido. Para PBHs muy ligeros, el volumen efectivo de
interaccion puede contener un nimero de particulas insuficiente como para justificar una descrip-
cion macroscopica basada en densidades continuas. En estos casos, seria necesario incorporar efectos
cuanticos y recurrir a una formulaciéon mas refinada que tenga en cuenta la naturaleza discreta del
plasma solar. Esto permitiria extender el modelo hacia escalas més pequenas sin comprometer la
validez fisica de las suposiciones empleadas.

La realizaciéon de este trabajo me ha permitido aplicar de forma integral conocimientos adquiridos
en distintas areas de la fisica, desde mecanica clésica y gravitaciéon, hasta dindmica de sistemas
astrofisicos, métodos numéricos y anélisis de datos. A lo largo del proceso, he aprendido a establecer
criterios fisicos cuantitativos y a desarrollar un modelo coherente fundamentado en principios teéri-
cos soélidos. El célculo de la probabilidad de impacto desarrollado en la Sec. 3.2 es original de este
trabajo, lo que ha supuesto un ejercicio especialmente enriquecedor de creatividad y aplicacién rigu-
rosa del razonamiento fisico. La experiencia de disefiar, implementar y validar un modelo astrofisico,
teniendo en cuenta las suposiciones adoptadas, me ha brindado una comprensiéon més profunda de
su construccién y una apreciaciéon critica de sus limitaciones. En definitiva, este trabajo ha sido una
valiosa oportunidad para consolidar herramientas teéricas y computacionales, al mismo tiempo que
he ejercitado el razonamiento fisico riguroso y la autonomia investigadora que caracterizan el perfil
del fisico.
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7. Anexo
Codigo 1: Calculo de la probabilidad de impacto

import numpy as np

import pandas as pd

import matplotlib.pyplot as plt

from mpl_toolkits.mplot3d import Axes3D

G = 6.67430e-11 # m~3 kg~-1 s°-2

M_sun = 1.989e30 # kg

R_sun = 6.9634e8 #m

R_O0 = 40 * 1.496el1 # 40 UA en metros

v_pbh = 280e3 # m/s

v_sun = 229e3 # m/s

t_gyr = 5e9 * 365 * 24 x 3600 # 5 Gyr en segundos
R_gal = 8%3.086e19 # m

m_ceres = 9.3835e20 # kg
rho DM = 0.42 * 1.78266192e-27 * 1le6 # kg/m~3

# Densidad nmumérica de PBHs
n_pbh = rho DM / m_ceres # 1/m"3

alpha_deg = np.arange(0, 360, 1)
alpha_rad = np.radians(alpha_deg)

# Velocidad relativa

vOx = v_pbh * np.cos(alpha_rad) - v_sun
vOz = v_pbh * np.sin(alpha_rad)

vO_sq = vOx**2 + vO0z**2

vO0 = np.sqrt(vO_sq)

# beta_maxz"2 analitica

delta = R_sun / R_O

terml = deltax*2

term2 = (2 * G * M_sun) / (vO_sq * R_0)

term3 = delta - delta**2

beta_max_sq = terml + term2 * term3d
beta_max_deg = np.degrees(np.sqrt(beta_max_sq))

Il

# Cdlculo del perihelio

b_vals = R_0 * np.sqrt(beta_max_sq)

Em= 0.5 % vO_sq - G * M_sun / R_O

discriminant = (G * M_sun)#**2 + 2 % E_m * b_vals**2 x vO_sq
sqrt_term = np.sqrt(discriminant)

denominator = vO_sq - (2 * G * M_sun / R_0)

g_vals = (-G * M_sun + sqrt_term) / denominator

g_Rsun = gq_vals / R_sun

Area_deg2 = np.pi * beta_max_deg**2

# Cdlculo de gamma
cos_gamma = np.clip(np.sin(alpha_rad) * v_pbh / vO, -1, 1)
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gamma_rad = np.arccos(cos_gamma)
thetaO_deg = np.degrees(np.pi - gamma_rad)

# phi0 solo depende de v0z, ya que solo wale 180 o 0
phiO_deg = np.where(vOx >= 0, 180.0, 0.0)

cos_theta = np.cos(np.radians(theta0O_deg))

# Coordenadas cartesianas
theta_rad = np.radians(thetaO_deg)
phi_rad = np.radians(phiO_deg)

x = R_0 * np.sin(theta_rad) * np.cos(phi_rad)
R_O * np.sin(theta_rad) * np.sin(phi_rad)
z = R_0 * np.cos(theta_rad)

<
Il

df = pd.DataFrame ({
"alpha_deg": alpha_deg,
"VO_kms": vO / 1e3,
"VOx_kms": vOx / 1e3,
"WOz_kms": vO0z / 1le3,
"betamax_deg": beta_max_deg,
"thetaO_deg": thetaO_deg,
"phiO_deg": phiO_deg,
"Area_deg2": Area_deg2,
"q_Rsun": g_Rsun,
"cos_theta": cos_theta,

"x_m”: X,
lly_mll . y’
"z_m": z

b

df = df.round(4)
df ["Area_deg2"] = df["Area_deg2"] .map(lambda x: float(f"{x

# Guardar CSV
df .to_csv("PBH_impact_parameters.csv", index=False, sep=';

# Volumen analitico

vol_analitico = (
2 * np.pi**2 * deltax*2 +
(4 * np.pi**2 * G * M_sun * (delta - delta*x*2)) /
(R_O * (v_pbh**2 - v_sun**2))

)

vol_total = 8 * np.pi**2

P_impacto = vol_analitico / vol_total

t.4el"))

D)

Codigo 2: Estimacion del ntmero total de impactos en 5 Gyr y efectos fisicos del impacto PBH-Sol.

import numpy as np
import pandas as pd
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import matplotlib.pyplot as plt

from scipy.interpolate import interpld
from scipy.integrate import solve_ivp
import os

from matplotlib.ticker import LogLocator

# Constantes

G = 6.67430e-11 # m%-kgt-s?

c = 2.99792458e8 # m/s

R_sun = 6.9634e8 # m

m_p = 1.6726219e-27 # kg

v_sun = 229e3 # m/s

v_pbh = 280e3 # m/s

R_O = 40 * 1.496ell # m

R_gal = 8 * 3.086el9 # m

t_gyr = 5e9 * 365 * 24 *x 3600 # s
M_sun = 1.98847e30

rho_DM = 0.42 * 1.78266192e-27 * 1le6 # kg/m3
v_escape = 617400 # m/s

v_surface = 619470 # m/s

os.makedirs("graficos_pdf", exist_ok=True)

masses = np.array([lel7, 1lel8, 1el9, 1e20, 1le21, 1e22, 1e23, 1e24])
fraction_pbh = np.array([1e0, 1e0, 8e-1, 4e-2, 7e-3, le-2, 3e-3, 2e-3])

P_impacto = 5.31e-8

# Cargar perfil solar
with open("bp2004stdmodel.dat.txt", "r") as f:
lines = f.readlines()

radius_fraction = []
density = []
for line in lines:
parts = line.strip().split()
try:
r_frac = float(parts[1])
rho_val = float(parts[3])
radius_fraction.append(r_frac)
density.append(rho_val)
except (ValueError, IndexError):
continue

radius_fraction = np.array(radius_fraction)
density = np.array(density) * 1000

density_interp = interpld(radius_fraction, density, kind='cubic', bounds_error=False,

— fill_value=0.0)

# Trayectoria
r_half = np.linspace(0.00649, 0.94676, 1000)
r_full = np.concatenate((-r_half[::-1], r_half))

46



55
56
57
58
59
60
61
62
63
64
65
66
67
68
69
70
71
72
73
74
75
76
7
78
79
80
81
82
83
84
85
86
87
88
89
90
91
92
93

94
95
96
97
98
99
100
101
102
103
104
105

x_full = r_full * R_sun
results = []

for m_pbh, f_pbh in zip(masses, fraction_pbh):

def friction_rhs(x, y):
v, m=y
if v <= 0:
return [0.0, 0.0]
r_frac = np.abs(x) / R_sun
if r_frac > 1:
return [0.0, 0.0]
rho = density_interp(r_frac)
Lambda = (R_sun * v**2) / (G * (m + m_p))
1n_Lambda = np.log(np.maximum(Lambda, 1))
dv = -4 * np.pi * G**2 * m * rho * 1ln_Lambda / v#**3
return [dv, 0.0]

sol_friction = solve_ivp(friction_rhs, [x_full[0], x_full[-1]], [v_surface, m_pbh],
t_eval=x_full, method='RK45', rtol=1e-8, atol=1e-10)

v_friction = sol_friction.y[0]

delta_v_friction = abs(v_friction[-1] - v_friction[0]) / 1e3

def accretion_rhs(x, y):
v, m=y
if v <= 0:
return [0.0, 0.0]
r_frac = np.abs(x) / R_sun
if r_frac > 1:
return [0.0, 0.0]
rho = density_interp(r_frac)
R2_acc = (1 + (c*x2 / vx*2)) * (16 * G**2 * mk*2) / c**4
dv = -np.pi * rho * R2_acc * v / m
dm = np.pi * rho * R2_acc
return [dv, dm]

sol_accretion = solve_ivp(accretion_rhs, [x_full[0], x_full[-1]], [v_surface,
— m_pbh],
t_eval=x_full, method='RK45', rtol=1e-8, atol=1le-10)
v_accretion = sol_accretion.y[0]
m_accretion = sol_accretion.y[1]
delta_v_accretion = abs(v_accretion[-1] - v_accretion[0]) / 1e3
delta_m = m_accretion[-1] - m_accretion[0]
percent_gain = (delta_m / m_accretion[0]) * 100

delta_v_total = delta_v_friction + delta_v_accretion
delta_v_threshold = v_surface / 1e3 - v_escape / 1le3

n_pbh = rho_DM / m_pbh
n_pbh_frac = n_pbh * f_pbh
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num_orbits = t_gyr * v_sun / (2 * np.pi * R_gal)

A_cross_section = np.pi * R_O**2

V_barrido = A_cross_section * (2 * np.pi * R_gal) * num_orbits

N_impact = P_impacto * V_barrido * n_pbh

N_impact_corr = P_impacto * V_barrido * n_pbh_frac

results.append ({
"m_PBH (kg)": m_pbh,
"f_PBH": f_pbh,

"deltaV_friction (km/s)": delta_v_friction,
"deltaV_accretion (km/s)": delta_v_accretion,

"deltaV_total (km/s)": delta_v_total,

"deltaV_capture_threshold (km/s)": delta_v_threshold,

"delta_m (kg)": delta_m,

"percent_mass_gain (%)": percent_gain,

"N_impact (sin f_PBH)": N_impact,

"N_impact (con f_PBH)": N_impact_corr
b

df = pd.DataFrame(results)

# Grdfico 1: N_impact vs m_PBH
plt.figure(figsize=(8, 5))

plt.loglog(df ["m_PBH (kg)"], df["N_impact (sin f_PBH)"], 'o-',
« label="f$_{\\mathrm{PBH}}$ = 1", markerfacecolor='blue')
plt.loglog(df ["m_PBH (kg)"], df["N_impact (con f_PBH)"],

label="£f$_{\\mathrm{PBH}}$ $\\leq$ 1", markerfacecolor='none',
— markeredgecolor='orange', color='orange', markeredgewidth=1.5)

S-

plt.axhline(y=1, color='red', linestyle='--', linewidth=1.5)

plt.xlabel("Masa del PBH (kg)")

plt.ylabel ("Nimero de impactos en 5 Gyr")
plt.ylim(le-7, 1eb)

plt.grid(True, which="major", linestyle="--",
plt.grid(False, which="minor")
plt.legend(fontsize=12)

plt.tight_layout()

plt.savefig("graficos_pdf/Numero de impactos vs Masa PBH/numero_impactos_vs_masa.pdf")

plt.show()

# Grdafico 2: delta_v vs m_PBH
plt.figure(figsize=(8, 5))

plt.loglog(df ["m_PBH (kg)"], df["deltaV_total (km/s)"], 'o-', label="v total",

alpha=0.7)

<« markerfacecolor='blue', color='blue', zorder=2)

umbral = df["deltaV_capture_threshold (km/s)"]

plt.axhline(y=umbral, color='red', linestyle='--', linewidth=1.5, label="Umbral de

— captura", zorder=1)

plt.text(df ["m_PBH (kg)"] .max(), umbral * 1.1, f"{umbral:.2f} km/s", color='red',

— fontsize=10, ha='right', va='bottom')
plt.xlabel("Masa del PBH (kg)")
plt.ylabel("v total (km/s)")
plt.ylim(le-12, 1e2)

plt.grid(True, which="major", linestyle="--

.iloc[0]

, alpha=0.7)

B

48



155
156
157
158

160
161
162
163

164

165

167
168
169
170
171
172
173
174
175

177
178
179
180
181
182

© W N O s W N =

e e o e =
o N O s W N = O

plt.grid(False, which="minor")

plt.legend(loc="lower right", fontsize=12) # Mueve la leyenda
plt.tight_layout ()

plt.savefig("graficos_pdf/dv vs masa PBH/dv_vs_masa.pdf")
plt.show()

# Grdfico 3: delta_v vs N_impact

plt.figure(figsize=(8, 5))

plt.loglog(df ["N_impact (sin f_PBH)"], df["deltaV_total (km/s)"], 'o-',

« label="f$_{\\mathrm{PBH}}$ = 1", markerfacecolor='blue', color='blue', zorder=2)

plt.loglog(df["N_impact (con f_PBH)"], df["deltaV_total (km/s)"], 's-',

— label="f$_{\\mathrm{PBH}}$ $\\leq$ 1", markerfacecolor='none',

— markeredgecolor='orange', color='orange', markeredgewidth=1.5, zorder=3)

plt.axhline(y=umbra1, color='red', linestyle='--', linewidth=1.5, zorder=1)

plt.axvline(x=1, color='red', linestyle='--', linewidth=1.5, zorder=1)

plt.text(x=plt.x1lim() [1], y=umbral * 1.2, s=f"{umbral:.2f} km/s",
color='red', fontsize=10, ha='right', va='bottom')

plt.x1im(0.5 * df ["N_impact (con f_PBH)"].min(), 2 * df["N_impact (sin f_PBH)"].max())
plt.ylim(le-10, 1e2)

plt.minorticks_on()

plt.xlabel ("Namero de impactos en 5 Gyr")

plt.xlim(le-7, le4)

plt.ylabel("v total (km/s)")

plt.grid(True, which="major", linestyle="-", alpha=0.7)

plt.grid(False, which="minor")

plt.legend(fontsize=12)

plt.tight_layout ()

plt.savefig("graficos_pdf/dv vs numero de impactos/dv_numero_impactos.pdf")
plt.show()

Codigo 3: Comparativa fricciéon dinamica y acreciéon de materia.

import numpy as np

import os

import matplotlib.pyplot as plt

from scipy.interpolate import interpld

# Constantes

G = 6.67430e-11 # m®-kgt-s?
c = 2.99792458e8 # m/s
R_sun = 6.9634e8 # m

m_p = 1.6726219e-27 # kg
v_ini = 51e3 # m/s

R_0 = 40 x 1.496ell # m
M_sun = 1.98847e30 #kg

output_folder = "Resultados dvdx"
os.makedirs (output_folder, exist_ok=True)

# Unico valor de masa
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m_pbh = 1e20 # kg

# Velocidad inicial en superficie solar
v_surface = np.sqrt(v_ini**2 + 2 *x G * M_sun * (1 / R_sun - 1 / R_0))

# Cargar perfil solar
with open("bp2004stdmodel.dat.txt", "r") as f:
lines = f.readlines()

radius_fraction = []
density = []
for line in lines:
parts = line.strip().split()
try:
r_frac = float(parts[1])
rho_val = float(parts[3])
radius_fraction.append(r_frac)
density.append(rho_val)
except (ValueError, IndexError):
continue

radius_fraction = np.array(radius_fraction)

density = np.array(density) * 1000 # g/cm® =+ kg/m?®

density_interp = interpld(radius_fraction, density, kind='cubic',
bounds_error=False, fill_value="extrapolate")

# Trayectoria

r_half = np.linspace(0.00649, 0.94676, 1000)
r_full = np.concatenate((-r_half[::-1], r_half))
x_full = r_full * R_sun

v_full = np.full_like(x_full, v_surface)

# Evaluacion de desaceleraciones
dv_dx_friction = []
dv_dx_accretion = []

for x, v in zip(x_full, v_full):
if v <= 0:
dv_dx_friction.append(0.0)
dv_dx_accretion.append(0.0)
continue

r_frac = np.abs(x) / R_sun

if r_frac > 1:
dv_dx_friction.append(0.0)
dv_dx_accretion.append(0.0)
continue

rho = density_interp(r_frac)

# Friccion dimamica
Lambda = (R_sun * v**2) / (G * (m_pbh + m_p))
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1n_Lambda = np.log(np.maximum(Lambda, 1))
dv_f = -4 * np.pi * G**2 * m_pbh * rho * 1ln_Lambda / v**3
dv_dx_friction.append(dv_f)

# Acrecion

R2_acc = (1 + (c**2 / v*x2)) * (16 * G**2 * m_pbh**2) / c*x*4
dv_a = -np.pi * rho * R2_acc * v / m_pbh
dv_dx_accretion.append(dv_a)

dv_dx_friction = np.array(dv_dx_friction)
dv_dx_accretion = np.array(dv_dx_accretion)
dv_dx_total = dv_dx_friction + dv_dx_accretion

# Figura

plt.figure(figsize=(8, 5))

plt.plot(x_full / R_sun, -dv_dx_friction, label="Friccién dindmica", color='blue')
plt.plot(x_full / R_sun, -dv_dx_accretion, label="Acrecidén", color='green')
plt.yscale('log')

plt.xlim(-1, 1)

plt.xlabel("Radio fraccionario (r / R$_\odot$)")
plt.ylabel(r"$|\mathrm{d}v/\mathrm{d}x|$ (s$~{-1}$)")

plt.grid(True, which='both', linestyle='--', alpha=0.6)
plt.legend(fontsize=10, loc='upper right')

plt.tight_layout()

output_path = os.path.join(output_folder, "grafico_dvdx.pdf")
plt.savefig(output_path, format='pdf')

plt.show()
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