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Índice de figuras
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Resumen

Tı́tulo: Ecuaciones de estado de estrellas de neutrones mediante la teorı́a relativista de campo

medio*.

Autor: Nicolas Mantilla Molina**.

Palabras Clave: Ecuación de Estado, Estrellas de Neutrones, Teorı́a Relativista de Campo

Medio, Materia Nuclear, Interacción Fuerte, Campo Medio, Estructura Estelar.

Descripción:

En este trabajo se estudió la ecuación de estado de la materia nuclear en condiciones de alta

densidad, que describe la materia al interior de estrellas de neutrones, utilizando la Teorı́a Relati-

vista de Campo Medio. El objetivo principal fue construir ecuaciones de estado para estrellas de

neutrones que satisfagan las restricciones nucleares y astrofı́sicas actuales, y examinar la viabili-

dad de estrellas de neutrones masivas que puedan reproducir las observaciones más recientes. Se

exploró el espacio de parámetros del modelo relativista de campo medio, analizando las correla-

ciones entre los acoplamientos de los campos mesónicos (𝜎, 𝜔, 𝜌) junto con los parámetros de

autointeracción escalar, y las propiedades macroscópicas estelares obtenidas mediante la integra-

ción de las ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoff. Los resultados mostraron una jerarquı́a

en la influencia de los parámetros: los acoplamientos isoescalares 𝐴𝜎, 𝐴𝜔 y los términos de

autointeracción 𝑏 y 𝑐 gobiernan la rigidez de la ecuación de estado y la masa máxima, mientras

que el acoplamiento isovectorial 𝐴𝜌 afecta el radio de la estrella y la energı́a de simetrı́a, sin

alterar las propiedades de saturación ni el lı́mite de masa máxima. El modelo construido permitió

encontrar configuraciones que satisfacen simultáneamente las restricciones nucleares y astrofı́si-

cas. Finalmente, se obtuvieron estrellas con masas máximas de hasta 2.79 M⊙, compatibles con

el componente secundario de GW190814, y radios para estrellas canónicas (1.4 M⊙) consistentes

con las observaciones de NICER.

*Trabajo de grado
**Facultad de Ciencias, Escuela de Fı́sica. Directora: Laura Marcela Becerra Bayona. Codirectores: José Fernando

Rodriguez Ruiz, Luis Alberto Núñez de Villavicencio.
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Abstract

Title: Neutron star equations of state through relativistic mean field theory*.

Author: Nicolas Mantilla Molina**.

Keywords: Equation of State, Neutron Stars, Relativistic Mean Field Theory, Nuclear Matter,

Strong Interaction, Mean Field, Stellar Structure.

Description:

In this work, the equation of state of nuclear matter under high-density conditions, which des-

cribes matter inside neutron stars, was studied using Relativistic Mean Field theory. The main

objective was to construct equations of state for neutron stars that satisfy current nuclear and

astrophysical constraints, and to examine the viability of massive neutron stars capable of repro-

ducing the most recent observations. The parameter space of the relativistic mean field model was

explored, analyzing the correlations between the meson field couplings (𝜎, 𝜔, 𝜌) together with

the scalar self-interaction parameters, and the macroscopic stellar properties obtained through

the integration of the Tolman-Oppenheimer-Volkoff equations. The results showed a hierarchy

in the influence of the parameters: the isoscalar couplings 𝐴𝜎, 𝐴𝜔 and the self-interaction terms

𝑏 and 𝑐 govern the stiffness of the equation of state and the maximum mass, while the isovector

coupling 𝐴𝜌 affects the star’s radius and the symmetry energy, without altering saturation pro-

perties or the maximum mass limit. The constructed model allowed finding configurations that

simultaneously satisfy nuclear and astrophysical constraints. Finally, stars were obtained with

maximum masses of up to 2.79 M⊙, compatible with the secondary component of GW190814,

and radii for canonical stars (1.4 M⊙) consistent with NICER observations.

*Bachelor Thesis
**Faculty of Sciences, School of Physics. Director: Laura Marcela Becerra Bayona. Co-directors: José Fernando

Rodriguez Ruiz, Luis Alberto Núñez de Villavicencio.
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Introducción

Las estrellas de neutrones presentan uno de los estados más extremos de la materia en

el universo observable, empleándose como laboratorios naturales para el estudio de la fı́sica

fundamental. Estos objetos compactos, remanentes del colapso gravitacional de estrellas masivas

(sugeridos por primera vez en 1934 por Baade y Zwicky (Baade & Zwicky, 1934b)), poseen

masas comparables o superiores a la del Sol en radios de apenas unos pocos kilómetros. En su

interior, la materia alcanza densidades que superan varias veces la densidad de saturación nuclear

(𝑛0 ≈ 0.16 fm−3), creando condiciones de presión y densidad aún imposibles de reproducir en

experimentos terrestres (Glendenning, 2000). Nuestro mejor intento, las colisiones de núcleos

pesados en aceleradores, permiten estudiar la materia nuclear a densidades cercanas a 2 − 5 𝑛0

(Oliinychenko et al., 2023), inferiores a las que se encuentran en el núcleo de las estrellas de

neutrones y que además generan estados de materia altamente dinámicos y calientes, en contraste

con las condiciones de equilibrio frı́o presentes en estrellas de neutrones. En consecuencia, el

estudio de estos objetos permite poner a prueba las teorı́as de la interacción fuerte y la gravedad

en regı́menes de energı́a aún no explorados experimentalmente.

El vı́nculo entre la fı́sica nuclear microscópica y la estructura astrofı́sica macroscópica

reside en la ecuación de estado, la cual describe la relación termodinámica entre las variables

de estado, como la presión y la densidad de energı́a, del material estelar. Esta relación es el

ingrediente faltante para resolver las ecuaciones de estructura estelar en Relatividad General,

conocidas como ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, determinando las propiedades

observables de la estrella como la masa y el radio. Sin embargo, la determinación de la ecuación

de estado a densidades supranucleares permanece como una gran incógnita de la fı́sica moderna.

Mientras que las propiedades de la materia nuclear están restringidas cerca de la densidad de

saturación gracias a experimentos de laboratorio, la extrapolación hacia densidades superiores

depende fuertemente de los modelos teóricos empleados y de los grados de libertad considerados

(Chatziioannou et al., 2024).

En la última década, la astrofı́sica de objetos compactos ha experimentado una revolución
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gracias a la astronomı́a de ondas gravitacionales y a las observaciones de rayos X de alta

precisión. La detección de fusiones de estrellas de neutrones por las colaboraciones LIGO y

Virgo (Abbott et al., 2024), como el evento GW170817 (Collaboration & Collaboration, 2017), y

el descubrimiento de objetos en el rango de masas entre las estrellas de neutrones más pesadas y

los agujeros negros más ligeros, como el secundario en GW190814 (Collaboration et al., 2020),

han motivado el estudio de sus implicaciones en las propiedades de la materia densa en su

interior. Simultáneamente, la medición precisa de masas de púlsares, como PSR J0740+6620

(Fonseca et al., 2021) y PSR J0952-0607 (Romani et al., 2022), junto con las estimaciones de

radio obtenidas por la misión NICER (Neutron star Interior Composition ExploreR), exigen que

los modelos teóricos sean capaces de soportar masas elevadas sin violar las restricciones de

tamaño (Antoniadis et al., 2013; Shao, 2022).

Para abordar este problema, la Teorı́a Relativista de Campo Medio se presenta como un marco

teórico robusto y eficaz (Walecka, 1986, 1974). A diferencia de los enfoques no relativistas,

este formalismo garantiza la covariancia y causalidad necesarias para una descripción fı́sica

consistente de la materia ultradensa. No obstante, la teorı́a contiene parámetros libres asociados

a los acoplamientos entre nucleones y mesones que deben ser calibrados cuidadosamente. La

falta de unicidad en estos parámetros ha dado lugar a una gran variedad de modelos cuya validez

debe ser confrontada continuamente con la nueva evidencia observacional (Dutra et al., 2014).

El presente trabajo tiene como objetivo realizar una exploración sistemática del espacio de

parámetros del modelo relativista de campo medio con autointeracción escalar no lineal, con

el fin de construir ecuaciones de estado que satisfagan simultáneamente las restricciones de la

fı́sica nuclear experimental y las observaciones astrofı́sicas más recientes. Se busca identificar las

regiones del espacio de parámetros que permiten la existencia de estrellas de neutrones masivas,

evaluando la capacidad de la ecuación de estado de materia estelar para explicar objetos extremos

como el componente secundario de GW190814, analizando las implicaciones fı́sicas de estas

configuraciones en términos de la materia nuclear densa.

Este documento está estructurado de la siguiente manera: en el Capı́tulo 1 se presentan los

fundamentos macrofı́sicos, derivando las ecuaciones de estructura estelar desde la Relatividad

General. El Capı́tulo 2 detalla el marco microfı́sico, introduciendo la Teorı́a Relativista de Campo
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Medio y el modelo especı́fico empleado. El Capı́tulo 3 expone los resultados de la exploración

del espacio de parámetros, el análisis de las ecuaciones de estado resultantes y las caracterı́sticas

del modelo nuclear. Finalmente, en el Capı́tulo 4 se presentan las conclusiones y perspectivas

futuras derivadas de esta investigación.

Una versión mejor compilada en LATEX se puede encontrar aquı́, y todos los códigos utilizados

se pueden encontrar en este repositorio.

Notación y Convenciones

A lo largo de este trabajo empleamos convenciones de notación y diferentes sistemas de

unidades dependiendo del contexto fı́sico especı́fico. Para el desarrollo de la Relatividad General

y el estudio de la estructura macroscópica de objetos compactos, empleamos unidades geometri-

zadas donde la velocidad de la luz 𝑐 y la constante gravitacional de Newton𝐺 se establecen igual

a la unidad 𝑐 = 𝐺 = 1. Para el tratamiento de la fı́sica nuclear y la construcción de ecuaciones de

estado microscópicas, utilizamos unidades naturales donde la velocidad de la luz 𝑐 y la constante

de Planck reducida ℏ se fijan como unitarias 𝑐 = ℏ = 1. En cuanto a las convenciones de notación,

las letras griegas {𝜇, 𝜈, 𝜌, 𝜎, . . .} denotan ı́ndices tensoriales del conjunto {0, 1, 2, 3}, mientras

que las letras latinas {𝑖, 𝑗 , 𝑘, . . .} denotan componentes del conjunto {1, 2, 3}. El tensor métrico

𝑔𝜇𝜈 tiene signatura (+,−,−,−) y utilizamos la convención de suma de Einstein para ı́ndices

repetidos.

1. Macrofı́sica: Objetos Compactos

Los objetos compactos representan uno de los laboratorios naturales más extremos del

universo, en los que la materia alcanza densidades, presiones y energı́as extremas que permiten

extender nuestra comprensión de la fı́sica fundamental. Las estrellas de neutrones, en particular,

constituyen el resultado final del colapso gravitacional de estrellas masivas, comprimiendo la

materia a densidades que alcanzan varios órdenes de magnitud por encima de la densidad

nuclear, en entornos de presión y temperatura que son actualmente imposibles de reproducir en

laboratorios terrestres (Baade & Zwicky, 1934a).

https://github.com/Vendetta0462/CalculosSimulaciones/blob/main/Libro_Trabajo_de_Grado/main.pdf
https://github.com/Vendetta0462/CalculosSimulaciones/tree/main/NS_Structure
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En este capı́tulo desarrollamos los fundamentos teóricos necesarios para describir la estructu-

ra y propiedades de las estrellas de neutrones desde una perspectiva macroscópica. Comenzamos

con una revisión de los fundamentos de la Relatividad General, estableciendo las ecuaciones de

campo de Einstein que gobiernan la dinámica del espacio-tiempo. Posteriormente, exploramos

la forma general de geometrı́as esféricamente simétricas, que permite emplear un modelo básico

para comprender la estructura de los objetos compactos. A partir de estos fundamentos, deriva-

mos las ecuaciones de estructura que relacionan las propiedades microscópicas de la materia con

las caracterı́sticas macroscópicas observables de las estrellas de neutrones. Todas estas secciones

están fundamentadas en base al texto de Misner et al. (Misner et al., 2017). Finalmente, presen-

tamos una revisión de las observaciones astronómicas más relevantes que han refinado nuestro

entendimiento de estos objetos en la última década. Recordamos que se emplearán unidades

geometrizadas 𝑐 = 𝐺 = 1 en este capı́tulo.

1.1 Relatividad General

La teorı́a de la Relatividad General, formulada por Einstein en 1915 (Einstein, 1915), es la

descripción más exitosa de la gravitación como manifestación de la curvatura del espacio-tiempo.

Esta teorı́a establece que la presencia de materia y energı́a modifica la geometrı́a del espacio-

tiempo, y que esta curvatura, a su vez, determina el movimiento de la materia y la propagación

de la energı́a. La Relatividad General se fundamenta en dos principios básicos: el principio

de equivalencia, según el cual los efectos de un campo gravitacional uniforme son localmente

indistinguibles de los efectos de una aceleración uniforme, permitiendo que la gravitación pueda

ser “eliminada” localmente mediante la elección apropiada de un sistema de coordenadas en

caı́da libre; y el principio de covariancia general, el cual exige que las leyes de la fı́sica tengan la

misma forma en todos los sistemas de coordenadas, requiriendo que las ecuaciones de la teorı́a

sean expresadas en términos de tensores para asegurar su invariancia bajo transformaciones

generales de coordenadas.
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1.1.1 Ecuaciones de Campo de Einstein

Las ecuaciones de campo de Einstein son un conjunto de ecuaciones diferenciales no lineales

cuya forma compacta es:

𝐺𝜇𝜈 = 8𝜋𝑇𝜇𝜈, (1.1)

donde𝐺𝜇𝜈 = 𝑅𝜇𝜈 − 1
2𝑅𝑔𝜇𝜈 es el tensor de Einstein construido a partir del tensor de Ricci 𝑅𝜇𝜈

y el escalar de curvatura 𝑅, y 𝑇𝜇𝜈 es el tensor de energı́a-momento que describe las propiedades

de la materia y energı́a presentes en el espacio-tiempo. Este conjunto de ecuaciones describe

cómo la distribución de materia y energı́a determina la curvatura del espacio-tiempo, y cómo esta

curvatura afecta el movimiento de la materia y la energı́a de vuelta. Las ecuaciones de Einstein

satisfacen automáticamente las leyes de conservación del momentum y la energı́a a través de la

identidad de Bianchi 𝐺𝜇𝜈
;𝜌 = 0, lo que implica:

∇𝜌𝑇 𝜇𝜈 = 𝑇 𝜇𝜈 ;𝜌 = 0. (1.2)

Para describir la materia en el interior de las estrellas de neutrones, consideramos un modelo

de fluido perfecto. El tensor de energı́a-momento es:

𝑇𝜇𝜈 = (𝜌 + 𝑃)𝑢𝜇𝑢𝜈 − 𝑃𝑔𝜇𝜈, (1.3)

donde 𝜌 es la densidad de energı́a del fluido,𝑃 es la presión isótropa, y 𝑢𝜇 es la cuadrivelocidad

del fluido, normalizada según 𝑢𝜇𝑢𝜇 = 1. Esta descripción asume que no hay flujos de calor,

viscosidad, ni esfuerzos de corte en el fluido, aproximación válida para escalas de tiempo mucho

mayores que los tiempos de relajación hidrodinámicos.

1.2 Simetrı́a Esférica

Para describir la estructura de las estrellas de neutrones, vamos a resolver las ecuaciones de

Einstein asumiendo simetrı́a esférica y condiciones estáticas. El elemento de lı́nea de un sistema

estático y esféricamente simétrico puede escribirse como:
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𝑑𝑠2 = 𝑒2𝜙(𝑟)𝑑𝑡2 − 𝑒2𝜆(𝑟)𝑑𝑟2 − 𝑟2(𝑑𝜃2 + sin2 𝜃𝑑𝜑2), (1.4)

donde 𝜙(𝑟) y 𝜆(𝑟) son funciones arbitrarias de la coordenada radial 𝑟, y hemos utilizado

coordenadas esféricas (𝑡, 𝑟, 𝜃, 𝜑). La simetrı́a esférica impone que la métrica sea invariante bajo

rotaciones en el grupo 𝑆𝑂 (3), mientras que la condición estática requiere la ausencia de términos

cruzados 𝑑𝑡𝑑𝑟, 𝑑𝑡𝑑𝜃, y 𝑑𝑡𝑑𝜑, ası́ como independencia explı́cita de la coordenada temporal. La

métrica (1.4) representa la forma más general compatible con estas simetrı́as (Misner et al.,

2017). Una representación gráfica de la geometrı́a del espacio-tiempo que contiene una estrella

con simetrı́a esférica, estática, puede apreciarse en la figura 1.1, donde la región blanca representa

la geometrı́a exterior (fuera de la estrella), y la zona gris la región interior (dentro de la estrella).

Figura 1.1
Esquema de la geometrı́a del espacio-tiempo de una estrella con simetrı́a esférica. Tomado de
(Misner et al., 2017).

La solución general esférica (1.4) incluye varios casos de interés fı́sico. En la región de vacı́o,

cuando 𝑇𝜇𝜈 = 0, las ecuaciones de Einstein 𝐺𝜇𝜈 = 0 determinan completamente las funciones

𝜙(𝑟) y 𝜆(𝑟), conduciendo a la solución exterior de Schwarzschild (Schwarzschild, 1916). En el

interior estelar, en presencia de materia con tensor de energı́a-momento (1.3), las ecuaciones de

Einstein son relaciones diferenciales entre 𝜙(𝑟), 𝜆(𝑟) y las variables del fluido 𝜌(𝑟) y 𝑃(𝑟). En

la superficie estelar, 𝑟 = 𝑅, las soluciones interior y exterior deben coincidir de manera continua,

imponiendo condiciones de frontera especı́ficas.

Para que la solución sea fı́sicamente aceptable, las funciones métricas deben satisfacer condi-
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ciones de regularidad apropiadas. En el centro (𝑟 = 0) se requiere evitar posibles singularidades

fı́sicas o de coordenadas. En todo el espacio se debe cumplir que 𝑒2𝜆 > 0 y 𝑒2𝜙 > 0 para mantener

la signatura métrica consistentemente en el espacio-tiempo. En el infinito se exige que 𝜙(∞) = 0

y 𝜆(∞) = 0 para recuperar la métrica de Minkowski, es decir, que en el infinito no haya influencia

gravitacional de la estrella y el espacio-tiempo sea plano.

1.3 Ecuaciones de Estructura

Las ecuaciones de Einstein determinan la relación entre la distribución de materia en el

interior de una estrella y la geometrı́a del espacio-tiempo que genera. Para estrellas de neutrones,

estas ecuaciones conectan las propiedades microscópicas de la materia densa con las caracterı́sti-

cas macroscópicas observables. Vamos a utilizar estas ecuaciones para encontrar las ecuaciones

de estructura que describen el equilibrio hidrostático de una estrella esféricamente simétrica y

estática. Las componentes del tensor de energı́a-momento en coordenadas esféricas son:

𝑇 𝑡
𝑡 = −𝜌(𝑟), (1.5)

𝑇 𝑟
𝑟 = 𝑇 𝜃

𝜃 = 𝑇
𝜑

𝜑 = 𝑃(𝑟). (1.6)

Ahora, sustituyendo la métrica (1.4) y el tensor de energı́a-momento en las ecuaciones de

Einstein (1.1), obtenemos las siguientes ecuaciones diferenciales para las funciones métricas

𝜙(𝑟) y 𝜆(𝑟):

Componente (𝑡, 𝑡):
𝑒−2𝜆

(
2𝜆′

𝑟
− 1
𝑟2

)
+ 1
𝑟2 = 8𝜋𝜌. (1.7)

Componente (𝑟, 𝑟):
𝑒−2𝜆

(
2𝜙′

𝑟
+ 1
𝑟2

)
− 1
𝑟2 = 8𝜋𝑃. (1.8)

Componente (𝜃, 𝜃):

𝑒−2𝜆
[
𝜙′′ + 𝜙′2 − 𝜙′𝜆′ + 𝜙′ − 𝜆′

𝑟

]
= 8𝜋𝑃. (1.9)
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Para geometrı́as esféricamente simétricas es posible expresar la función métrica 𝜆(𝑟) en

términos de una función de masa 𝑚(𝑟). Definiendo:

𝑒−2𝜆 = 1 − 2𝑚(𝑟)
𝑟

, (1.10)

y utilizando esta parametrización en la ecuación (1.7), obtenemos:

𝑑𝑚

𝑑𝑟
= 4𝜋𝑟2𝜌(𝑟), (1.11)

donde se ha empleado la definición de la “𝜌-masa” (Vollick, 2023) para la función 𝑚(𝑟), que

representa la masa inercial total contenida dentro de una esfera de radio 𝑟, y su interpretación

fı́sica se hace clara al integrar la ecuación (1.11):

𝑚(𝑟) =
∫ 𝑟

0
4𝜋𝑟′2𝜌(𝑟′)𝑑𝑟′,

donde al evaluar en la superficie 𝑟 = 𝑅 se obtiene la masa inercial total de la estrella.

Para sistemas planos en el infinito como en este caso, la masa inercial coincide con la masa

gravitacional activa del lı́mite Newtoniano (Vollick, 2023), la cual contiene la masa en reposo

total, la energı́a interna total y la energı́a potencial gravitacional dentro del radio 𝑟 (Misner et al.,

2017). De la ecuación (1.8) y usando la parametrización (1.10), la función métrica 𝜙(𝑟) satisface:

𝑑𝜙

𝑑𝑟
=
𝑚 + 4𝜋𝑟3𝑃

𝑟 (𝑟 − 2𝑚) . (1.12)

La ecuación (1.12) determina la componente temporal de la métrica una vez conocidas las

funciones 𝑚(𝑟) y 𝑃(𝑟). Finalmente, utilizando (1.10), (1.11) y (1.12) para sustituir 𝜙′′, 𝜙′ y 𝜆′

de (1.9), obtenemos la ecuación de equilibrio hidrostático relativista, también llamada ecuación

de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) (Oppenheimer & Volkoff, 1939):

𝑑𝑃

𝑑𝑟
= − (𝜌 + 𝑃) (𝑚 + 4𝜋𝑟3𝑃)

𝑟 (𝑟 − 2𝑚) . (1.13)

Esta importante ecuación describe el equilibrio entre la presión del fluido y la atracción

gravitacional, incluyendo correcciones relativistas necesarias para sostener objetos compactos

y permitir su estabilidad. Para resolver el sistema de ecuaciones de estructura (1.11 - 1.13), se
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requiere de una ecuación de estado que relacione la presión y la densidad:

𝑃 = 𝑃(𝜌) o, 𝜌 = 𝜌(𝑃). (1.14)

La solución se obtiene integrando numéricamente desde el centro hacia afuera, comenzando

con una densidad central 𝜌(0) = 𝜌𝑐 > 0 dada. El radio estelar 𝑅 se determina por la condición

𝑃(𝑅) = 0, y la masa total 𝑀 = 𝑚(𝑅) resulta de la integración de la ecuación de masa. En el

lı́mite no relativista (𝑚
𝑟
≪ 1 y 𝑃 ≪ 𝜌), la ecuación TOV se reduce a la ecuación clásica de

equilibrio hidrostático:

𝑑𝑃

𝑑𝑟
= −𝜌 𝑚

𝑟2 . (1.15)

Para estrellas de neutrones, las correcciones relativistas en el sistema de ecuaciones son

necesarias debido a su alta compacidad 𝑀/𝑅 ∼ 0.2 − 0.4. Este sistema es la base teórica

para predecir las propiedades macroscópicas de las estrellas de neutrones a partir de modelos

microscópicos de la materia nuclear densa.

1.4 Observaciones de Estrellas de Neutrones

Las observaciones astronómicas de estrellas de neutrones han experimentado una revolución

en las últimas décadas (Pian, 2021), añadiendo restricciones cada vez más precisas sobre las

propiedades de la materia densa. Estas mediciones permiten contrastar los modelos teóricos de

ecuaciones de estado con la realidad fı́sica de estos objetos extremos. Las estrellas de neutrones se

observan a través de múltiples canales electromagnéticos (Glendenning, 2000) y, recientemente,

mediante ondas gravitacionales (Fonseca et al., 2016). Los principales métodos observacionales

incluyen (Ascenzi et al., 2024):

Cronometraje de Pulsares: Los pulsares son estrellas de neutrones altamente magnetiza-

das que emiten haces de radiación electromagnética. La alta precisión en la medición de

sus perı́odos de rotación permite determinar masas a través del análisis orbital en sistemas

binarios.

Astronomı́a de Rayos X: Las estrellas de neutrones en sistemas binarios acretantes o como
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objetos aislados calientes pueden ser observadas en rayos X. Las misiones como NICER

han revolucionado las mediciones a través del modelado de puntos calientes superficiales.

Ondas Gravitacionales: Las fusiones de estrellas de neutrones binarias, detectadas por

LIGO-Virgo, revelan información sobre las propiedades de marea y la ecuación de estado

a través de las modificaciones que introducen en la forma de onda gravitacional.

1.4.1 Mediciones de Masa

Las mediciones de masa de estrellas de neutrones se basan principalmente en el efecto Shapiro

en sistemas binarios de pulsares. Este efecto relativista permite determinar las masas con alta

precisión a partir del retraso temporal que experimenta la señal del pulsar al atravesar el campo

gravitacional de su compañera.

Las mediciones más precisas incluyen:

PSR J0740+6620: Con una masa de 2.08 ± 0.07 M⊙ (Fonseca et al., 2021), representa la

medición más precisa de una estrella de neutrones masiva.

PSR J0348+0432: Una estrella de neutrones con masa 2.01 ± 0.04 M⊙ (Antoniadis et al.,

2013).

PSR J0952-0607: Con una masa reportada de 2.35±0.17 M⊙ (Romani et al., 2022), aunque

con mayor incertidumbre debido al método de determinación basado en espectrofotometrı́a.

Estas observaciones indican que las estrellas de neutrones pueden alcanzar masas superiores

a 2 M⊙, imponiendo restricciones sobre las ecuaciones de estado que deben ser suficientemente

rı́gidas para soportar estas configuraciones. Otras estimaciones se han realizado empleando

datos de ondas gravitacionales. Sin embargo, para mediciones de masa mayores a 2.5 M⊙ aún

se discute la naturaleza del objeto observado (estrella de neutrones o agujero negro), como en

el caso de GW190814 (Collaboration et al., 2020; Lopes & Menezes, 2022), con una masa del

objeto secundario estimado en 2.59+0.08
−0.09 M⊙.
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1.4.2 Mediciones de Radio

La misión NICER ha obtenido algunas de las primeras mediciones simultáneas de masa y

radio para estrellas de neutrones. Estas mediciones se basan en el modelado de puntos calientes

en la superficie de pulsares de milisegundo, analizando las modulaciones en el flujo de rayos X.

Los resultados más significativos incluyen, a 1𝜎 de confiabilidad:

PSR J0740+6620: Análisis independientes con NICER y X-ray Multi-Mirror han pro-

porcionado valores 𝑅 = 13.7+2.6
−1.5 km con 𝑀 = 2.08 ± 0.07 M⊙ (Miller et al., 2021) y

𝑅 = 12.39+1.30
−0.98 km con 𝑀 = 2.072+0.067

−0.066 M⊙ (Riley et al., 2021). En (Miller et al., 2021)

se reporta además un radio canónico 𝑅1.4 = 12.45 ± 0.65 km.

PSR J0030+0451: 𝑀 = 1.44+0.15
−0.14 M⊙ y 𝑅 = 13.02+1.24

−1.06 km (Miller et al., 2019); 𝑀 =

1.34+0.15
−0.16 M⊙ y 𝑅 = 12.71+1.14

−1.19 km (Riley et al., 2019).

PSR J0437-4715: 𝑀 = 1.418 ± 0.037 M⊙ y 𝑅 = 11.36+0.95
−0.63 km (Choudhury et al., 2024).

Adicionalmente, se han realizado estimaciones de radio mediante la medición del parámetro

de deformación de marea en ondas gravitacionales (Kumar et al., 2024), sin embargo, estas

estimaciones son modelo-dependientes. Para el caso de GW190814 y asumiendo el objeto se-

cundario como una estrella de neutrones en rotación rápida (frecuencia de rotación 𝜈obs
max = 716

Hz), se estimó un radio ecuatorial de 𝑅𝑒 = 14.1+1.5
−2.0 km, mientras que asumiendo una estrella no

rotante, se estimó un radio canónico de 𝑅1.4 = 13.3+0.5
−0.6 km, ambos en el intervalo de confianza

a 90 % (Biswas et al., 2021).

Las observaciones combinadas de masa y radio imponen restricciones consistentes sobre las

posibles ecuaciones de estado de la materia nuclear densa. Estas restricciones pueden resumirse

como:

Rigidez Suficiente: La ecuación de estado debe ser lo suficientemente rı́gida para soportar

masas ≥ 2 M⊙.
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Radios Consistentes: Los radios estelares deben estar en el rango ∼ 11 − 14 km para

masas tı́picas/canónicas de ∼ 1.4 M⊙.

Estas restricciones observacionales permiten restringir las posibles ecuaciones de estado de

la materia nuclear densa. Al resolver el sistema de ecuaciones de estructura (1.11 - 1.13) junto

con una ecuación de estado especı́fica (1.14), es posible predecir la masa y radio de las estrellas

de neutrones a partir de modelos microscópicos. De esta manera, las observaciones astronómicas

establecen el puente entre la fı́sica microscópica de la materia nuclear densa y las caracterı́sticas

macroscópicas observables de estos objetos compactos, guiando la construcción y validación de

modelos teóricos.

Las próximas generaciones de detectores de ondas gravitacionales, junto con misiones es-

paciales mejoradas y telescopios de nueva generación, prometen expandir significativamente

nuestro conocimiento observacional de las estrellas de neutrones. Se espera que estas observa-

ciones impongan restricciones aún más precisas sobre las ecuaciones de estado y posiblemente

revelen nueva fı́sica en el régimen de densidades ultra-altas. Es claro que, a mayor número de

observaciones, mayores son los requerimientos de nuestras teorı́as, lo que permite filtrar mo-

delos fı́sicos que pretendan describir la masa a densidades tan altas. En particular, la detección

de estrellas de neutrones con masas en el rango 2.5 − 3 M⊙ o la confirmación de transiciones

de fase en el interior estelar a través de observaciones de estrellas, prometen descubrimientos

de impacto para nuestra comprensión de la materia nuclear densa. En la figura 1.2 se pueden

apreciar las estimaciones de masa hasta enero de 2024, ası́ como la posible naturaleza del objeto.

Cabe destacar que en el rango de 2 a 5 M⊙ hay incertidumbre en la naturaleza de varios objetos

detectados, resaltando la relevancia cientı́fica de futuras observaciones en este rango de masas

(Horvath et al., 2022).

2. Microfı́sica: Ecuaciones de Estado

La descripción microscópica de la materia en entornos extremos de densidad es un problema

de gran complejidad en la fı́sica moderna. En estas condiciones, con densidades que exceden

significativamente la densidad nuclear de saturación, la materia exhibe comportamientos que
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Figura 1.2
Masas en el cementerio estelar. Contiene las masas estimadas mediante diferentes fuentes y su
(posible) naturaleza, a enero de 2024. Tomado de ligo.caltech.edu.

requieren marcos teóricos que incorporen efectos relativistas y de muchos cuerpos, asegurando

causalidad en el fluido y modelando las interacciones nucleares relevantes. Los modelos que

describen esta materia establecen la conexión directa entre la fı́sica microscópica de las inter-

acciones nucleares y las propiedades macroscópicas observables de las estrellas de neutrones

(Oppenheimer & Volkoff, 1939).

Diferentes teorı́as han sido propuestas para describir la materia en este régimen, desde enfo-

ques no-relativistas basados en potenciales nucleares ajustados a datos experimentales (Myers &

Swiatecki, 1996; Sakuragi, 2016), hasta teorı́as fundamentales como la cromodinámica cuánti-

ca (QCD) y sus extensiones efectivas (Drischler et al., 2021). Sin embargo, para obtener una

extrapolación adecuada a densidades extremas, es necesario contar con un marco teórico que

respete la causalidad y cuya complejidad computacional sea manejable. Es ası́ como la teorı́a

relativista de campo medio surge como una herramienta particularmente adecuada para abordar

este régimen, brindando un tratamiento consistente que respeta la causalidad mientras incorpora

las interacciones nucleares fuertes (Glendenning, 2000). Este formalismo permite extrapolar

desde las propiedades conocidas de materia nuclear simétrica hacia las condiciones asimétricas

y de alta densidad relevantes para objetos compactos. Recordamos que se utilizarán unidades

naturales ℏ = 𝑐 = 1 en este capı́tulo.

https://www.ligo.caltech.edu/image/ligo20250826d
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2.1 Ecuaciones de Estado y Ejemplos

Una ecuación de estado define la relación termodinámica entre las variables que carac-

terizan el estado de equilibrio de un sistema fı́sico. Para materia estelar a temperatura cero,

consideramos ecuaciones de estado barotrópicas que relacionan la presión 𝑃 con la densidad de

energı́a 𝜌. Esta relación contiene toda la información termodinámica necesaria para determinar

la estructura de equilibrio hidrostático de estrellas de neutrones a través de las ecuaciones de

Tolman-Oppenheimer-Volkoff (1.11 - 1.13). La aproximación barotrópica es válida cuando los

tiempos y escalas caracterı́sticos de los procesos térmicos son despreciables comparados con

las escalas hidrodinámicas y gravitacionales que determinan la estructura estelar. Se desprecia

la temperatura debido a que la energı́a térmica y sus efectos son varios órdenes de magnitud

inferiores a las energı́as internas de la materia en estrellas de neutrones (Shapiro & Teukolsky,

2008).

2.1.1 Ecuación Politrópica

La ecuación de estado politrópica es uno de los modelos más sencillos para describir materia

estelar, estableciendo una relación de ley de potencias entre la presión 𝑃 y la densidad de masa

𝜌𝑚:

𝑃 = 𝐾 (𝜌𝑚)𝛾, (2.1)

donde 𝐾 es una constante politrópica y 𝛾 es el ı́ndice adiabático. Esta forma funcional,

aunque fenomenológica, captura comportamientos asintóticos importantes de sistemas fı́sicos

más complejos y brinda soluciones analı́ticas o semi-analı́ticas para las ecuaciones de estructura

estelar. El ı́ndice politrópico 𝑛 = 1/(𝛾 − 1) determina las caracterı́sticas de compresibilidad del

material: valores bajos de 𝑛 corresponden a materia incompresible, mientras que valores altos

describen sistemas altamente compresibles. Para materia ultra-relativista, el ı́ndice adiabátoco

es 𝛾 = 4/3 (𝑛 = 3), mientras que para materia no-relativista degenerada, es 𝛾 = 5/3 (𝑛 = 3/2)

(Chandrasekhar, 1970). Este modelo de ecuación de estado es ampliamente utilizada en su versión

politrópica a trozos (Piecewise Polytropic) para aproximar ecuaciones de estado más complejas
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mediante segmentos con diferentes ı́ndices politrópicos, lo que facilita su implementación en

simulaciones numéricas (Becerra et al., 2024; Chatziioannou et al., 2024; Choudhury et al.,

2024; Raaijmakers et al., 2021). En particular, es empleada para realizar estimaciones sobre el

impacto de las mediciones astrofı́sicas de estrellas de neutrones en la ecuación de estado de la

materia nuclear densa (Raaijmakers et al., 2021).

2.1.2 Gas Ideal Degenerado

Para densidades suficientemente bajas tal que se pueda despreciar la interacción nuclear,

un modelo más realista consiste en gases degenerados de fermiones, el modelo fı́sico más

simple frecuentemente empleado como referencia. Para materia nuclear compuesta por neutrones,

protones y electrones, la ecuación de estado completa debe incluir las contribuciones de todas

las especies presentes (Shapiro & Teukolsky, 2008):

𝜌 = 𝜌𝑛 + 𝜌𝑝 + 𝜌𝑒, (2.2)

𝑃 = 𝑃𝑛 + 𝑃𝑝 + 𝑃𝑒, (2.3)

donde cada componente fermiónica contribuye según:

𝜌𝑖 =
𝑔𝑖

8𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑖

0
𝑝2

√︃
𝑝2 + 𝑚2

𝑖
𝑑𝑝, (2.4)

𝑃𝑖 =
𝑔𝑖

24𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑖

0

𝑝4√︃
𝑝2 + 𝑚2

𝑖

𝑑𝑝, (2.5)

con masas 𝑚𝑛 = 939.6 MeV, 𝑚𝑝 = 938.3 MeV, 𝑚𝑒 = 0.511 MeV para los neutrones,

protones y electrones respectivamente, y degeneraciones estadı́sticas (de espı́n) 𝑔𝑖 = 2 para todas

las especies. Los momentos de Fermi 𝑝𝐹𝑖 están determinados por las densidades de número

mediante 𝑛𝑖 =
𝑔𝑖 𝑝

3
𝐹𝑖

6𝜋2 . Para resolver el sistema, se imponen restricciones adicionales sobre la

composición de la materia garantizando el equilibrio termodinámico: la neutralidad de carga

eléctrica
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𝑛𝑝 = 𝑛𝑒, (2.6)

y el equilibrio beta débil

𝑛 ⇌ 𝑝 + 𝑒− + 𝜈̄𝑒 =⇒ 𝜇𝑛 = 𝜇𝑝 + 𝜇𝑒, (2.7)

entre los potenciales quı́micos 𝜇𝑖, suponiendo que los neutrinos escapan del sistema sin

alterar su energı́a. Estas restricciones permiten expresar todas las densidades en función de un

parámetro libre como el momento de Fermi del electrón 𝑝𝐹𝑒, lo que reduce el sistema a una

parametrización unidimensional.

La figura 2.1a muestra la ecuación de estado adimensionalizada para un gas ideal de neutro-

nes, protones y electrones libres, obtenida tras resolver el sistema de integrales (2.4) y (2.5) e

interpolar, verificando que es causal (𝑐2
𝑠 < 1). Adicionalmente, la figura 2.1b muestra la fracción

de neutrones respecto al número total de nucleones (bariones) 𝑛𝑛/𝑛𝐵 = 𝑛𝑛/(𝑛𝑛 + 𝑛𝑝) como

función de la densidad bariónica 𝑛𝐵. La fracción de neutrones en este rango de densidades inicia

muy cercana al 100 %, disminuyendo lentamente a medida que la densidad aumenta, alcanzando

aproximadamente un 94.5 % al llegar a 1016 g/cm3, consistente con lo esperado para materia

nuclear en equilibrio beta (Shapiro & Teukolsky, 2008).

Luego de obtener la ecuación de estado e integrando las ecuaciones TOV (1.11 - 1.13)

obtenemos las masas y radios de estrellas construidas con este material, como se muestra en la

figura 2.2. Este modelo sencillo predice una masa máxima de apenas 0.7 M⊙, muy inferior a las

masas que se han observado de estrellas de neutrones (listadas en la sección 1.4), motivando la

búsqueda de modelos más realistas que incluyan las interacciones nucleares para lograr replicar

las observaciones.

2.2 Teorı́a Relativista de Campo Medio

La teorı́a relativista de campo medio, formulada por Walecka en 1974 (Walecka, 1974), es

un marco teórico que describe las interacciones nucleares mediante el intercambio de mesones

efectivos, extendiendo el modelo de gas degenerado (discutido en 2.1.2) e incorporando natu-
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Figura 2.1
Propiedades del gas ideal degenerado de neutrones, protones y electrones. (a) Ecuación de
estado normalizada. La ecuación de estado es causal (𝑐2

𝑠 = 𝑑𝑃/𝑑𝜌 < 1). 𝜌0 es el parámetro de
adimensionalización y corresponde a la densidad de energı́a a 𝜌𝑚 = 1018 g/cm3. (b) Fracción
de neutrones respecto al número de nucleones 𝑛𝑛/𝑛𝐵 como función de la densidad bariónica 𝑛𝐵
en el rango de densidades de 7.0×1012 g/cm3 a 1.6×1016 g/cm3.

(a) (b)

ralmente los efectos relativistas cuando los nucleones alcanzan velocidades comparables a la

velocidad de la luz en condiciones de alta densidad. Esta aproximación ofrece ventajas signifi-

cativas respecto a enfoques no-relativistas basados en potenciales fenomenológicos, ya que es

una teorı́a covariante y reproduce simultáneamente las propiedades de saturación nuclear, el

comportamiento asintótico a alta densidad, y la consistencia causal relativista. Adicionalmente,

al ser una teorı́a efectiva, requiere de un menor esfuerzo computacional respecto a teorı́as más

fundamentales como QCD. Este formalismo es empleado en la actualidad para modelar materia

nuclear, materia de enanas blancas y materia de estrellas de neutrones (Guo et al., 2025).

El formalismo se construye a partir de un lagrangiano que describe nucleones interactuando

a través de campos mesónicos: los campos fermiónicos representan los grados de libertad

nucleónicos y leptónicos, mientras que los campos bosónicos representan mesones que median



ECUACIONES DE ESTADO DE ESTRELLAS DE NEUTRONES 28

Figura 2.2
Relaciones de masa - radio (izquierda) y masa - densidad central de masa (derecha) de estrellas
de neutrones constituidas por un gas ideal de neutrones, protones y electrones libres.

las interacciones fuertes. La aproximación de campo medio consiste en reemplazar los operadores

de campo mesónicos por sus valores esperados en el estado base degenerado:

⟨𝜙𝑖 (𝑥𝜇)⟩ = 𝜙0
𝑖 ≡ constante, (2.8)

donde 𝜙𝑖 denota los diferentes campos mesónicos del modelo. Esta aproximación es válida

cuando las fluctuaciones cuánticas son pequeñas comparadas con los valores esperados de los

campos, condición que se satisface para materia nuclear densa cuanto mayor es la densidad del

sistema (Walecka, 1986).

2.2.1 Simetrı́as y Conservaciones

El formalismo de la teorı́a relativista de campo medio se construye sobre la teorı́a cuántica de

campos. La densidad lagrangiana L(𝜓, 𝜕𝜇𝜓, 𝜙𝑎, 𝜕𝜇𝜙𝑎) describe las interacciones entre campos

fermiónicos 𝜓 y campos bosónicos 𝜙𝑎 junto con sus términos libres. Esta densidad lagrangiana

debe satisfacer los requerimientos de localidad, covariancia de Lorentz, y las simetrı́as internas

relevantes para las interacciones nucleares fuertes (Glendenning, 2000). La acción del sistema

se define como la integral de la densidad lagrangiana sobre el volumen espaciotemporal:
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𝑆[𝜓, 𝜙𝑎] =
∫

𝑑4𝑥 L(𝜓, 𝜕𝜇𝜓, 𝜙𝑎, 𝜕𝜇𝜙𝑎), (2.9)

donde 𝑑4𝑥 es el elemento de volumen en coordenadas de Minkowski. El principio de acción

estacionaria establece que las configuraciones fı́sicas de los campos corresponden a los extremos

de este funcional, lo que conduce a las ecuaciones de Euler-Lagrange para todos los campos:

𝜕L
𝜕𝜑𝑏

− 𝜕𝜇
(

𝜕L
𝜕 (𝜕𝜇𝜑𝑏)

)
= 0, (2.10)

donde 𝜑𝑏 representa todos los campos presentes. La teorı́a presenta simetrı́as externas e

internas que determinan sus leyes de conservación y sus consecuencias fı́sicas. Las simetrı́as

externas son las transformaciones del grupo de Poincaré: traslaciones espaciotemporales 𝑥𝜇 ↦→

𝑥′𝜇 = 𝑥𝜇 + 𝑎𝜇 y boosts de Lorentz 𝑥𝜇 ↦→ 𝑥′𝜇 = 𝛬𝜇𝜈𝑥𝜈. Las simetrı́as internas relevantes incluyen

la simetrı́a de gauge global𝑈 (1) 𝜓 ↦→ 𝑒−𝑖𝜆𝜓 asociada con la conservación del número bariónico,

y la simetrı́a de isospı́n 𝑆𝑈 (2) 𝜓 ↦→ 𝑒−𝑖𝝉·𝝀𝜓 asociada con la relación entre neutrones y protones.

El teorema de Noether establece una correspondencia entre simetrı́as continuas del lagran-

giano y cantidades conservadas. Para cada simetrı́a continua existe una corriente conservada

correspondiente que satisface una ecuación de continuidad. El tensor de energı́a-momento, aso-

ciado a la simetrı́a externa, se define como:

𝑇 𝜇𝜈 =
𝜕L

𝜕 (𝜕𝜇𝜑 𝑗 )
𝜕𝜈𝜑 𝑗 − 𝜂𝜇𝜈L =⇒ 𝜕𝜇𝑇

𝜇𝜈 = 0, (2.11)

garantizando que la energı́a total
∫
𝑑3𝑥𝑇00 del sistema se conserve en el tiempo en ausencia

de fuerzas externas (flujos de momento en la frontera).

La corriente bariónica, asociada a la simetrı́a interna𝑈 (1), se define como:

𝐽
𝜇

𝐵
=

∑︁
𝑁

𝜓̄𝑁𝛾
𝜇𝜓𝑁 =⇒ 𝜕𝜇𝐽

𝜇

𝐵
= 0, (2.12)

donde 𝛾𝜇 son las matrices de Dirac y la suma se extiende sobre todas las especies de bariones

presentes. Esto implica que el número bariónico
∫
𝑑3𝑥 𝐽0

𝐵
integrado sobre el volumen total del

sistema permanece constante en el tiempo, reflejando el hecho experimental de que los bariones

no se crean ni se destruyen en interacciones fuertes como se ha evidenciado por ALICE en el
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LHC (Acharya et al., 2020) y se ha probado desde su postulación en 1940 (Gurr et al., 1967).

La corriente de isospı́n, asociada a la simetrı́a interna 𝑆𝑈 (2), se define como:

𝑱𝜇
𝐼
=

∑︁
𝑁

𝜓̄𝑁𝛾
𝜇 𝝉

2
𝜓𝑁 =⇒ 𝜕𝜇𝐽

𝜇𝑎

𝐼
= 0, (2.13)

donde 𝝉 = 𝜏𝑎 (𝑎 = 1, 2, 3) son las matrices de Pauli en el espacio de isospı́n. La simetrı́a de

isospı́n ha sido ampliamente utilizada para describir las interacciones nucleares. En la realidad

fı́sica esta simetrı́a está ligeramente rota por las diferencias de masa entre neutrones y protones, y

por las interacciones electromagnéticas. Sin embargo, dado que estas violaciones son pequeñas

en la escala de interacciones fuertes, pueden tratarse como pequeñas correcciones e ignorarse en

una primera aproximación (Baczyk et al., 2018). La conservación aproximada de isospı́n justifica

el tratamiento unificado de neutrones y protones en modelos de materia nuclear.

2.3 Modelo del Estudio

El modelo empleado en este trabajo incorpora nucleones (protones y neutrones) interactuando

mediante campos mesónicos, y electrones libres. El lagrangiano total incluye términos para

nucleones acoplados a los mesones, términos libres para electrones, un mesón escalar neutro 𝜎

con autointeracciones no-lineales hasta cuarto orden, un mesón vectorial neutro 𝜔𝜇, y un mesón

vectorial isovectorial 𝝆𝝁 (Glendenning, 2000):

L =𝜓̄

[
𝛾𝜇

(
𝑖𝜕𝜇 − 𝑔𝜔𝜔𝜇 − 1

2𝑔𝜌𝝉 · 𝝆𝜇
)
− (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)

]
𝜓

+ 1
2

(
𝜕𝜇𝜎𝜕

𝜇𝜎 − 𝑚2
𝜎𝜎

2
)
− 1

3
𝑏𝑚(𝑔𝜎𝜎)3 − 1

4
𝑐(𝑔𝜎𝜎)4

− 1
4
𝜔𝜇𝜈𝜔

𝜇𝜈 + 1
2
𝑚2
𝜔𝜔𝜇𝜔

𝜇

− 1
4
𝝆𝜇𝜈 · 𝝆𝜇𝜈 +

1
2
𝑚2
𝜌𝝆𝜇 · 𝝆𝜇

− 𝑔𝜌𝝆𝜇 · [𝝆𝜈 × 𝝆𝜈𝜇 + 2𝑔𝜌 (𝝆𝜇 × 𝝆𝜈) × 𝝆𝜈]

+ 𝜓̄𝑒
(
𝑖𝛾𝜇𝜕𝜇 − 𝑚𝑒

)
𝜓𝑒,

(2.14)

donde 𝜓 es una representación conveniente de los campos nucleónicos como un espinor de

ocho componentes, 𝜓𝑒 es el campo del electrón, 𝜔𝜇𝜈 = 𝜕𝜇𝜔𝜈 − 𝜕𝜈𝜔𝜇 y 𝝆𝜇𝜈 = 𝜕𝜇𝝆𝜈 − 𝜕𝜈𝝆𝜇
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son los tensores antisimétricos de campo asociados a los mesones 𝜔 y 𝝆 respectivamente,

𝑚 ≈ 938.92MeV es la masa de un nucleón considerada igual para protones y neutrones, y

𝑚𝑖 es la masa de la especie 𝑖. Los parámetros adimensionales de acoplamiento 𝑔𝜎, 𝑔𝜔, 𝑔𝜌
cuantifican la intensidad de las interacciones nucleón-mesón, y los parámetros adimensionales

𝑏, 𝑐 regulan la autointeracción del mesón sigma. En la construcción de este lagrangiano se

acopla el campo escalar con la densidad escalar, el campo vectorial con la corriente bariónica, y

el campo isovectorial con la 3-corriente de isospı́n. Esta última corriente contiene no solo una

contribución por los nucleones, sino también una contribución por la corriente propia del campo

𝝆 y otra por la interacción del mesón con su propia 3-corriente.

Las ecuaciones de movimiento para los campos se obtienen mediante las ecuaciones de

Euler-Lagrange (2.10). Para los campos mesónicos, se satisfacen:

(
□ + 𝑚2

𝜎

)
𝜎 = 𝑔𝜎

[
𝜓̄𝜓 − 𝑏𝑚(𝑔𝜎𝜎)2 − 𝑐(𝑔𝜎𝜎)3] , (2.15)

(□ + 𝑚2
𝜔)𝜔𝜇 − 𝜕𝜇𝜕𝜈𝜔𝜈 = 𝑔𝜔𝜓̄𝛾𝜇𝜓, (2.16)

(□ + 𝑚2
𝜌)𝝆𝜇 − 𝜕𝜇𝜕𝜈𝝆𝜈 = 1

2𝑔𝜌𝜓̄𝛾
𝜇𝝉𝜓 − 2𝑔𝜌 [𝝆𝜈 × 𝝆𝜈𝜇 + 𝜕𝜈 (𝝆𝜇 × 𝝆𝜈)

+ 4𝑔𝜌 [(𝝆𝜇 · 𝝆𝜈)𝝆𝜈 − (𝝆𝜈 · 𝝆𝜈)𝝆𝜇]] .
(2.17)

Para los campos fermiónicos se obtienen las ecuaciones de Dirac, acoplada a los campos

mesónicos para los nucleones y libre para los electrones:

[
𝛾𝜇

(
𝑖𝜕𝜇 − 𝑔𝜔𝜔𝜇 − 1

2𝑔𝜌𝝉 · 𝝆𝜇
)
− (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)

]
𝜓 = 0,

(𝑖𝛾𝜇𝜕𝜇 − 𝑚𝑒)𝜓𝑒 = 0.

Hasta el momento tenemos un conjunto de ecuaciones de movimiento diferenciales, no

lineales y acopladas que describen la dinámica completa del sistema. Aplicamos la aproximación

de campo medio descrita en la sección 2.2, considerando que tenemos materia estática y uniforme

en su estado base, de modo que los valores esperados de los campos mesónicos son constantes

en el espacio y el tiempo. En este caso, las derivadas espaciales y temporales de los campos
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mesónicos se anulan, simplificando las ecuaciones de movimiento a un sistema algebraico

acoplado. Mantendremos las etiquetas para los campos, recordado que ahora son el valor esperado

en el estado base. Para los mesones (2.15 - 2.17), sustituyendo consistentemente las fuentes de

corriente por su valor esperado, se obtiene:

𝑚2
𝜎𝜎 = 𝑔𝜎

[
⟨𝜓̄𝑝𝜓𝑝⟩ + ⟨𝜓̄𝑛𝜓𝑛⟩ − 𝑏𝑚(𝑔𝜎𝜎)2 − 𝑐(𝑔𝜎𝜎)3] ,

𝑚2
𝜔𝜔

𝜇 = 𝑔𝜔
[
⟨𝜓̄𝑝𝛾𝜇𝜓𝑝⟩ + ⟨𝜓̄𝑛𝛾𝜇𝜓𝑛⟩

]
,

𝑚2
𝜌𝜌

𝜇

3 = 𝑔𝜌
[ 1

2 ⟨𝜓̄𝑝𝛾
𝜇𝜓𝑝⟩ − 1

2 ⟨𝜓̄𝑛𝛾
𝜇𝜓𝑛⟩

]
,

(2.18)

donde 𝜓𝑖 representa el campo fermiónico para la especie 𝑖 = {𝑝, 𝑛}, y las primeras dos

componentes del mesón 𝝆𝜇 son escritas en términos de los operadores de creación y aniquilación

para mesones rho cargados 𝜌𝜇± = 1√
2
(𝜌𝜇1 ±𝑖𝜌

𝜇

2 ), luego su valor esperado se anula en el estado base

del sistema (Glendenning, 2000), anulando el término fuente de la corriente propia del campo.

Para los campos fermiónicos se tienen ecuaciones sin dependencia de las coordenadas de

espacio-tiempo, siendo estados propios de momento:[
𝛾𝜇

(
𝑝𝜇 − 𝑔𝜔𝜔𝜇 − 𝑔𝜌 𝐼3𝜌3𝜇

)
− (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)

]
𝜓(𝑝𝜈) = 0,

(𝛾𝜇𝑝𝜇 − 𝑚𝑒)𝜓𝑒 (𝑝𝜈) = 0,
(2.19)

donde 𝐼3 = {+1
2 para protones,−1

2 para neutrones} es el isospı́n de la partı́cula. En analogı́a

con la ecuación de Dirac libre, definimos las cantidades de 4-momento y masa efectivas para

nucleones:
𝑃𝜇 = 𝑝𝜇 − 𝑔𝜔𝜔𝜇 − 𝑔𝜌 𝐼3𝜌𝜇3 ,

𝑚∗ = 𝑚 − 𝑔𝜎𝜎,
(2.20)

obteniendo entonces la relación de dispersión relativista:(
𝑃𝜇𝑃

𝜇 − 𝑚∗2
)
𝜓(𝑃𝜈) = 0, (2.21)

luego los valores propios de energı́a para los nucleones son:

𝜖 ( ®𝑝)𝐼3 =
√︃
( ®𝑝 − 𝑔𝜔 ®𝜔 − 𝑔𝜌 𝐼3 ®𝜌3)2 + (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)2 + 𝑔𝜔𝜔0 + 𝑔𝜌 𝐼3𝜌30. (2.22)

Ahora, los valores esperados de los operadores en (2.18) se calculan con el método descrito
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en el Apéndice A, luego las ecuaciones de movimiento quedan de la siguiente forma:

𝑚2
𝜎𝜎 = 𝑔𝜎

∑︁
𝑁

1
𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑁

0

𝑝2(𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)𝑑𝑝√︁
𝑝2 + (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)2

− 𝑔𝜎𝑏𝑚(𝑔𝜎𝜎)2 − 𝑔𝜎𝑐(𝑔𝜎𝜎)3,

𝑚2
𝜔𝜔0 =

1
3𝜋2𝑔𝜔 (𝑝

3
𝐹𝑝 + 𝑝

3
𝐹𝑛),

𝑚2
𝜌𝜌30 =

1
6𝜋2𝑔𝜌 (𝑝

3
𝐹𝑝 − 𝑝

3
𝐹𝑛),

(2.23)

donde 𝑁 indica la suma sobre protones y neutrones. Observamos que las componentes

espaciales de los campos vectoriales se anulan debido a la isotropı́a del sistema en su estado

base.

Para hallar la ecuación de estado, calculamos el tensor de energı́a-momento canónico (2.11) en

el marco de referencia del fluido en reposo e isotrópico, utilizando el lagrangiano (2.14). Luego,

hallamos el valor esperado de sus componentes empleando el mismo método del Apéndice A y

las identificamos con las cantidades termodinámicas de densidad de energı́a y presión para un

fluido perfecto (1.3). Las expresiones para la densidad de energı́a y la presión son:

𝜌 = ⟨𝑇00⟩ = 1
2
𝑚2
𝜎𝜎

2 + 1
3
𝑏𝑚(𝑔𝜎𝜎)3 + 1

4
𝑐(𝑔𝜎𝜎)4 + 1

2
𝑚2
𝜔𝜔

2
0 +

1
2
𝑚2
𝜌𝜌

2
30

+
∑︁
𝑁

1
𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑁

0
𝑝2𝑑𝑝

√︁
𝑝2 + (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)2 + 1

𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑒

0
𝑝2𝑑𝑝

√︃
𝑝2 + 𝑚2

𝑒,
(2.24)

𝑃 =
1
3

∑︁
𝑖

⟨𝑇 𝑖𝑖⟩ = −1
2
𝑚2
𝜎𝜎

2 − 1
3
𝑏𝑚(𝑔𝜎𝜎)3 − 1

4
𝑐(𝑔𝜎𝜎)4 + 1

2
𝑚2
𝜔𝜔

2
0 +

1
2
𝑚2
𝜌𝜌

2
30

+
∑︁
𝑁

1
3𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑁

0

𝑝4𝑑𝑝√︁
𝑝2 + (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)2

+ 1
3𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑒

0

𝑝4𝑑𝑝√︁
𝑝2 + 𝑚2

𝑒

.

(2.25)

Ahora, con el fin de resolver numéricamente el sistema, nos interesa reescribir las ecua-

ciones necesarias en términos de variables adimensionales. Definimos entonces las siguientes

cantidades:
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𝑥 =
𝑝

𝑚
, 𝑥𝜎 = 1 − 𝑔𝜎𝜎

𝑚
=
𝑚∗

𝑚
,

𝐴𝑖 =

(
𝑔𝑖

𝑚𝑖

)2
𝑚2, 𝑛̃ =

𝑛𝐵

𝑚3 =
1

3𝜋2 (𝑥
3
𝐹𝑝 + 𝑥

3
𝐹𝑛),

𝜌̃ =
2𝜌
𝑚4 , 𝑃̃ =

2𝑃
𝑚4 ,

(2.26)

donde 𝑖 = {𝜎, 𝜔, 𝜌}. Usando estas variables, la ecuación de movimiento para el campo

escalar (2.23) se escribe como:

(1 − 𝑥𝜎) − 𝐴𝜎

[
1
𝜋

∑︁
𝑁

∫ 𝑥𝐹𝑁

0

𝑥𝜎𝑥
2𝑑𝑥√︁

𝑥2 + 𝑥2
𝜎

− 𝑏(1 − 𝑥𝜎)2 − 𝑐(1 − 𝑥𝜎)3

]
= 0, (2.27)

donde 𝑥𝐹𝑖 = 𝑝𝐹𝑖/𝑚 son los momentos de Fermi adimensionales. Las expresiones para

la densidad de energı́a (2.24) y la presión (2.25), utilizando las expresiones para la densidad

bariónica (A.5) y la densidad de 3-isospı́n (A.6), quedan:

𝜌̃ =
1
𝐴𝜎

(1 − 𝑥𝜎)2 + 2
3
𝑏(1 − 𝑥𝜎)3 + 1

2
𝑐(1 − 𝑥𝜎)4 + 𝐴𝜔𝑛̃2 + 1

36𝜋4 𝐴𝜌 (𝑥
3
𝐹𝑝 − 𝑥

3
𝐹𝑛)

2

+
∑︁
𝑁

2
𝜋2

∫ 𝑥𝐹𝑁

0

√︃
𝑥2 + 𝑥2

𝜎𝑥
2𝑑𝑥 + 2

𝜋2

∫ 𝑥𝐹𝑒

0

√︂
𝑥2 +

(𝑚𝑒
𝑚

)2
𝑥2𝑑𝑥,

(2.28)

𝑃̃ = − 1
𝐴𝜎

(1 − 𝑥𝜎)2 − 2
3
𝑏(1 − 𝑥𝜎)3 − 1

2
𝑐(1 − 𝑥𝜎)4 + 𝐴𝜔𝑛̃2 + 1

36𝜋4 𝐴𝜌 (𝑥
3
𝐹𝑝 − 𝑥

3
𝐹𝑛)

2

+
∑︁
𝑁

2
3𝜋2

∫ 𝑥𝐹𝑁

0

𝑥4𝑑𝑥√︁
𝑥2 + 𝑥2

𝜎

+ 2
3𝜋2

∫ 𝑥𝐹𝑒

0

𝑥4𝑑𝑥√︃
𝑥2 +

(𝑚𝑒

𝑚

)2
.

(2.29)

Estas expresiones son funciones de la densidad de número de protones, neutrones y electrones.

Si queremos describir la materia en el interior de estrellas de neutrones, debemos considerar

ligaduras que nos permitirán cerrar el sistema de ecuaciones. Es necesario imponer las mismas

condiciones de neutralidad local de carga (2.6) y equilibrio beta (2.7) discutidas para el gas ideal

degenerado en la sección 2.1.2, ası́ como la conservación del número de bariones 𝑛𝐵 = 𝑛𝑝 + 𝑛𝑛,

obteniendo:
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𝑥𝐹𝑝 = 𝑥𝐹𝑒,√︃
𝑥2
𝐹𝑛

+ 𝑥2
𝜎 −

√︃
𝑥2
𝐹𝑝

+ 𝑥2
𝜎 − 1

6𝜋2 𝐴𝜌 −
√︂
𝑥2
𝐹𝑒

+
(𝑚𝑒
𝑚

)2
= 0,

𝑥𝐹𝑝 = (3𝜋2𝑛̃ − 𝑥3
𝐹𝑛)

1/3.

(2.30)

De las expresiones adimensionalizadas (2.27 - 2.30) podemos entender el sistema fı́sico

descrito por el modelo. Primero, es importante notar que, si bien definimos ocho constantes

inicialmente (𝑔𝑖, 𝑚𝑖 con 𝑖 = {𝜎, 𝜔, 𝜌}, 𝑏, 𝑐), las ecuaciones solo dependen de cinco combina-

ciones adimensionales de estas constantes: los cocientes 𝐴𝑖, y los parámetros de autointeracción

escalar 𝑏 y 𝑐. Por lo tanto, el modelo tiene cinco parámetros libres que deben ser ajustados para

reproducir datos experimentales o teóricos adicionales. En segundo lugar, podemos deducir de

las integrales en las ecuaciones para el campo escalar, la densidad de energı́a y la presión que el

campo escalar 𝜎 actúa para reducir la masa efectiva de los nucleones disminuyendo la energı́a

por partı́cula a mayores densidades, mientras que el campo vectorial 𝜔0 aumenta la energı́a por

partı́cula debido a su acoplamiento con la densidad bariónica total. Esto indica que el mesón 𝜎

genera una interacción atractiva entre nucleones, mientras que el mesón𝜔 genera una interacción

repulsiva. Finalmente, el mesón 𝜌 actúa para ajustar la diferencia entre las densidades de protones

y neutrones con un efecto “repulsivo” ante la asimetrı́a del sistema.

Dados los parámetros libres del modelo, tenemos un sistema cerrado que podemos resolver

numéricamente para cada valor de 𝑛𝐵, obteniendo la ecuación de estado 𝜌̃(𝑃̃) como se muestra

en la figura 2.3. Sin embargo, aún es necesario restringir los parámetros que hacen al modelo

fı́sicamente consistente. Para ello, acudimos a las propiedades empı́ricas de la materia nuclear

en saturación, descritas a continuación.

2.3.1 Materia en Saturación Nuclear

Si suprimimos los electrones libres del modelo (2.14) y consideramos materia nuclear simétri-

ca (𝑛𝑝 = 𝑛𝑛), el sistema se reduce a un fluido de nucleones interactuando mediante los campos

mesónicos. Este sistema debe reproducir las propiedades de la materia nuclear en saturación,

caracterizada por parámetros empı́ricos que añaden restricciones obligatorias para cualquier
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Figura 2.3
Ecuación de estado (izquierda) y variables termodinámicas en función de la densidad de masa
(derecha) para el núcleo de estrellas de neutrones empleando teorı́a relativista de campo medio.

𝜌0 = 𝑚4/2 es el factor de adimensionalización. Se usaron los parámetros
(
𝑔𝜎
𝑚𝜎

)2
= 12.684 fm2,(

𝑔𝜔
𝑚𝜔

)2
= 7.148 fm2,

(
𝑔𝜌
𝑚𝜌

)2
= 4.410 fm2, 𝑏 = 5.610× 10−3 y 𝑐 = −6.986× 10−3 como referencia.

teorı́a microscópica válida (Kumar et al., 2024). De estos parámetros, consideraremos cinco que

pueden determinarse experimentalmente mediante mediciones en laboratorios terrestres, siendo

una herramienta de calibración para los modelos teóricos nucleares.

La densidad de saturación nuclear, 𝑛0, define la densidad a la cual la materia nuclear simétrica

alcanza su estado de mı́nima energı́a de enlace por nucleón, 𝐵
𝐴

. Tras aplicar un análisis bayesiano

a una colección de ligaduras de la Teorı́a Funcional de la Densidad, que incluyen modelos

relativistas de campo medio y de Skyrme, se obtienen valores (Drischler et al., 2024):

𝑛0 = 0.157 ± 0.010 fm−3, (2.31)
𝐵

𝐴
=
𝜌(𝑛0)
𝑛0

− 𝑚 = −15.97 ± 0.40 MeV. (2.32)

Este resultado empı́rico es consistente con estimaciones realizadas a partir de mediciones de

dispersión de electrones con violación de paridad en 208Pb en el experimento PREX (Horowitz
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et al., 2020) y ajustes de 1654 núcleos atómicos a un modelo de gota lı́quida (Kumar et al.,

2024; Myers & Swiatecki, 1996). En nuestro modelo (2.14), estas propiedades de saturación se

determinan hallando el mı́nimo de la función 𝐵
𝐴
(𝑛𝐵) en ausencia de electrones, como se muestra

de ejemplo en la figura 2.4.

Figura 2.4
Energı́a de enlace por nucleón en función de la densidad bariónica para materia nuclear
simétrica sin electrones. La densidad de saturación 𝑛0 y la energı́a de enlace por nucleón

en saturación 𝐵
𝐴

se señalan en el mı́nimo. Se usaron los parámetros
(
𝑔𝜎
𝑚𝜎

)2
= 12.684 fm2,(

𝑔𝜔
𝑚𝜔

)2
= 7.148 fm2,

(
𝑔𝜌
𝑚𝜌

)2
= 4.410 fm2, 𝑏 = 5.610 × 10−3, 𝑐 = −6.986 × 10−3.

El módulo de compresibilidad nuclear, 𝐾0, caracteriza la rigidez de la materia nuclear

ante compresiones alrededor del punto de saturación. Este parámetro es determinante para la

extrapolación de la ecuación de estado a densidades supranucleares, y es estimado mediante las

resonancias monopolares en núcleos pesados. Considerando un modelo de cadena de núcleos

para esta resonancia en 208Pb, se obtiene (Khan et al., 2012; Kumar et al., 2024):

𝐾0 = 9𝑛2
0
𝜕2

𝜕𝑛2

( 𝜌
𝑛

) ����
𝑛=𝑛0

= 230 ± 40 MeV. (2.33)

Esta cantidad está relacionada algebraicamente con cantidades de nuestro modelo de materia
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simétrica en saturación mediante:

𝐾0
3𝑚

=
2
𝜋2 𝐴𝜔𝑥

3
𝐹 +

𝑥2
𝐹√︃

𝑥2
𝐹
+ 𝑥2

𝜎

− 2𝐴𝜎
𝜋2

𝑥3
𝐹
𝑥2
𝜎

𝑥2
𝐹
+ 𝑥2

𝜎

𝐹−1,

𝐹 = 1 + 𝐴𝜎 (1 − 𝑥𝜎) [2𝑏 + 3𝑐(1 − 𝑥𝜎)] +
2𝐴𝜎
𝜋2

∫ 𝑥𝐹

0

𝑥4𝑑𝑥

(𝑥2 + 𝑥2
𝜎)3/2

,

(2.34)

donde 𝑥𝐹 𝑝 = 𝑥𝐹𝑛 = 𝑥𝐹 .

La energı́a de simetrı́a, 𝑎sym, cuantifica el costo energético de desviarse de la composición

simétrica. Esta cantidad determina la composición de protones y neutrones en materia nuclear

densa, afectando directamente las propiedades de las estrellas de neutrones. La pendiente de la

energı́a de simetrı́a, 𝐿0, describe la dependencia de la energı́a de simetrı́a con la densidad de

bariones alrededor de la densidad de saturación.

Para estas dos cantidades, tras una revisión de 28 estimaciones tanto de experimentos terrestres

como de observaciones astronómicas de estrellas de neutrones, se estiman valores representativos

(Kumar et al., 2024; Li et al., 2019):

𝑎sym =
1
2
𝜕2

𝜕𝑡2

(
𝐸

𝐴

) ����
𝑡=0

= 31.6 ± 2.7 MeV, (2.35)

𝐿0 = 3𝑛0
𝜕𝑎sym

𝜕𝑛

����
𝑛=𝑛0

= 58.9 ± 16 MeV., (2.36)

donde 𝑡 = (𝑛𝑛−𝑛𝑝)/𝑛𝐵 es el parámetro de asimetrı́a de isospı́n. Es de notar que, si bien el valor

fiduciario tiene una baja incertidumbre, las estimaciones individuales de 𝐿0 varı́an ampliamente

con intervalos de confianza entre 20 y 120 MeV debido a la dificultad para acceder a materia

altamente asimétrica en el laboratorio (Estee et al., 2021). En nuestro modelo, estas cantidades

pueden calcularse como:
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𝑎sym

𝑚
=

𝑥2
𝐹

6
√︃
𝑥2
𝐹
+ 𝑥2

𝜎

+ 1
12𝜋2 𝐴𝜌𝑥

3
𝐹 , (2.37)

𝐿0
𝑚

=
𝑥2
𝐹

6
√︃
𝑥2
𝐹
+ 𝑥2

𝜎

(
1 +

𝑥2
𝜎

𝑥2
𝐹
+ 𝑥2

𝜎

)
+ 1

4𝜋2 𝐴𝜌𝑥
3
𝐹 . (2.38)

Estas cinco propiedades empı́ricas (𝑛0, 𝐵
𝐴

, 𝐾0, 𝑎sym, 𝐿0) definen restricciones que cualquier

ecuación de estado microscópica debe satisfacer para ser fı́sicamente viable. En el contexto

de la teorı́a relativista de campo medio, estas propiedades y sus incertidumbres se utilizan

para determinar las regiones en el espacio de parámetros que producen ecuaciones de estado

fı́sicamente aceptables frente a mediciones nucleares experimentales.

2.4 Corteza de la Estrella

El modelo de teorı́a relativista de campo medio desarrollado es una descripción de la materia

nuclear en el régimen de alta densidad, especı́ficamente para densidades bariónicas superiores a

aproximadamente 0.1 fm−3 o 𝜌𝑚 ≳ 1.7 × 1014 g/cm3, donde las interacciones nucleón-nucleón

dominan la dinámica del sistema y la aproximación de campo medio tiene sentido. Sin embargo,

las estrellas de neutrones presentan una estructura estratificada que incluye regiones de menor

densidad donde esta aproximación deja de ser aplicable. La corteza de la estrella, que se extiende

desde la superficie hasta el núcleo denso, abarca un rango de densidades de varios órdenes de

magnitud y requiere tratamientos teóricos distintos según el régimen de densidad considerado

(Shapiro & Teukolsky, 2008).

El alcance del presente estudio se concentra en la descripción microscópica de la materia

nuclear en el régimen de altas energı́as en las estrellas de neutrones, donde las densidades superan

varias veces la densidad de saturación 𝑛0. Para la descripción de la corteza utilizamos las ecua-

ciones de estado estándar BPS y BBP. Para densidades inferiores al punto de goteo de neutrones

(𝑛drip ≈ 2.4 × 10−4 fm−3 o 𝜌𝑚 ≈ 4 × 1011 g/cm3), la materia se compone de una red cristalina

de núcleos pesados embebidos en un gas degenerado de electrones, configuración conocida co-
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mo corteza externa. En este régimen, la ecuación de estado BPS (Baym, Pethick y Sutherland,

1971) (Baym, Pethick & Sutherland, 1971) es una descripción consistentemente basada en la

minimización de la energı́a del estado base de núcleos atómicos para cada densidad, junto con la

contribución del gas de electrones relativista. El modelo BPS determina la composición nuclear

óptima mediante la competencia entre la energı́a de masa nuclear, la energı́a de Coulomb de la

red, y la presión del gas electrónico. Por encima de la densidad de goteo de neutrones y hasta

densidades del orden de 0.2 fm−3 o 𝜌𝑚 ≈ 3.2 × 1014 g/cm3 se encuentra la corteza interna,

donde los núcleos coexisten con un gas de neutrones libres además del gas de electrones. En este

régimen, la ecuación de estado BBP (Baym, Bethe y Pethick, 1971) (Baym, Bethe & Pethick,

1971) describe la materia mediante un modelo de gota lı́quida que considera las contribuciones

energéticas de los núcleos, el gas de neutrones libres, y las interacciones nucleares efectivas de

la red. Este modelo determina autoconsistentemente la composición nuclear y la fracción de

neutrones libres mediante la minimización de la energı́a total del sistema, que incluye términos

de energı́a de superficie, energı́a de Coulomb, y energı́a de simetrı́a nuclear.

Para construir una ecuación de estado unificada que abarque todo el rango de densidades

presente en la estrella, desde la superficie hasta el núcleo, empleamos el método de interpolación

PCHIP (Piecewise Cubic Hermite Interpolating Polynomial), que garantiza una transición suave

y monótona entre las diferentes ecuaciones de estado. Este método de interpolación preserva

la forma de los datos y evita oscilaciones no fı́sicas que podrı́an introducir otros métodos de

interpolación polinómica. Definimos la densidad de empalme entre la ecuación de estado BBP

y nuestro modelo de teorı́a relativista de campo medio entre 𝑛𝐵 = 0.043 fm−3 y 𝑛𝐵 = 0.063

fm−3, correspondiente a una densidad de masa de entre 7.20 × 1013 g/cm3 y 1.05 × 1014 g/cm3.

Esta elección se fundamenta en la necesidad de garantizar la causalidad del fluido en toda la

estrella, es decir, que la velocidad del sonido 𝑐2
𝑠 = 𝑑𝑃/𝑑𝜌 no exceda la velocidad de la luz en

ningún punto. El resultado de esta interpolación para un conjunto de parámetros de ejemplo y su

comprobación de causalidad se muestra en la figura 2.5.

https://es.wikipedia.org/wiki/Interpolador_c%C3%BAbico_de_Hermite


ECUACIONES DE ESTADO DE ESTRELLAS DE NEUTRONES 41

Figura 2.5
Ecuación de estado unificada para la estrella de neutrones, construida mediante interpolación
PCHIP entre las ecuaciones de estado BPS, BBP y el modelo TRCM. Las X marcan los lı́mites
de la región de empalme. El panel inferior muestra el cuadrado de la velocidad del sonido

𝑐2
𝑠 para verificar la condición de causalidad. Se usaron los parámetros

(
𝑔𝜎
𝑚𝜎

)2
= 12.684 fm2,(

𝑔𝜔
𝑚𝜔

)2
= 7.148 fm2,

(
𝑔𝜌
𝑚𝜌

)2
= 4.410 fm2, 𝑏 = 5.610 × 10−3, 𝑐 = −6.986 × 10−3.

3. Resultados y Discusión

Este capı́tulo se estructura en dos partes complementarias. Primero, se realiza un análisis del

comportamiento del modelo, examinando las soluciones autoconsistentes para el campo escalar

(2.27) y los momentos de Fermi del neutrón y protón (2.30), ası́ como la descomposición de la

energı́a de enlace en sus contribuciones mesónicas. La segunda parte aborda la caracterización

sistemática del espacio de parámetros. El objetivo central es identificar los conjuntos de paráme-
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tros que satisfacen simultáneamente las restricciones nucleares y las observaciones astrofı́sicas

actuales. Este estudio establece relaciones directas entre los parámetros microscópicos de la

materia (2.14) y las propiedades macroscópicas observables, permitiendo comprender cómo las

interacciones nucleares determinan la estructura de las estrellas de neutrones. En particular,

se busca determinar el conjunto de parámetros que maximiza la masa estelar, estableciendo ası́

lı́mites superiores que puedan ser confrontados con las observaciones de los objetos más masivos

detectados hasta la fecha.

3.1 Sobre el Modelo Nuclear

Antes de explorar el espacio de parámetros, es importante analizar el comportamiento de las

variables dinámicas del modelo y cómo estas determinan las propiedades de la materia nuclear.

A continuación, se discuten algunas caracterı́sticas relevantes.

3.1.1 Soluciones de Autoconsistencia

La ecuación de movimiento para el campo escalar (2.27) junto con la condición de equilibrio

beta y neutralidad de carga (2.30) forman un sistema de ecuaciones acopladas no lineales que

deben resolverse de manera autoconsistente para cada valor de densidad bariónica, 𝑛𝐵. Para un

conjunto de parámetros especı́fico, en la figura 3.1 se muestran la masa efectiva adimensional

𝑥𝜎 = (1 − 𝑔𝜎𝜎/𝑚) = 𝑚∗/𝑚 y los momentos de Fermi adimensionales del neutrón, 𝑥𝐹𝑛, y el

protón, 𝑥𝐹𝑝, en función de la densidad bariónica 𝑛𝐵. Las soluciones se muestran para densidades

bariónicas desde 𝑛𝐵 = 0.001 fm−3 (≈ 1.7 × 1012 g cm−3) hasta 10 fm−3 (≈ 1.7 × 1016 g cm−3),

mostrando el comportamiento de estas variables en el rango relevante para la materia nuclear y

las estrellas de neutrones.

La masa efectiva de los nucleones disminuye con la densidad en el medio y el valor de 𝑥𝜎
esta acotado tanto superior como inferiormente. A densidades bajas (𝑛𝐵 ≪ 𝑛0 = 0.157 fm−3)

la masa efectiva tiende a la masa del nucleón en el vacı́o, 𝑚∗ → 𝑚, mientras que a densidades

altas (𝑛𝐵 ≫ 𝑛0) la masa efectiva tiende a cero, 𝑚∗ → 0. Esta disminución de la masa efectiva

con la densidad implica que el mesón escalar 𝜎 disminuye la energı́a 𝑒(𝑝) =
√︁
𝑝2 + 𝑚∗2 de los
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Figura 3.1
Soluciones autoconsistentes para la masa efectiva adimensional 𝑥𝜎 (izquierda) y los momentos
de Fermi adimensionales del neutrón 𝑥𝐹𝑛 y el protón 𝑥𝐹𝑝 (derecha) en función de la densidad

bariónica 𝑛𝐵. Se usaron los parámetros
(
𝑔𝜎
𝑚𝜎

)2
= 12.684 fm2,

(
𝑔𝜔
𝑚𝜔

)2
= 7.148 fm2,

(
𝑔𝜌
𝑚𝜌

)2
=

4.410 fm2, 𝑏 = 5.610 × 10−3, 𝑐 = −6.986 × 10−3.

nucleones en el medio cuando los nucleones se acercan entre sı́, reflejando la naturaleza atractiva

de esta interacción. En cuanto a los momentos de fermi, se observa que ambos aumentan con la

densidad bariónica, siendo 𝑥𝐹𝑛 siempre mayor a 𝑥𝐹𝑝 debido a la condición de equilibrio beta y

neutralidad de carga. A medida que la densidad aumenta, la diferencia entre ambos momentos de

Fermi disminuye, indicando que la materia se hace más simétrica en isospı́n a altas densidades,

aunque siempre con exceso de neutrones. Comparando los comportamientos de 𝑥𝜎, 𝑥𝐹𝑛 y 𝑥𝐹𝑝,

se observa que la disminución de la masa efectiva está correlacionada con la tasa de aumento

de los momentos de Fermi, ya que una masa efectiva menor implica una mayor energı́a cinética

para los nucleones a un mismo nivel de Fermi, favoreciendo la ocupación de estados de mayor

momento.

3.1.2 Descomposición de la Energı́a de Enlace

La energı́a de enlace por nucleón de materia simétrica, 𝐵/𝐴 (2.32), contiene información

relevante sobre las interacciones nucleares y la estructura de la materia nuclear. Es posible
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descomponer esta energı́a (2.28) en términos de las contribuciones individuales de los campos

mesónicos 𝜎 y 𝜔 (al ser materia simétrica, la contribución del mesón 𝜌 es nula). La descompo-

sición se realiza separando los términos que contienen cada campo mesónico, de modo que la

contribución del mesón 𝜔 es:

𝐵𝜔

𝐴
=
𝐴𝜔

2𝑚2𝑛𝐵, (3.1)

y la contribución del mesón 𝜎 es:

𝐵𝜎

𝐴
=
𝑚4

2𝑛𝐵

(
1
𝐴𝜎

(1 − 𝑥𝜎)2 + 2
3
𝑏(1 − 𝑥𝜎)3 + 1

2
𝑐(1 − 𝑥𝜎)4 +

∑︁
𝑁

2
𝜋2

∫ 𝑥𝐹𝑁

0

√︃
𝑥2 + 𝑥2

𝜎𝑥
2𝑑𝑥

)
− 𝑚.

(3.2)

En la figura 3.2 se muestra la descomposición de la energı́a de enlace por nucleón 𝐵/𝐴 y

sus contribuciones mesónicas en función de la densidad bariónica a partir de 𝑛𝐵 = 0.001 fm−3

(≈ 1.7×1012 g cm−3) hasta 𝑛𝐵 = 0.75 fm−3 (≈ 1.3×1015 g cm−3), mostrando su comportamiento

alrededor de saturación y a densidades varias veces superiores. Se observa que la contribución

del mesón 𝜎 es negativa mientras que la contribución del mesón 𝜔 es positiva. Como es

de esperar por la naturaleza de cada campo, el mesón 𝜎 favorece la unión de los nucleones

disminuyendo la energı́a total del sistema al aumentar la densidad, mientras que el mesón𝜔 actúa

aumentando la energı́a total linealmente con la densidad, lo que favorece la separación de los

nucleones. A bajas densidades, la contribución del mesón𝜎 domina el sistema, resultando en una

interacción atractiva. Sin embargo, a medida que la densidad aumenta, la contribución repulsiva

del mesón 𝜔 crece más rápidamente, superando eventualmente a la contribución atractiva. Este

comportamiento implica la existencia de una densidad crı́tica 𝑛0 donde la interacción neta cambia

de atractiva a repulsiva y la energı́a de enlace tiene un mı́nimo, lo cual es necesario para reproducir

las propiedades de saturación de la materia nuclear. Es también notorio que alrededor de esta

densidad la energı́a de enlace es negativa, indicando que la materia nuclear es más estable que

los nucleones libres (materia ligada), mientras que a densidades más altas la energı́a de enlace

se vuelve positiva, mostrando la naturaleza repulsiva de la interacción nuclear a densidades

extremas.
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Figura 3.2
Descomposición de la energı́a de enlace por nucleón 𝐵/𝐴 en sus contribuciones mesónicas del
mesón escalar 𝜎 y el mesón vectorial 𝜔 en función de la densidad bariónica 𝑛𝐵. Se usaron los

parámetros
(
𝑔𝜎
𝑚𝜎

)2
= 12.684 fm2,

(
𝑔𝜔
𝑚𝜔

)2
= 7.148 fm2, 𝑏 = 5.610 × 10−3, 𝑐 = −6.986 × 10−3.

3.2 Estudio del Espacio de Parámetros

Como se estableció en el capı́tulo anterior (sección 2.3), el modelo considerado para la ecua-

ción de estado en el marco de la teorı́a relativista de campo medio contiene cinco parámetros

libres: los tres acoplamientos mesón-nucleón 𝐴𝜎, 𝐴𝜔 y 𝐴𝜌, junto con los parámetros de autoin-

teracción del mesón escalar 𝑏 y 𝑐. Estos parámetros determinan completamente la ecuación de

estado de la materia nuclear y, consecuentemente, las propiedades macroscópicas de las estrellas

de neutrones a través de las ecuaciones de estructura TOV (1.13). El ajuste de estos parámetros se

realiza imponiendo que el modelo reproduzca las propiedades empı́ricas de la materia nuclear en

saturación, descritas en la sección 2.3.1, y las observaciones astrofı́sicas, descritas en la sección

1.4.

Múltiples métodos son empleados para el ajuste de parámetros: algunos estudios utilizan
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análisis bayesianos (Chen & Piekarewicz, 2014; Huang et al., 2024), mientras que otros aplican

herramientas de aprendizaje de máquina y redes neuronales (Guo et al., 2024). Cada conjunto de

parámetros que satisface estas restricciones nucleares produce una ecuación de estado diferente

a altas densidades, generando predicciones distintas para las propiedades estelares observables

como la masa máxima y el radio. Por esta misma razón, dentro de este mismo formalismo han sido

propuestos una gran variedad de modelos de ecuaciones de estado, los cuales se filtran añadiendo

cada vez más restricciones fı́sicas (Dutra et al., 2014). Esta falta de unicidad en el espacio de

parámetros refleja la incertidumbre en la extrapolación desde la densidad de saturación nuclear

hacia los regı́menes de densidad extrema presentes en el interior de las estrellas de neutrones.

En este estudio, se realiza una exploración sistemática del espacio de parámetros del modelo

relativista de campo medio con el fin de identificar los conjuntos de parámetros que satisfacen

simultáneamente las restricciones nucleares y las observaciones astrofı́sicas actuales.

3.2.1 Correlaciones entre Parámetros y Observables

Debido a que los parámetros del modelo representan las intensidades fı́sicas de las interaccio-

nes nucleares, es posible establecer correlaciones directas entre variaciones en estos parámetros

y cambios en las propiedades nucleares y estelares. Por ejemplo, un aumento en el acoplamiento

vectorial 𝐴𝜔 incrementa la repulsión entre nucleones, resultando en una disminución de la densi-

dad de saturación 𝑛0. Del mismo modo, un incremento en el acoplamiento isovectorial 𝐴𝜌 eleva

la energı́a de simetrı́a 𝑎sym, afectando la composición protón-neutrón de la materia nuclear.

Consideremos el conjunto de parámetros (Glendenning, 2000):

𝐴𝜎 = 12.684𝑚2, 𝐴𝜔 = 7.148𝑚2,

𝐴𝜌 = 4.410𝑚2, 𝑏 = 5.610 × 10−3,

𝑐 = −6.986 × 10−3,

(3.3)

cuyas propiedades nucleares y estelares son:
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𝑛0 = 0.153 fm−3,
𝐵

𝐴
= −16.30 MeV,

𝐾0 = 201.23 MeV, 𝑎sym = 32.54 MeV,

𝐿0 = 79.63 MeV, 𝑀max = 2.33 M⊙,

𝑅1.4 = 13.76 km, 𝐶max = 0.298,

(3.4)

donde 𝐶max = 𝐺𝑀max/𝑐2𝑅(𝑀max) es la compacidad de la estrella de masa máxima, cuyo

lı́mite superior se establece alrededor de 𝐶max =≲ 0.33 (Annala et al., 2022).

Realizando variaciones de estos parámetros alrededor de los valores en (3.3), se observan

las tendencias recopiladas en la figura 3.3. La figura muestra el coeficiente de correlación de

Pearson entre cada parámetro y cada propiedad nuclear y estelar. Los valores representan la

fuerza y dirección de la relación lineal entre dos variables: valores cercanos a 1.0 indican una

correlación positiva fuerte (si aumento el parámetro, aumenta la propiedad), mientras que valores

cercanos a -1.0 indican una correlación negativa fuerte (si aumento el parámetro, disminuye la

propiedad). Los valores intermedios reflejan correlaciones más débiles o nulas, en las que el

parámetro tiene poca o ninguna influencia en la propiedad considerada. Es necesario notar que

estas correlaciones son válidas localmente alrededor del conjunto de parámetros elegido, pero

pueden variar en otras regiones del espacio de parámetros. Además, este coeficiente cuantifica

la fuerza de la correlación, más no la pendiente de la relación entre las variables.

Es necesario resaltar la independencia de 𝑛0, 𝐵/𝐴 y 𝐾0 respecto a variaciones en 𝐴𝜌, lo cual

es consistente con la interpretación fı́sica de este acoplamiento como responsable únicamente

de las interacciones isovectoriales. Adicionalmente, parece oportuno basar el estudio en el plano

de parámetros 𝐴𝜎 − 𝐴𝜔 pues ambos acoplamientos están fuertemente correlacionados con todas

las propiedades nucleares y estelares, sugiriendo una mayor influencia en la determinación de la

ecuación de estado. La naturaleza atractiva del acoplamiento escalar 𝐴𝜎 y la naturaleza repulsiva

del acoplamiento vectorial 𝐴𝜔 explican las correlaciones opuestas observadas en la figura 3.3

para estas dos interacciones, salvo para la masa máxima 𝑀max, donde ambos acoplamientos

muestran una correlación positiva fuerte.

Por otro lado, la relación lineal entre los parámetros 𝑏 y 𝑐 con la compresibilidad 𝐾0 no es
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Figura 3.3
Correlaciones cualitativas entre variaciones en los parámetros del modelo relativista de campo
medio alrededor de los valores en (3.3), y cambios en las propiedades nucleares y estelares.
Valores cercanos a 1.0 indican una correlación positiva fuerte, mientras que valores cercanos
a -1.0 indican una correlación negativa fuerte. Los valores intermedios reflejan correlaciones
más débiles o nulas.

tan clara como la de 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔, pero sigue siendo útil para ajustar esta propiedad nuclear. De igual

forma, sus correlaciones con las demás propiedades nucleares y estelares son más débiles, aunque

siguen siendo significativas para el ajuste del modelo. Finalmente, dado el interés en encontrar

ecuaciones de estado que permitan estrellas de neutrones con masas máximas elevadas, según

lo observado en la figura 3.3 parece conveniente aumentar simultáneamente los parámetros 𝐴𝜎,

𝐴𝜔 y 𝑐, y disminuir 𝐴𝜌, siempre manteniendo las propiedades nucleares dentro de los rangos

aceptables.

Para estudiar el impacto de los parámetros del modelo en la ecuación de estado y las

propiedades macroscópicas de las estrellas de neutrones, se presentan en las figuras 3.4 y 3.5 las

ecuaciones de estado y las curvas masa-radio obtenidas al variar independientemente cada uno

de los parámetros alrededor de los valores en (3.3), manteniendo los demás parámetros fijos.

Las ecuaciones de estado se presentan para la materia del núcleo dado que la ecuación de estado
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para la corteza, discutida en la sección 2.4, es independiente de estos parámetros y es igual para

todos los casos. Con estas visualizaciones, podemos corroborar cómo afecta cada parámetro a la

rigidez de la ecuación de estado, a la masa y al radio de las estrellas de neutrones.

En cuanto a la rigidez de la ecuación de estado, se observa que los parámetros 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔

aumentan apreciable y considerablemente la rigidez al incrementar sus valores respectivamente,

mientras que el parámetro 𝐴𝜌 muestra un impacto casi despreciable. Por otro lado, los parámetros

de autointeracción escalar 𝑏 y 𝑐 reducen la rigidez de la ecuación de estado, siendo el efecto de

𝑐 considerablemente más pronunciado que el de 𝑏. Respecto a la masa máxima, el parámetro

𝐴𝜔 es el que tiene mayor impacto al aumentarla, seguido por 𝑐 que la aumenta notoriamente

y 𝐴𝜎 que la aumenta ligeramente. En contraste, 𝐴𝜌 tiene un impacto despreciable en la masa

máxima, mientras que 𝑏 la reduce ligeramente. Por último, con relación al radio de las estrellas

de neutrones, 𝐴𝜔 produce el mayor aumento, seguido por aumentos considerables y notorios de

𝑐 y 𝑏 respectivamente, mientras que 𝐴𝜌 solo produce un ligero aumento. Por el contrario, 𝐴𝜎 es

el único parámetro que disminuye considerablemente el radio al aumentar su valor.

En este análisis se consideraron valores negativos para el parámetro 𝑐, siguiendo la elección

en (3.3). Podrı́a pensarse que valores negativos de este parámetro permiten que la densidad de

energı́a (2.28) no esté acotada inferiormente para valores altos del campo escalar 𝜎, lo cual serı́a

fı́sicamente inaceptable. Glendenning (Glendenning, 2000) considera que esto es aceptable para

una teorı́a efectiva de hadrones compuestos, ya que no es una teorı́a fundamental y, además,

en el rango de densidades relevantes para las estrellas de neutrones la densidad de energı́a está

bien comportada. Adicionalmente, como se verificó en la sección 3.1.1 (figura 3.1), la solución

autoconsistente para la masa efectiva adimensional 𝑥𝜎 permanece siempre positiva y acotada

entre 0 y 1, asegurando que la densidad de energı́a permanezca acotada inferiormente en todo el

rango de densidades considerado.
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Figura 3.4
Ecuaciones de estado en el rango de 𝑛0 = 0.157 fm−3 (≈ 2.6 × 1014 g cm−3) hasta 1.5 fm−3

(≈ 2.5 × 1015 g cm−3) (fila superior) y curvas masa-radio (fila inferior) obtenidas al variar los
parámetros de acoplamiento mesón-nucleón alrededor de los valores en (3.3), manteniendo los
demás parámetros fijos. De izquierda a derecha se muestran las variaciones de 𝐴𝜎, 𝐴𝜔 y 𝐴𝜌.
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Figura 3.5
Ecuaciones de estado en el rango de 𝑛0 = 0.157 fm−3 (≈ 2.6 × 1014 g cm−3) hasta 1.5 fm−3

(≈ 2.5 × 1015 g cm−3) (fila superior) y curvas masa-radio (fila inferior) obtenidas al variar los
parámetros de autointeracción del mesón escalar alrededor de los valores en (3.3), manteniendo
los demás parámetros fijos. De izquierda a derecha se muestran las variaciones de 𝑏 y 𝑐.
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3.2.2 Regiones Válidas en el Espacio de Parámetros

La exploración del espacio de parámetros del modelo relativista de campo medio es un

problema de optimización multidimensional bajo múltiples restricciones. El espacio completo

está definido por los cinco parámetros libres: 𝐴𝜎, 𝐴𝜔, 𝐴𝜌, 𝑏 y 𝑐. La metodologı́a empleada para

identificar conjuntos de parámetros fı́sicamente aceptables consta de varias etapas sistemáticas.

Queremos identificar los conjuntos de parámetros que satisfacen las restricciones dentro de

los márgenes experimentales. Estos conjuntos comprenden regiones del espacio de parámetros

que son consistentes con las propiedades nucleares conocidas. Como puede evidenciarse en la

figura 3.3, los parámetros del modelo que influyen claramente en todas las propiedades nucleares

y estelares son 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔. Por lo tanto, el método sistemático empleado consiste en los siguientes

pasos, ilustrados en el diagrama de flujo de la figura 3.6:

1. Se elige un par de valores especı́ficos para los parámetros 𝑏 y 𝑐, que junto con 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔

influyen en el módulo de compresibilidad 𝐾0.

2. Se realiza un barrido sistemático en el plano 𝐴𝜎 − 𝐴𝜔, buscando la región que satisface

simultáneamente las restricciones de:

Densidad de saturación: 0.147 fm−3 ≤ 𝑛0 ≤ 0.167 fm−3 (2.31)

Energı́a de enlace por nucleón: −16.37 MeV ≤ 𝐵/𝐴 ≤ −15.57 MeV (2.32)

3. Se verifica que los valores del módulo de compresibilidad𝐾0 dentro de esta región cumplan

con la restricción: 190 MeV ≤ 𝐾0 ≤ 270 MeV (2.33).

4. Si la región identificada satisface las tres restricciones anteriores, se ajusta el parámetro

𝐴𝜌 para satisfacer las restricciones de:

Energı́a de simetrı́a: 28.9 MeV ≤ 𝑎sym ≤ 34.3 MeV (2.35)

Pendiente de la energı́a de simetrı́a: 40 MeV ≤ 𝐿0 ≤ 100 MeV. Aunque el rango

experimental fiduciario es más reducido (2.36), esta propiedad tiene mayor libertad

debido a la falta de consenso en su valor, permitiéndonos utilizar este intervalo más

amplio en nuestro análisis (Kumar et al., 2024).
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Esto se realiza sin afectar las otras propiedades nucleares, pues estas no dependen de 𝐴𝜌.

5. Se repite el procedimiento para diferentes elecciones de los parámetros 𝑏 y 𝑐, explorando

ası́ el espacio de parámetros del modelo.

6. Finalmente, se calculan las propiedades estelares (masa máxima 𝑀max, radio canónico

𝑅1.4, y compacidad máxima𝐶max) para las regiones de parámetros que satisfacen todas las

restricciones nucleares anteriores.

Aplicando este método, se identifican múltiples conjuntos de parámetros que satisfacen

las restricciones nucleares. Cada conjunto produce una ecuación de estado diferente a altas

densidades, generando diferentes predicciones para las propiedades estelares. Por ejemplo, tras

realizar este proceso para un par de valores especı́ficos de 𝑏 y 𝑐, se obtiene la región del plano

𝐴𝜎 − 𝐴𝜔 mostrada en la figura 3.7a. Cada punto en esta región corresponde a un conjunto de

parámetros válido que puede ser empleado para determinar las propiedades estelares resultantes.

Además, si variamos los valores de 𝑏 y 𝑐 de modo que𝐾0 se mantenga dentro del rango aceptable,

y ajustamos 𝐴𝜌 para cumplir las propiedades de simetrı́a, obtenemos otras regiones válidas, como

la mostrada en la figura 3.7b. Esta nueva región tiene valores mayores de 𝐴𝜎, 𝐴𝜔 y 𝑐, y valores

menores de 𝐴𝜌 y 𝑏 en comparación con la región anterior. Asimismo, aunque la nueva región tiene

valores mayores de 𝐾0 y valores ligeramente menores de 𝑎sym y 𝐿0 respecto a la región anterior,

ambos conjuntos cumplen con las restricciones nucleares establecidas experimentalmente, lo

que demuestra la libertad en la elección de parámetros dentro del modelo.

Siguiendo esta metodologı́a, se consiguen diversos conjuntos de parámetros que cumplen las

restricciones nucleares. Una vez obtenidos estos conjuntos, es posible calcular las propiedades

estelares correspondientes, como la masa máxima 𝑀max, la compacidad máxima 𝐶max y el radio

de estrellas de neutrones de masa 1.4 M⊙, 𝑅1.4. Para algunos conjuntos hallados, se muestran

sus propiedades estelares en la figura 3.8. La masa máxima, la propiedad de mayor interés

astrofı́sico, varı́a significativamente entre los diferentes conjuntos de parámetros con valores

entre aproximadamente 2.02 M⊙ y 2.63 M⊙, y aumenta con valores mayores de 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔, al

igual que el radio 𝑅1.4, que toma valores entre 12.5 km y 13.7 km. En cuanto a la compacidad

máxima 𝐶max, se observa una tendencia similar respecto a los parámetros 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔, con valores
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Figura 3.6
Diagrama de flujo del procedimiento sistemático para explorar el espacio de parámetros del
modelo relativista de campo medio.
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Figura 3.7
Región del espacio de parámetros que satisface las restricciones nucleares en el plano 𝐴𝜎 − 𝐴𝜔.
(a) Conjunto de parámetros obtenido mediante la metodologı́a descrita. (b) Región válida
obtenida al variar 𝑏 y 𝑐 de (a) para mantener 𝐾0 en el rango aceptable, y ajustar 𝐴𝜌 para las
propiedades de simetrı́a. Las figuras muestran diferentes regiones del plano para facilitar la
visualización.

(a)

(b)

entre 0.279 y 0.310. Sin embargo, esta propiedad parece tener máximos locales en el plano que

indican una dependencia más compleja con los parámetros del modelo.

Estos valores predichos por el modelo son consistentes con las observaciones astrofı́sicas

actuales. En el rango de masas máximas obtenidas, salvo por la región en la figura 3.8a, predicen

valores superiores al lı́mite inferior de la estimación en radiación electromagnética para PSR

J0952-0607 de 2.18 M⊙ (Fonseca et al., 2021). Sin embargo, únicamente la región en la figura

3.8d contiene conjuntos de parámetros que superan la estimación de masa para secundario en el

evento de ondas gravitacionales GW190814 de 2.59 M⊙ (Collaboration et al., 2020), candidato

para estrella de neutrones. En cuanto a los radios canónicos, el rango de radios calculados está
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en concordancia con las estimaciones recientes basadas en observaciones, sugiriendo radios

de entre 11.52 km y 13.80 km para estrellas de masa 1.4 M⊙ como PSR J0030+0451 (Miller

et al., 2019; Riley et al., 2019), PSR J0437-4715 (Choudhury et al., 2024) y las estimaciones

de los modelos basados en PSR J0740+6620 (Miller et al., 2021) y GW190814 (Biswas et al.,

2021). Finalmente, las compacidades máximas obtenidas están por debajo del lı́mite teórico de

𝐶max ≲ 0.33 (Annala et al., 2022). Este análisis permite, por ejemplo, descartar el conjunto de

parámetros en la figura 3.8a, que no puede reproducir estrellas de neutrones con masas superiores

a 2.18 M⊙, inconsistente con las observaciones actuales.

En vista de que diferentes conjuntos de parámetros presentados satisfacen las restricciones

nucleares impuestas y producen propiedades estelares consistentes con las observaciones, es

evidente que el modelo relativista de campo medio con los parámetros adecuados tiene la

capacidad de describir materia nuclear en estrellas de neutrones. Restricciones adicionales pueden

imponerse para evaluar la validez del modelo en futuras investigaciones.
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Figura 3.8
Propiedades estelares obtenidas para diferentes conjuntos de parámetros que satisfacen las
restricciones nucleares. Las figuras muestran diferentes regiones del plano 𝐴𝜎−𝐴𝜔 para facilitar
la visualización.

(a)

(b)

(c)

(d)
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3.2.3 Masa Máxima

La búsqueda del conjunto de parámetros que maximiza la masa estelar predicha es un objetivo

central del análisis. Este conjunto establece el lı́mite superior teórico para la masa de estrellas

de neutrones dentro del marco del modelo considerado y su comparación con las observaciones

de estrellas masivas, como las mencionadas en la sección 1.4, permite evaluar si el modelo es

capaz de explicar las configuraciones estelares más extremas observadas.

Figura 3.9
Región del espacio de parámetros con la mayor masa estelar predicha. (a) Propiedades nucleares
para la región de parámetros que produce la mayor masa máxima. (b) Propiedades estelares
correspondientes: masa máxima 𝑀max, compacidad máxima 𝐶max y radio canónico 𝑅1.4 para
configuraciones en esta región.

(a)

(b)

La región de mayores masas obtenidas para este modelo mediante la metodologı́a descrita, ası́

como sus propiedades nucleares y estelares, se muestran en la figura 3.9. En este estudio, se logró

obtener una masa máxima de 𝑀max = 2.79 M⊙, superando ampliamente el lı́mite observado en
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radiación electromagnética de 2.35 M⊙ para PSR J0952-0607 (Romani et al., 2022), ası́ como el

observado en ondas gravitacionales de 2.59 M⊙ para el secundario en GW190814 (Collaboration

et al., 2020). Esto indica que el modelo relativista de campo medio puede reproducir estrellas de

neutrones extremadamente masivas, siendo un marco teórico consistente con las observaciones

astrofı́sicas más exigentes. No queda claro que la región de parámetros de mayor masa encontrada

en este estudio sea el lı́mite absoluto dentro del modelo, por lo que futuros estudios y técnicas de

optimización más avanzadas podrı́an revelar conjuntos de parámetros que produzcan masas aún

mayores, sin contradecir las restricciones nucleares impuestas. De la misma forma, se halla una

compacidad máxima de 𝐶max = 0.316, ligeramente inferior al lı́mite estimado de 𝐶max ≲ 0.33

(Annala et al., 2022), y un radio canónico máximo 𝑅1.4 de entre 12.79 y 13.72 km para estrellas

de masa 1.4 M⊙ en esta región de parámetros. Estos valores de radio son consistentes con las

estimaciones basadas en observaciones astrofı́sicas actuales, que sugieren un radio canónico

𝑅1.4 ≲ 13.8 km (Biswas et al., 2021; Miller et al., 2019; Riley et al., 2019).

Otras regiones con masas aún mayores pueden encontrarse, como la que se muestra en la

figura 3.10, que logra una masa máxima de hasta 𝑀max = 3.11 M⊙ respetando las restricciones

nucleares. No obstante, esta región predice radios canónicos de hasta 𝑅1.4 = 14.28 km, que

exceden las estimaciones mencionadas anteriormente. Por esta razón, esta región es descartada

en el análisis, ya que no es consistente con las observaciones astrofı́sicas actuales. Este ejemplo

ilustra la importancia de considerar múltiples restricciones al ajustar los parámetros del modelo,

ya que cumplir únicamente con las propiedades nucleares no garantiza la validez astrofı́sica del

conjunto de parámetros.

3.2.4 Comparación de Regiones

Las regiones de parámetros mostradas en las figuras 3.7, 3.8 y 3.9 representan diferentes

áreas del espacio de parámetros que satisfacen las restricciones nucleares y producen diversas

propiedades estelares. Es relevante comparar estas regiones para entender cómo las variaciones en

los parámetros afectan las predicciones del modelo. En la figura 3.11 se presenta una comparación

directa en el plano 𝐴𝜎 - 𝐴𝜔 entre las regiones que satisfacen las restricciones nucleares y son

consistentes con las estimaciones observacionales, y las masas máximas que producen. Como
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Figura 3.10
Región del espacio de parámetros que produce una masa máxima elevada pero radios canónicos
inconsistentes con las observaciones astrofı́sicas actuales.

notamos anteriormente, el aumento en los acoplamientos 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔 conduce a un incremento en

la masa máxima predicha. Más aún, para mantener las propiedades de simetrı́a dentro de los

rangos aceptables, es necesario reducir el acoplamiento isovectorial 𝐴𝜌 al aumentar 𝐴𝜎 y 𝐴𝜔.

Esto puede explicarse por la necesidad de compensar el efecto de los acoplamientos escalares y

vectoriales que tienden a aumentar la energı́a, requiriendo una disminución en la contribución

isovectorial. Esta comparación resalta la interdependencia entre los parámetros del modelo y las

propiedades estelares, por lo que es importante considerar estas relaciones al ajustar el modelo

a observaciones astrofı́sicas.

Es interesante comparar las ecuaciones de estado y las curvas masa-radio obtenidas para la

configuración de mayor masa máxima en cada región válida del espacio de parámetros. Esta

comparación permite evaluar cómo las diferentes elecciones de parámetros afectan la rigidez

de la ecuación de estado y las propiedades macroscópicas de las estrellas de neutrones. En la

figura 3.12, se presentan las ecuaciones de estado y las curvas masa-radio correspondientes a

las configuraciones de mayor masa máxima en cada una de las regiones válidas discutidas an-

teriormente. Vale destacar que se comprobó que todas las ecuaciones de estado cumplen con el

lı́mite de velocidad de la luz, asegurando la causalidad del modelo en todas las configuraciones

consideradas. Las ecuaciones de estado y las curvas masa-radio varı́an notablemente según la

elección de parámetros, donde una mayor rigidez se correlaciona con mayores masas máximas

y radios canónicos. Resaltamos el hecho de que todas las configuraciones presentadas satisfa-
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Figura 3.11
Comparación de las regiones del plano de parámetros 𝐴𝜎 - 𝐴𝜔 que satisfacen las restricciones
nucleares y son consistentes con las estimaciones observacionales, y las masas máximas que
producen.

cen las restricciones nucleares y son consistentes con las observaciones astrofı́sicas actuales,

demostrando la versatilidad del modelo relativista de campo medio.

Adicionalmente, es pertinente analizar el comportamiento microscópico de la materia nuclear

predicha por las configuraciones de mayor masa máxima en cada región. En la figura 3.13 se

presentan la energı́a de enlace por nucleón (𝐵/𝐴) y la fracción de neutrones respecto a la densidad

bariónica (𝑛𝑛/𝑛𝐵) para estas configuraciones. La energı́a de enlace se grafica en un rango de

densidades desde 0.001 fm−3 (≈ 1.7 × 1012 g cm−3) hasta 0.7 fm−3 (≈ 1.2 × 1015 g cm−3), lo

que permite observar el comportamiento de la materia nuclear simétrica en función de los

parámetros de cada región en saturación y a densidades varias veces superior a la saturación.

Por otro lado, la fracción de neutrones se presenta desde la densidad de saturación hasta 10 fm−3

(≈ 1.7×1016 g cm−3), cubriendo las densidades supranucleares caracterı́sticas del núcleo estelar.

A partir de la gráfica de 𝐵/𝐴, se confirma lo observado en la figura 3.12: las ecuaciones de estado

que producen mayores masas máximas son efectivamente más rı́gidas, ya que la energı́a de enlace

aumenta más rápidamente con la densidad. Respecto a la composición, se observa que para una
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Figura 3.12
Comparación de las ecuaciones de estado en el rango de 𝑛0 = 0.157 fm−3 (≈ 2.6× 1014 g cm−3)
hasta 4.0 fm−3 (≈ 6.7 × 1015 g cm−3) (izquierda) y las curvas masa-radio (derecha) obtenidas
para la configuración de mayor masa máxima en cada región válida del espacio de parámetros,
mostradas en la figura 3.11.

región de densidades intermedia, la fracción de neutrones es mayor para las configuraciones

de menor masa máxima. Sin embargo, este comportamiento se invierte a mayores densidades,

donde las configuraciones de mayor masa máxima pasan a tener la mayor fracción de neutrones.

Esta inflexión sucede aproximadamente entre 0.4 y 0.7 fm−3 (≈ 6.7 × 1014 y 1.2 × 1015 g cm−3).

Al comparar la fracción de neutrones obtenidas con las predichas por el gas ideal degenerado

de neutrones, protones y electrones (figura 2.1b), discutido en la sección 2.1.2, se observa que las

fracciones obtenidas con estas configuraciones son considerablemente menores y disminuyen

más rápidamente en el mismo rango de densidades. Esto muestra el impacto significativo de

las interacciones nucleares incluidas en el modelo relativista de campo medio, que afectan la

composición de la materia nuclear en estrellas de neutrones en comparación con un gas ideal no

interactuante. En particular, la inclusión de la interacción isovectorial a través del mesón 𝜌 regula

la diferencia entre las fracciones de neutrones y protones, lo que resulta en una composición más

equilibrada en comparación con el gas ideal.

Finalmente, se realizó una comprobación de los criterios de aceptabilidad fı́sica para el caso
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Figura 3.13
Energı́a de enlace por nucleón (izquierda) y fracción de neutrones (derecha) para la configu-
ración de mayor masa máxima en las regiones de la figura 3.11. La fracción de protones es
entonces 𝑛𝑝/𝑛𝐵 = 1 − 𝑛𝑛/𝑛𝐵.

particular de los parámetros en (3.3) que puede consultarse en el Apéndice B. La formulación

del modelo dentro del marco de la teorı́a relativista de campo medio garantiza, por construcción,

el cumplimiento de varias condiciones fı́sicas importantes. Al derivarse de un lagrangiano

covariante de Lorentz, el modelo asegura consistencia con los principios de relatividad especial,

lo que implica que la velocidad del sonido en el medio es inferior a la velocidad de la luz (𝑣𝑠 < 𝑐)

en el lı́mite de altas densidades (Glendenning, 2000). Además, la naturaleza vectorial de la

interacción repulsiva previene inestabilidades mecánicas y violaciones de causalidad que suelen

aparecer en modelos no relativistas a densidades supranucleares. Se verificó que una estrella

de neutrones obtenida con este conjunto de parámetros cumple satisfactoriamente con todos los

criterios de aceptabilidad fı́sica establecidos en la literatura (Hernández et al., 2021; Ospino

et al., 2025), con la excepción menor de la condición de estabilidad ante convección, la cual se

satisface en el 97 % del interior estelar, considerándose un resultado aceptable. Se espera que las

demás configuraciones encontradas en este estudio también respeten estos criterios, dado que

comparten la misma estructura lagrangiana y sus ecuaciones de estado exhiben comportamientos

similares en rigidez y monotonicidad al conjunto de referencia. No obstante, una verificación
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exhaustiva de estos criterios para todas las configuraciones obtenidas queda fuera del alcance

del presente trabajo y se plantea como una perspectiva para investigaciones futuras.
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4. Conclusiones

En este trabajo se implementó y analizó un modelo de materia nuclear basado en la Teorı́a

Relativista de Campo Medio con autointeracciones no lineales del campo escalar, aplicado al

estudio de estrellas de neutrones. A través de la resolución autoconsistente de las ecuaciones de

campo y las ecuaciones de estructura estelar TOV, se demostró la viabilidad del formalismo para

describir configuraciones estelares que satisfacen restricciones nucleares empı́ricas y reprodu-

cen observaciones astrofı́sicas. La exploración sistemática del espacio de parámetros permitió

identificar regiones especı́ficas donde el modelo reproduce satisfactoriamente las propiedades

de saturación de la materia nuclear y, simultáneamente, genera predicciones macroscópicas de

masa y radio consistentes con las observaciones astrofı́sicas más recientes, incluyendo eventos

de ondas gravitacionales y mediciones de púlsares masivos.

4.1 Principales Hallazgos

Los resultados obtenidos muestran la compleja interdependencia entre los parámetros mi-

croscópicos de la interacción fuerte y las propiedades observables de las estrellas de neutrones,

validando la eficacia del formalismo RMF frente a modelos más simples.

La caracterización del espacio de parámetros evidenció una jerarquı́a clara en la influencia

de los acoplamientos mesónicos, validando la metodologı́a de ajuste sistemático empleada. Se

confirmó el desacople del mesón isovectorial a las propiedades de materia simétrica, donde el

parámetro 𝐴𝜌 no afecta las propiedades 𝑛0, 𝐵/𝐴 y 𝐾0, y se evidenció un impacto despreciable a la

masa máxima de la estrella, limitando su influencia casi exclusivamente a la energı́a de simetrı́a,

su pendiente y al radio estelar. Por el contrario, los acoplamientos escalar (𝐴𝜎) y vectorial (𝐴𝜔),

en conjunto con los términos de autointeracción escalar (𝑏 y 𝑐), resultaron determinantes para

la rigidez de la ecuación de estado y el control del módulo de compresibilidad. En particular,

se encontró que el parámetro 𝑐 favorece significativamente el aumento de la masa máxima y el

radio, mientras que 𝑏 actúa como un regulador de las propiedades de saturación. Fı́sicamente,
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esto refleja cómo la competencia entre la atracción escalar y la repulsión vectorial, analizada

mediante la descomposición de la energı́a de enlace, gobierna la estructura, mientras que la

interacción isovectorial ajusta la composición de isospı́n y el tamaño fı́sico de la estrella sin

alterar significativamente su capacidad de soporte de masa.

Finalmente, en contraste con el modelo de gas ideal degenerado cuya masa máxima no supera

∼ 0.7 M⊙, la inclusión de las interacciones fuertes permitió obtener configuraciones capaces de

soportar hasta 2.79 M⊙. Este resultado es compatible con los candidatos a estrellas de neutrones

más masivos observados, como el secundario en el evento de ondas gravitacionales GW190814.

Más aún, se encontró que existen regiones del espacio de parámetros que permiten masas aún

mayores (> 3.0 M⊙), pero generan radios canónicos (𝑅1.4) inconsistentes con las restricciones

observacionales de NICER, subrayando la necesidad de validar los modelos teóricos frente a

múltiples observables astrofı́sicos. Adicionalmente, la comparación con el gas ideal reveló que las

interacciones nucleares reducen significativamente la fracción de neutrones a altas densidades,

favoreciendo una composición más equilibrada de protones y neutrones.

4.2 Limitaciones y Recomendaciones

Este estudio se realizó bajo ciertas aproximaciones que limitan el alcance de las conclusiones.

Se asumió una composición de materia nuclear constituida únicamente por nucleones (neutrones

y protones) y electrones en equilibrio beta, ignorando la inclusión de otros leptones (muones)

y grados de libertad exóticos como hiperones, condensados de piones o fases de quarks des-

confinados que podrı́an aparecer a altas densidades y modificar la ecuación de estado. Además,

el análisis se restringió a estrellas estáticas y esféricamente simétricas a temperatura cero, de-

jando de lado efectos de rotación, campos magnéticos intensos y temperatura finita, factores

no despreciables en escenarios astrofı́sicos dinámicos como fusiones de estrellas de neutrones.

En ese estudio se analizó el impacto de los parámetros libres en las propiedades nucleares y

astrofı́sicas, sin embargo, es también de interés explorar como las propiedades de la materia

nuclear a densidades subnucleares, como la energı́a de simetrı́a y su pendiente, influyen en las

predicciones macroscópicas estelares, como se ha realizado en estudios previos (Lopes, 2024).
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Para futuras investigaciones, se recomienda extender el modelo incluyendo el octeto de

bariones para estudiar el impacto de la aparición de hiperones en la masa máxima y la estabilidad

estelar, como se ha propuesto originalmente en (Chin & Walecka, 1974; Walecka, 1986) y

se ha desarrollado en las referencias (Glendenning, 2000; Lopes & Menezes, 2022; Raduta,

2022). Asimismo, serı́a pertinente explorar la inclusión de interacciones adicionales, como el

mesón isovectorial-escalar 𝛿, para refinar el comportamiento de la energı́a de simetrı́a a altas

densidades, o términos extra de autointeracción o interacción para los mesones 𝜔 y 𝜌, como en

los modelos construidos en las referencias (Chen & Piekarewicz, 2014; Guo et al., 2024; Huang

et al., 2024; Müller & Serot, 1996). Adicionalmente, se pueden aplicar otros métodos de ajuste

de parámetros, como técnicas bayesianas o machine learning, para optimizar la búsqueda en el

espacio de parámetros y cuantificar las incertidumbres asociadas a las predicciones del modelo.

Finalmente, incorporar efectos de rotación (Biswas et al., 2021) y temperatura finita (Garpman

et al., 1979) permitirı́a una descripción más realista de las estrellas de neutrones en contextos

astrofı́sicos variados.
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Apéndices

A. Valores Esperados de los Operadores

Para calcular los valores esperados de las corrientes en (2.18), usaremos un método económico

para ahorrarnos la construcción de los campos fermiónicos (Glendenning, 2000). La forma

general del valor esperado de un operador 𝛤 en el estado base de un sistema de muchos fermiones

es:

⟨𝜓̄𝛤𝜓⟩ =
∑︁
𝜅

∫
𝑑3𝑝

(2𝜋)3 (𝜓̄𝛤𝜓) ®𝑝,𝜅𝛩(𝜖𝐹 − 𝜖 ( ®𝑝)𝜅), (A.1)

donde 𝜅 representa los grados de libertad internos (espı́n, isospı́n), 𝜖𝐹 es la energı́a de Fermi

del sistema, y𝛩(𝑥) la función escalón de Heaviside. (𝜓̄𝛤𝜓) ®𝑝,𝜅 es el valor esperado, en el espacio

de fase, del operador 𝛤 en el estado de un solo fermión con momento ®𝑝 y grado de libertad

interno 𝜅. Para hallar el integrando acudimos al hamiltoniano de Dirac, y a su valor esperado:

𝐻
𝐼3
𝐷
= 𝛾0

[
®𝛾 · ®𝑝 + 𝛾𝜇 (𝑔𝜔𝜔𝜇 + 𝑔𝜌 𝐼3𝜌3𝜇) + (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)

]
,

(𝜓†𝐻 𝐼3
𝐷
𝜓) ®𝑝,𝜅 = 𝜖 ( ®𝑝)𝜅 = 𝑃0( ®𝑝) + 𝑔𝜔𝜔0 + 𝑔𝜌 𝐼3𝜌30.

(A.2)

Notamos que el hamiltoniano depende del isospı́n 𝐼3 pero no del espı́n, de modo que los

estados de espı́n son degenerados con ocupación dos. Tomando la derivada del hamiltoniano

respecto a cualquier variable 𝜉 del hamiltoniano (A.2), y usando la regla de la cadena, obtenemos

(Glendenning, 2000):

𝜕

𝜕𝜉
(𝜓†𝐻 𝐼3

𝐷
𝜓) ®𝑝,𝜅 = (𝜓† 𝜕𝐻

𝐼3
𝐷

𝜕𝜉
𝜓) ®𝑝,𝜅 + 𝜖 ( ®𝑝)𝜅

��
���

��𝜕

𝜕𝜉
(𝜓†𝜓) ®𝑝,𝜅, (A.3)

donde el último término se anula porque 𝜓 es una función propia. Tomando la derivada con

respecto a 𝑝𝑖, se obtiene:

(𝜓̄𝛾𝑖𝜓) ®𝑝,𝜅 =
𝜕𝜖 ( ®𝑝)𝜅
𝜕𝑝𝑖

,

y por (A.1), la corriente de nucleones es:
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⟨𝜓̄𝛾𝑖𝜓⟩ = 2
∑︁
𝐼3

∫
𝑑3𝑝

(2𝜋)3
𝜕𝜖 ( ®𝑝)𝐼3
𝜕𝑝𝑖

𝛩(𝜖𝐹 − 𝜖 ( ®𝑝)𝐼3)

= 2
∑︁
𝐼3

∫
𝑑2𝑝

(2𝜋)3

∫
𝑑𝑝𝑖

𝜕𝜖 ( ®𝑝)𝐼3
𝜕𝑝𝑖

𝛩(𝜖𝐹 − 𝜖 ( ®𝑝)𝐼3)

= 0,

(A.4)

donde la integral se anula porque los valores de energı́a en las fronteras del volumen (de

momento) son los mismos. La componente espacial de la corriente bariónica es nula, como

era de esperarse en un sistema estático y uniforme, de modo que las componentes espaciales

tanto del mesón 𝜔 como del mesón 𝜌3 se anulan (ver ecuaciones (2.18)). Como tenemos solo

componentes temporales de estos mesones, la energı́a de las partı́culas (2.22) depende únicamente

de la magnitud del momento 𝜖 ( ®𝑝) = 𝜖 (𝑝), lo que implica que la superficie de Fermi es esférica

en el espacio de momentos.

Ahora, tomando la derivada (A.3) con respecto a 𝜔0:

(𝜓̄𝛾0𝜓) ®𝑝,𝜅 = 1,

luego por (A.1), la densidad bariónica es:

⟨𝜓̄𝛾0𝜓⟩ = 2
∑︁
𝐼3

∫
4𝜋𝑝2𝑑𝑝

(2𝜋)3 𝛩(𝜖𝐹 − 𝜖 (𝑝)𝐼3)

=

∫ 𝑝𝐹𝑝

0

𝑝2𝑑𝑝

𝜋2 +
∫ 𝑝𝐹𝑛

0

𝑝2𝑑𝑝

𝜋2

=
1

3𝜋2 (𝑝
3
𝐹𝑝 + 𝑝

3
𝐹𝑛) ≡ 𝑛𝑝 + 𝑛𝑛 = 𝑛𝐵,

(A.5)

donde 𝑝𝐹𝑝 y 𝑝𝐹𝑛 son los momentos de Fermi para protones y neutrones respectivamente, y

𝑛𝐵 es la densidad bariónica total. De modo análogo, dado que el valor esperado es lineal y en

vista de la ecuación para el campo rho (2.18), la componente temporal de la tercera componente

de la corriente de isospı́n es:

⟨𝜓̄𝛾0𝜏3𝜓⟩ = 1
2 (𝑛𝑝 − 𝑛𝑛). (A.6)

Finalmente, tomando la derivada (A.3) con respecto a 𝑚∗:
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(𝜓̄𝜓) ®𝑝,𝜅 =
𝑚∗√︁

𝑝2 + 𝑚∗2
,

y por (A.1), la densidad escalar es:

⟨𝜓̄𝜓⟩ = 2
∑︁
𝐼3

∫
4𝜋𝑝2𝑑𝑝

(2𝜋)3
𝑚∗√︁

𝑝2 + 𝑚∗2
𝛩(𝜖𝐹 − 𝜖 (𝑝)𝐼3)

=
∑︁
𝑁

1
𝜋2

∫ 𝑝𝐹𝑁

0

𝑝2(𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)𝑑𝑝√︁
𝑝2 + (𝑚 − 𝑔𝜎𝜎)2

≡ 𝑛𝑠 . (A.7)

B. Condiciones de Aceptabilidad Fı́sica

En Ospino et al. (Ospino et al., 2025) y Hernández et al. (Hernández et al., 2021) se

recopilan una serie de criterios teóricos que un modelo estelar debe satisfacer para ser considerado

fı́sicamente admisible en el contexto de las estrellas de neutrones. Estos criterios incluyen

condiciones sobre la estabilidad mecánica, la causalidad, la monotonı́a de la densidad y presión,

entre otros.

Para verificar el cumplimiento de estas condiciones en el presente modelo, se evaluaron

numéricamente para una configuración estelar generada con los parámetros en (3.3) y una

densidad central de 𝜌𝑚0 = 1 × 1015 g cm−3. Los resultados se presentan en la figura B.1, donde

se muestran la compacidad 2𝑚(𝑟)/𝑟, los gradientes de presión y densidad de energı́a, la segunda

derivada de la densidad de energı́a y la perturbación en las fuerzas radiales en función del radio

estelar.

De la figura B.1, se observa que la condición C1 se satisface, ya que 2𝑚(𝑟)/𝑟 < 1 en todo

el interior, garantizando que la métrica es positiva y regular. La condición C2 de regularidad

en el origen, que exige presión y densidad positivas y finitas en el centro, se satisface como se

aprecia en la figura 2.3 y por construcción de las condiciones de frontera de las ecuaciones TOV.

La figura muestra que tanto la presión como la densidad de energı́a decrecen monotonamente

(𝜌′ < 0 y 𝑃′ < 0) desde el centro hacia la superficie, satisfaciendo la condición C3.

Respecto a la estabilidad ante agrietamientos C7, el panel inferior derecho muestra la pertur-
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Figura B.1
Verificación de condiciones de aceptabilidad fı́sica para una estrella con densidad central
𝜌𝑚0 = 1 × 1015 g cm−3 y los parámetros en (3.3). Se muestran la compacidad 2𝑚(𝑟)/𝑟 (panel
superior izquierdo), los gradientes de presión y densidad de energı́a por -1 (panel superior
derecho), la segunda derivada de la densidad de energı́a por -1 (panel inferior izquierdo) y la
perturbación en las fuerzas radiales (panel inferior derecho).

bación en las fuerzas radiales R̃. La condición de estabilidad requiere que R̃ > 0 y R̃ no cambie

de signo en la estrella ante perturbaciones de densidad positivas. La perturbación se define, en

unidades geometrizadas, como:

R̃ = 2
𝑚 + 4𝜋𝑃𝑟3

𝑟 (𝑟 − 2𝑚) + 4𝜋𝑟3(𝜌 + 𝑃) (1 + 8𝜋𝑃𝑟2)
3(𝑟 − 2𝑚)2 , (B.1)

donde se siguen las definiciones de Abreu et al. (Abreu et al., 2007). Como se observa en la

figura, la condición se cumple en todo el interior estelar.

La condición de estabilidad convectiva C8 requiere que la densidad de energı́a sea una función

convexa del radio, o equivalentemente, que su segunda derivada sea negativa. En la figura se
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observa que esta condición se satisface en aproximadamente el 97 % de la estrella, hasta un radio

de 12.25 km. Cerca de la superficie la condición se viola, un comportamiento que también ha

sido reportado (Ramos-Salamanca et al., 2021) para otros modelos relativistas de campo medio,

como el propuesto por Lalazissis et al. (Lalazissis et al., 1997).

Adicionalmente, como se observó en las figuras 2.3 y 2.5, la condición dominante de energı́a

𝜌 ≥ 𝑃 y la condición de causalidad C4, 𝑣𝑠 ≤ 𝑐, se cumplen para este modelo. La condición de

Harrison-Zeldovich-Novikov C6 se satisface si 𝑑𝑀/𝑑𝜌𝑐 > 0, de modo que sólo consideramos

válidas las configuraciones estelares que cumplen esta condición, aún cuando se muestran en las

curvas de masa-radio configuraciones inestables para tener mayor visión del comportamiento del

modelo. Por esta condición, la compacidad de la estrella de masa máxima se considera como la

compacidad máxima en la sección 3.2. Para el conjunto de parámetros en (3.3), la densidad de

masa central máxima permitida por esta condición es 𝜌𝑚0 = 1.5 × 1015 g cm−3, correspondiente

a una masa máxima de 𝑀max = 2.33 M⊙. Finalmente, se ha demostrado que la condición en el

ı́ndice adiabático C5 es válida sólo en el lı́mite Newtoniano (Moustakidis, 2017), por lo que no

se evalúa en este trabajo.
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