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Resumen

Titulo: Ecuaciones de estado de estrellas de neutrones mediante la teoria relativista de campo
medio”.

Autor: Nicolas Mantilla Molina™.

Palabras Clave: Ecuacion de Estado, Estrellas de Neutrones, Teoria Relativista de Campo
Medio, Materia Nuclear, Interaccién Fuerte, Campo Medio, Estructura Estelar.

Descripcion:

En este trabajo se estudi6 la ecuacion de estado de la materia nuclear en condiciones de alta
densidad, que describe la materia al interior de estrellas de neutrones, utilizando la Teoria Relati-
vista de Campo Medio. El objetivo principal fue construir ecuaciones de estado para estrellas de
neutrones que satisfagan las restricciones nucleares y astrofisicas actuales, y examinar la viabili-
dad de estrellas de neutrones masivas que puedan reproducir las observaciones mas recientes. Se
exploré el espacio de pardmetros del modelo relativista de campo medio, analizando las correla-
ciones entre los acoplamientos de los campos mesénicos (o, w, p) junto con los pardmetros de
autointeraccion escalar, y las propiedades macroscopicas estelares obtenidas mediante la integra-
cion de las ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoft. Los resultados mostraron una jerarquia
en la influencia de los parametros: los acoplamientos isoescalares A,, A, y los términos de
autointeraccion b y ¢ gobiernan la rigidez de la ecuacion de estado y la masa méxima, mientras
que el acoplamiento isovectorial A, afecta el radio de la estrella y la energia de simetria, sin
alterar las propiedades de saturacion ni el limite de masa maxima. El modelo construido permitié
encontrar configuraciones que satisfacen simultdneamente las restricciones nucleares y astrofisi-
cas. Finalmente, se obtuvieron estrellas con masas maximas de hasta 2.79 Mg, compatibles con
el componente secundario de GW190814, y radios para estrellas candnicas (1.4 M) consistentes

con las observaciones de NICER.

*Trabajo de grado
“*Facultad de Ciencias, Escuela de Fisica. Directora: Laura Marcela Becerra Bayona. Codirectores: José Fernando
Rodriguez Ruiz, Luis Alberto Nufiez 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 (o, w, p) 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 A, A,, and the self-interaction terms
b and c¢ govern the stiffness of the equation of state and the maximum mass, while the isovector
coupling A, 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 My, 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 Nufiez de Villavicencio.
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Introduccion

Las estrellas de neutrones presentan uno de los estados mds extremos de la materia en
el universo observable, empledndose como laboratorios naturales para el estudio de la fisica
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 kilémetros. En su
interior, la materia alcanza densidades que superan varias veces la densidad de saturacion nuclear
(np ~ 0.16 fm™>), creando condiciones de presién y densidad aiin imposibles de reproducir en
experimentos terrestres (Glendenning, 2000). Nuestro mejor intento, las colisiones de nicleos
pesados en aceleradores, permiten estudiar la materia nuclear a densidades cercanas a 2 — 5 ng
(Oliinychenko et al., 2023), inferiores a las que se encuentran en el niicleo de las estrellas de
neutrones y que ademas generan estados de materia altamente dindmicos y calientes, en contraste
con las condiciones de equilibrio frio presentes en estrellas de neutrones. En consecuencia, el
estudio de estos objetos permite poner a prueba las teorias de la interaccion fuerte y la gravedad
en regimenes de energia atn no explorados experimentalmente.

El vinculo entre la fisica nuclear microscopica y la estructura astrofisica macroscépica
reside en la ecuacidn de estado, la cual describe la relacion termodinamica entre las variables
de estado, como la presion y la densidad de energia, del material estelar. Esta relacion 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 determinacion de la ecuacion
de estado a densidades supranucleares permanece como una gran incognita de la fisica moderna.
Mientras que las propiedades de la materia nuclear estdn restringidas cerca de la densidad de
saturacion gracias a experimentos de laboratorio, la extrapolacion hacia densidades superiores
depende fuertemente de los modelos tedricos empleados y de los grados de libertad considerados
(Chatziioannou et al., 2024).

En la ultima década, la astrofisica de objetos compactos ha experimentado una revolucién
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gracias a la astronomia de ondas gravitacionales y a las observaciones de rayos X de alta
precision. La deteccion 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 més pesadas y
los agujeros negros mas 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. Simultdneamente, la medicion precisa de masas de pulsares, 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 misién NICER (Neutron star Interior Composition ExploreR), exigen que
los modelos tedricos sean capaces de soportar masas elevadas sin violar las restricciones de
tamafo (Antoniadis et al., 2013; Shao, 2022).

Para abordar este problema, la Teoria Relativista de Campo Medio se presenta como un marco
tedrico robusto y eficaz (Walecka, 1986, 1974). A diferencia de los enfoques no relativistas,
este formalismo garantiza la covariancia y causalidad necesarias para una descripcion fisica
consistente de la materia ultradensa. No obstante, la teoria contiene pardmetros libres asociados
a los acoplamientos entre nucleones y mesones que deben ser calibrados cuidadosamente. La
falta de unicidad en estos pardmetros 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 exploracion sistemética del espacio de
parametros del modelo relativista de campo medio con autointeraccién escalar no lineal, con
el fin de construir ecuaciones de estado que satisfagan simultineamente las restricciones de la
fisica nuclear experimental y las observaciones astrofisicas mds recientes. Se busca identificar las
regiones del espacio de pardmetros que permiten la existencia de estrellas de neutrones masivas,
evaluando la capacidad de la ecuacion de estado de materia estelar para explicar objetos extremos
como el componente secundario de GW190814, analizando las implicaciones fisicas de estas
configuraciones en términos de la materia nuclear densa.

Este documento estd estructurado de la siguiente manera: en el Capitulo 1 se presentan los
fundamentos macrofisicos, derivando las ecuaciones de estructura estelar desde la Relatividad

General. El Capitulo 2 detalla el marco microfisico, introduciendo la Teoria Relativista de Campo
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Medio y el modelo especifico empleado. El Capitulo 3 expone los resultados de la exploracién
del espacio de pardmetros, el andlisis de las ecuaciones de estado resultantes y las caracteristicas
del modelo nuclear. Finalmente, en el Capitulo 4 se presentan las conclusiones y perspectivas
futuras derivadas de esta investigacion.

Una version mejor compilada en IATEX se puede encontrar aqui, y todos los codigos utilizados

se pueden encontrar en este repositorio.

Notacion y Convenciones

A lo largo de este trabajo empleamos convenciones de notacion y diferentes sistemas de
unidades dependiendo del contexto fisico especifico. Para el desarrollo de la Relatividad General
y el estudio de la estructura macroscépica de objetos compactos, empleamos unidades geometri-
zadas donde la velocidad de la luz ¢ y la constante gravitacional de Newton G se establecen igual
alaunidad ¢ = G = 1. Para el tratamiento de la fisica nuclear y la construccion de ecuaciones de
estado microscdpicas, utilizamos unidades naturales donde la velocidad de la luz ¢ y la constante
de Planck reducida 7 se fijan como unitarias ¢ = % = 1. En cuanto a las convenciones de notacion,
las letras griegas {u, v, p, 0, ...} denotan indices 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
guv tiene signatura (+,—,—,—) y utilizamos la convencién de suma de Einstein para indices

repetidos.
1. Macrofisica: Objetos Compactos

Los objetos compactos representan uno de los laboratorios naturales mas extremos del
universo, en los que la materia alcanza densidades, presiones y energias extremas que permiten
extender nuestra comprension de la fisica 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 6rdenes de magnitud por encima de la densidad
nuclear, en entornos de presion 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 capitulo desarrollamos los fundamentos tedricos necesarios para describir la estructu-
ray propiedades de las estrellas de neutrones desde una perspectiva macroscépica. Comenzamos
con una revision de los fundamentos de la Relatividad General, estableciendo las ecuaciones de
campo de Einstein que gobiernan la dindmica del espacio-tiempo. Posteriormente, exploramos
la forma general de geometrias esféricamente simétricas, que permite emplear un modelo bésico
para comprender la estructura de los objetos compactos. A partir de estos fundamentos, deriva-
mos las ecuaciones de estructura que relacionan las propiedades microscopicas de la materia con
las caracteristicas macroscopicas observables de las estrellas de neutrones. Todas estas secciones
estan fundamentadas en base al texto de Misner et al. (Misner et al., 2017). Finalmente, presen-
tamos una revision de las observaciones astrondmicas mds relevantes que han refinado nuestro
entendimiento de estos objetos en la dltima década. Recordamos que se empleardan unidades

geometrizadas ¢ = G = 1 en este capitulo.

1.1 Relatividad General

La teoria de la Relatividad General, formulada por Einstein en 1915 (Einstein, 1915), es la
descripcion mas exitosa de la gravitacion como manifestacion de la curvatura del espacio-tiempo.
Esta teoria establece que la presencia de materia y energia modifica la geometria del espacio-
tiempo, y que esta curvatura, a su vez, determina el movimiento de la materia y la propagacién
de la energia. La Relatividad General se fundamenta en dos principios basicos: el principio
de equivalencia, segun el cual los efectos de un campo gravitacional uniforme son localmente
indistinguibles de los efectos de una aceleracion uniforme, permitiendo que la gravitacién pueda
ser “eliminada” localmente mediante la eleccién apropiada de un sistema de coordenadas en
caida libre; y el principio de covariancia general, el cual exige que las leyes de la fisica tengan la
misma forma en todos los sistemas de coordenadas, requiriendo que las ecuaciones de la teoria
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:

Gy = 87Ty, (1.1)

donde G, = Ry — %ng es el tensor de Einstein construido a partir del tensor de Ricci Ry,
y el escalar de curvatura R, y 7, es el tensor de energia-momento que describe las propiedades
de la materia y energia presentes en el espacio-tiempo. Este conjunto de ecuaciones describe
como la distribucion de materia y energia determina la curvatura del espacio-tiempo, y como esta
curvatura afecta el movimiento de la materia y la energia de vuelta. Las ecuaciones de Einstein
satisfacen automaticamente las leyes de conservacion del momentum y la energia a través de la

identidad de Bianchi G, = 0, lo que implica:

V,TH =T , = 0. (1.2)

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

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

Tuv = (p + P)u,uuv - Pguw (1.3)

donde p es ladensidad de energia del fluido, P es la presion isotropa, y u* es la cuadrivelocidad
del fluido, normalizada segtn u*u, = 1. Esta descripcion asume que no hay flujos de calor,
viscosidad, ni esfuerzos de corte en el fluido, aproximacion valida para escalas de tiempo mucho

mayores que los tiempos de relajacion hidrodindmicos.

1.2 Simetria Esférica

Para describir la estructura de las estrellas de neutrones, vamos a resolver las ecuaciones de
Einstein asumiendo simetria esférica y condiciones estéticas. El elemento de linea de un sistema

estatico y esféricamente simétrico puede escribirse como:
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ds? = &2V dr? — 21 dr? — r2(d6* + sin® 0dy?), (1.4)

donde ¢(r) y A(r) son funciones arbitrarias de la coordenada radial », y hemos utilizado
coordenadas esféricas (¢,r, 6, ¢). La simetria esférica impone que la métrica sea invariante bajo
rotaciones en el grupo SO (3), mientras que la condicidn estatica requiere la ausencia de términos
cruzados dtdr, dtdf, y dtde, asi como independencia explicita de la coordenada temporal. La
métrica (1.4) representa la forma mdas general compatible con estas simetrias (Misner et al.,
2017). Una representacion gréifica de la geometria del espacio-tiempo que contiene una estrella
con simetria esférica, estética, puede apreciarse en la figura 1.1, donde la region blanca representa

la geometria exterior (fuera de la estrella), y la zona gris la region interior (dentro de la estrella).

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

r=2M y

La solucion general esférica (1.4) incluye varios casos de interés fisico. En la region de vacio,
cuando 7, = 0, las ecuaciones de Einstein G, = 0 determinan completamente las funciones
¢(r) y A(r), conduciendo a la solucién exterior de Schwarzschild (Schwarzschild, 1916). En el
interior estelar, en presencia de materia con tensor de energia-momento (1.3), las ecuaciones de
Einstein son relaciones diferenciales entre ¢(r), A(r) y las variables del fluido p(r) y P(r). En
la superficie estelar, r = R, las soluciones interior y exterior deben coincidir de manera continua,
imponiendo condiciones de frontera especificas.

Para que la solucion sea fisicamente aceptable, las funciones métricas deben satisfacer condi-
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ciones de regularidad apropiadas. En el centro (» = 0) se requiere evitar posibles singularidades
fisicas o de coordenadas. En todo el espacio se debe cumplir que e>! > 0y > > 0 para mantener
la signatura métrica consistentemente en el espacio-tiempo. En el infinito se exige que ¢(o0) = 0
y A(c0) = 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 relacion entre la distribucion de materia en el
interior de una estrella y la geometria del espacio-tiempo que genera. Para estrellas de neutrones,
estas ecuaciones conectan las propiedades microscopicas de la materia densa con las caracteristi-
cas macroscopicas observables. Vamos a utilizar estas ecuaciones para encontrar las ecuaciones
de estructura que describen el equilibrio hidrostitico de una estrella esféricamente simétrica y

estatica. Las componentes del tensor de energia-momento en coordenadas esféricas son:

T,' = —p(r). (1.5)

T." =T, =T," = P(r). (1.6)

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

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

¢(r) y A(r):

= Componente (¢, 1): 1 1
-2 (— - —2) + = = 87p. (1.7)
r r r
= Componente (r,7): 1 1
7Y ML DERL I (1.8)
r r? r2

= Componente (6, 0):

¢+ ¢ -y + g] = 8nP. (1.9)



ECUACIONES DE ESTADO DE ESTRELLAS DE NEUTRONES 18

Para geometrias esféricamente simétricas es posible expresar la funcion métrica A(r) en

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

2
2= - 2 (1.10)
r
y utilizando esta parametrizacién en la ecuacién (1.7), obtenemos:
d
D anr2o(r), (1.11)
dr

donde se ha empleado la definicion de la “p-masa” (Vollick, 2023) para la funcién m(r), que
representa la masa inercial total contenida dentro de una esfera de radio r, y su interpretacion

fisica se hace clara al integrar la ecuacién (1.11):

m(r):/ 4rr?p(r')dr’,
0

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 limite Newtoniano (Vollick, 2023), la cual contiene la masa en reposo
total, la energia interna total y la energia potencial gravitacional dentro del radio » (Misner et al.,
2017). De la ecuacion (1.8) y usando la parametrizacion (1.10), la funcién métrica ¢ (r) satisface:

3
fl—‘f = %. (1.12)
La ecuacion (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 ¢”, ¢’ y A’
de (1.9), obtenemos la ecuacion de equilibrio hidrostatico relativista, también llamada ecuacién
de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) (Oppenheimer & Volkoft, 1939):

dP  (p+P)(m+ 4nr3P)
dr r(r—2m)

(1.13)

Esta importante ecuacion describe el equilibrio entre la presion del fluido y la atraccion
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 ecuacion de estado que relacione la presion y la densidad:

P=P(p) o, p=p(P). (1.14)

La solucién se obtiene integrando numéricamente desde el centro hacia afuera, comenzando
con una densidad central p(0) = p. > 0 dada. El radio estelar R se determina por la condicion
P(R) = 0, y la masa total M = m(R) resulta de la integracion de la ecuacién de masa. En el
limite no relativista (** < 1y P < p), la ecuacion TOV se reduce a la ecuacién cldsica de

equilibrio hidrostatico:

dP m

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 tedrica
para predecir las propiedades macroscopicas de las estrellas de neutrones a partir de modelos

microscopicos de la materia nuclear densa.

1.4 Observaciones de Estrellas de Neutrones

Las observaciones astronémicas de estrellas de neutrones han experimentado una revolucién
en las ultimas décadas (Pian, 2021), afiadiendo restricciones cada vez mas precisas sobre las
propiedades de la materia densa. Estas mediciones permiten contrastar los modelos tedricos de
ecuaciones de estado con la realidad fisica de estos objetos extremos. Las estrellas de neutrones se
observan a través de mdltiples 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 radiacion electromagnética. La alta precision en la medicién de
sus periodos de rotacion permite determinar masas a través del anélisis orbital en sistemas

binarios.

= Astronomia 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 informacién sobre las propiedades de marea y la ecuacion 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
precision a partir del retraso temporal que experimenta la sefial del pulsar al atravesar el campo
gravitacional de su compafiera.

Las mediciones més precisas incluyen:

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

medicién mas precisa de una estrella de neutrones masiva.

= PSR J0348+0432: Una estrella de neutrones con masa 2.01 + 0.04 My (Antoniadis et al.,
2013).

= PSR J0952-0607: Con una masareportadade 2.35+0.17 Mg (Romani et al., 2022), aunque

con mayor incertidumbre debido al método de determinacion basado en espectrofotometria.

Estas observaciones indican que las estrellas de neutrones pueden alcanzar masas superiores
a 2 Mg, imponiendo restricciones sobre las ecuaciones de estado que deben ser suficientemente
rigidas para soportar estas configuraciones. Otras estimaciones se han realizado empleando
datos de ondas gravitacionales. Sin embargo, para mediciones de masa mayores a 2.5 Mg aun
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 2.5970-00 Mo
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1.4.2 Mediciones de Radio

La misién NICER ha obtenido algunas de las primeras mediciones simultdneas 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 mds significativos incluyen, a 1o~ de confiabilidad:

= PSR J0740+6620: Andlisis independientes con NICER y X-ray Multi-Mirror han pro-
porcionado valores R = 13.71’%:2 km con M = 2.08 + 0.07 My (Miller et al., 2021) y
R =12.39%]3% km con M = 2.072*0:0¢7 M, (Riley et al., 2021). En (Miller et al., 2021)
se reporta ademds un radio canénico Ry 4 = 12.45 + 0.65 km.

= PSR J0030+0451: M = 1.44*013 Mg y R = 13.02*3¢ km (Miller et al., 2019); M =

1.34*0-1° Mg y R = 12.71*]-1 km (Riley et al., 2019).

= PSR J0437-4715: M = 1.418 £ 0.037 Mg y R = 11.36*)23 km (Choudhury et al., 2024).

Adicionalmente, se han realizado estimaciones de radio mediante la medicion del parametro
de deformacién de marea en ondas gravitacionales (Kumar et al., 2024), sin embargo, estas
estimaciones son modelo-dependientes. Para el caso de GWI190814 y asumiendo el objeto se-
cundario como una estrella de neutrones en rotacién rapida (frecuencia de rotacién v, = 716

max

Hz), se estim6 un radio ecuatorial de R, = 14. 13‘8 km, mientras que asumiendo una estrella no
rotante, se estimé un radio candnico de R; 4 = 13.3J_r8'g 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 ecuacion de estado debe ser lo suficientemente rigida para soportar

masas > 2 Mg.
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= Radios Consistentes: Los radios estelares deben estar en el rango ~ 11 — 14 km para

masas tipicas/candnicas de ~ 1.4 Mg,

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 ecuacion de estado especifica (1.14), es posible predecir la masa y radio de las estrellas
de neutrones a partir de modelos microscopicos. De esta manera, las observaciones astronomicas
establecen el puente entre la fisica microscépica de la materia nuclear densa y las caracteristicas
macroscépicas observables de estos objetos compactos, guiando la construccién y validacion de
modelos tedricos.

Las proximas generaciones de detectores de ondas gravitacionales, junto con misiones es-
paciales mejoradas y telescopios de nueva generacidon, prometen expandir significativamente
nuestro conocimiento observacional de las estrellas de neutrones. Se espera que estas observa-
ciones impongan restricciones ain mds precisas sobre las ecuaciones de estado y posiblemente
revelen nueva fisica en el régimen de densidades ultra-altas. Es claro que, a mayor nimero de
observaciones, mayores son los requerimientos de nuestras teorias, lo que permite filtrar mo-
delos fisicos que pretendan describir la masa a densidades tan altas. En particular, la deteccion
de estrellas de neutrones con masas en el rango 2.5 — 3 Mg o la confirmacién de transiciones
de fase en el interior estelar a través de observaciones de estrellas, prometen descubrimientos
de impacto para nuestra comprension de la materia nuclear densa. En la figura 1.2 se pueden
apreciar las estimaciones de masa hasta enero de 2024, asi como la posible naturaleza del objeto.
Cabe destacar que en el rango de 2 a 5 Mg hay incertidumbre en la naturaleza de varios objetos
detectados, resaltando la relevancia cientifica de futuras observaciones en este rango de masas

(Horvath et al., 2022).
2. Microfisica: Ecuaciones de Estado

La descripciéon microscOpica de la materia en entornos extremos de densidad es un problema
de gran complejidad en la fisica moderna. En estas condiciones, con densidades que exceden

significativamente la densidad nuclear de saturacion, 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.
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requieren marcos tedricos 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 conexion directa entre la fisica microscopica de las inter-
acciones nucleares y las propiedades macroscopicas observables de las estrellas de neutrones
(Oppenheimer & Volkoff, 1939).

Diferentes teorias 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 teorias fundamentales como la cromodindmica cuénti-
ca (QCD) y sus extensiones efectivas (Drischler et al., 2021). Sin embargo, para obtener una
extrapolacion adecuada a densidades extremas, es necesario contar con un marco teorico que
respete la causalidad y cuya complejidad computacional sea manejable. Es asi como la teoria
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 utilizardn unidades

naturales 7 = ¢ = 1 en este capitulo.


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

Una ecuacion de estado define la relacion termodindmica entre las variables que carac-
terizan el estado de equilibrio de un sistema fisico. Para materia estelar a temperatura cero,
consideramos ecuaciones de estado barotropicas que relacionan la presion P con la densidad de
energia p. Esta relacion contiene toda la informacion termodindmica necesaria para determinar
la estructura de equilibrio hidrostatico de estrellas de neutrones a través de las ecuaciones de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff (1.11 - 1.13). La aproximacion barotropica es valida cuando los
tiempos y escalas caracteristicos de los procesos térmicos son despreciables comparados con
las escalas hidrodindmicas y gravitacionales que determinan la estructura estelar. Se desprecia
la temperatura debido a que la energia térmica y sus efectos son varios érdenes de magnitud
inferiores a las energias internas de la materia en estrellas de neutrones (Shapiro & Teukolsky,

2008).

2.1.1 Ecuacion Politropica

La ecuacion de estado politropica es uno de los modelos mas sencillos para describir materia

estelar, estableciendo una relacion de ley de potencias entre la presion P y la densidad de masa

Pm:
P =K(pm), (2.1)

donde K es una constante politropica y vy es el indice adiabatico. Esta forma funcional,
aunque fenomenoldgica, captura comportamientos asintoticos importantes de sistemas fisicos
mas complejos y brinda soluciones analiticas o semi-analiticas para las ecuaciones de estructura
estelar. El indice politrépico n = 1/(y — 1) determina las caracteristicas 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 indice adiabatoco
es y = 4/3 (n = 3), mientras que para materia no-relativista degenerada, es y = 5/3 (n = 3/2)
(Chandrasekhar, 1970). Este modelo de ecuacién de estado es ampliamente utilizada en su version

politropica a trozos (Piecewise Polytropic) para aproximar ecuaciones de estado mds complejas
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mediante segmentos con diferentes indices politrépicos, lo que facilita su implementacién 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 astrofisicas de estrellas de neutrones en la ecuacién 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 interaccion nuclear,
un modelo mas realista consiste en gases degenerados de fermiones, el modelo fisico mas
simple frecuentemente empleado como referencia. Para materia nuclear compuesta por neutrones,
protones y electrones, la ecuacién de estado completa debe incluir las contribuciones de todas

las especies presentes (Shapiro & Teukolsky, 2008):

P =Pn+ Pp T Pe (2.2)
P=P,+P,+P,, (2.3)

donde cada componente fermidnica contribuye segun:

gi PFi 5 5 5
pi=33 A p \p* +m; dp, 2.4
4

gi PFi

p
P == ————dp,
247 Jo A P2+ m?
1

con masas m, = 939.6 MeV, m, = 938.3 MeV, m, = 0.511 MeV para los neutrones,

(2.5)

protones y electrones respectivamente, y degeneraciones estadisticas (de espin) g; = 2 para todas

las especies. Los momentos de Fermi pp; estin determinados por las densidades de nimero

8Py

mediante n; = “—3*.

Para resolver el sistema, se imponen restricciones adicionales sobre la
composicion de la materia garantizando el equilibrio termodindmico: la neutralidad de carga

eléctrica
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np = N, (2.6)

y el equilibrio beta débil

n=apte +Ve = Uy = Hp + e, (2.7)

entre los potenciales quimicos u;, suponiendo que los neutrinos escapan del sistema sin
alterar su energia. Estas restricciones permiten expresar todas las densidades en funcién de un
parametro libre como el momento de Fermi del electrén pr,, lo que reduce el sistema a una
parametrizacion unidimensional.

La figura 2.1a muestra la ecuacion 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 (¢? < 1). Adicionalmente, la figura 2.1b muestra la fraccién
de neutrones respecto al nimero total de nucleones (bariones) n,/ng = n,/(n, + n,) como
funcion de la densidad barionica ng. La fraccion 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 10'® g/cm?, consistente con lo esperado para materia
nuclear en equilibrio beta (Shapiro & Teukolsky, 2008).

Luego de obtener la ecuacion 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 maxima de apenas 0.7 Mg, muy inferior a las
masas que se han observado de estrellas de neutrones (listadas en la seccion 1.4), motivando la
bisqueda de modelos mas realistas que incluyan las interacciones nucleares para lograr replicar

las observaciones.

2.2 Teoria Relativista de Campo Medio

La teoria relativista de campo medio, formulada por Walecka en 1974 (Walecka, 1974), es
un marco teérico 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) Ecuacion de
estado normalizada. La ecuacion de estado es causal (c2 = dP/dp < 1). pg es el pardmetro de
adimensionalizacion y corresponde a la densidad de energia a p,, = 10'® g/cm?. (b) Fraccion
de neutrones respecto al nitmero de nucleones n, /ng como funcion de la densidad barionica ng
en el rango de densidades de 7.0x10'% g/cm? a 1.6x10'° g/cm?.
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ralmente los efectos relativistas cuando los nucleones alcanzan velocidades comparables a la
velocidad de la luz en condiciones de alta densidad. Esta aproximacion ofrece ventajas signifi-
cativas respecto a enfoques no-relativistas basados en potenciales fenomenoldgicos, ya que es
una teoria covariante y reproduce simultineamente las propiedades de saturacion nuclear, el
comportamiento asintdtico a alta densidad, y la consistencia causal relativista. Adicionalmente,
al ser una teoria efectiva, requiere de un menor esfuerzo computacional respecto a teorias mas
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 mesonicos: los campos fermidnicos representan los grados de libertad

nuclednicos y leptonicos, mientras que los campos bosonicos representan mesones que median
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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.
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las interacciones fuertes. La aproximacion de campo medio consiste en reemplazar los operadores

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

(;(xH)) = ¢? = constante, (2.8)

donde ¢; denota los diferentes campos mesénicos del modelo. Esta aproximacion es valida
cuando las fluctuaciones cudnticas son pequefias comparadas con los valores esperados de los
campos, condicion que se satisface para materia nuclear densa cuanto mayor es la densidad del

sistema (Walecka, 1986).

2.2.1 Simetrias y Conservaciones

El formalismo de la teoria relativista de campo medio se construye sobre la teoria cudntica de
campos. La densidad lagrangiana L(, 0./, ¢4, 0,¢4) describe las interacciones entre campos
fermidnicos ¢ y campos bosonicos ¢, junto con sus términos libres. Esta densidad lagrangiana
debe satisfacer los requerimientos de localidad, covariancia de Lorentz, y las simetrias internas
relevantes para las interacciones nucleares fuertes (Glendenning, 2000). La accién del sistema

se define como la integral de la densidad lagrangiana sobre el volumen espaciotemporal:
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S[v. da] = / dx L0, . bas o). 2.9)

donde d*x es el elemento de volumen en coordenadas de Minkowski. El principio de accién
estacionaria establece que las configuraciones fisicas de los campos corresponden a los extremos

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

0L ( 0L ):O, (2.10)

ags " \9(9up)
donde ¢, representa todos los campos presentes. La teoria presenta simetrias externas e
internas que determinan sus leyes de conservacion y sus consecuencias fisicas. Las simetrias
externas son las transformaciones del grupo de Poincaré: traslaciones espaciotemporales x* —
X" = x* + a* y boosts de Lorentz x* +— x'* = A#,x”. Las simetrias internas relevantes incluyen
la simetria de gauge global U(1) ¢ +— e "y asociada con la conservacién del niimero bariénico,
y la simetria de isospin SU(2) ¥ — e "4y asociada con la relacién entre neutrones y protones.
El teorema de Noether establece una correspondencia entre simetrias continuas del lagran-
giano y cantidades conservadas. Para cada simetria continua existe una corriente conservada
correspondiente que satisface una ecuacion de continuidad. El tensor de energia-momento, aso-
ciado a la simetria externa, se define como:
- 0L
0 (a,u Qi )

garantizando que la energia total f d>xT™ del sistema se conserve en el tiempo en ausencia

8 - L = 9,T" =0, 2.11)

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

La corriente baridnica, asociada a la simetria interna U(1), se define como:

Ty = > 0wy ey = Gt =0, (2.12)
N

donde y* son las matrices de Dirac y la suma se extiende sobre todas las especies de bariones
presentes. Esto implica que el nimero barionico f d3x Jg 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 postulacion en 1940 (Gurr et al., 1967).

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

- T a
T} =D 0wy Sun = 8.1 =0, (2.13)
N

donde T = 7% (a = 1,2, 3) son las matrices de Pauli en el espacio de isospin. La simetria de
isospin ha sido ampliamente utilizada para describir las interacciones nucleares. En la realidad
fisica esta simetria estd ligeramente rota por las diferencias de masa entre neutrones y protones, y
por las interacciones electromagnéticas. Sin embargo, dado que estas violaciones son pequefas
en la escala de interacciones fuertes, pueden tratarse como pequefias correcciones e ignorarse en
una primera aproximacion (Baczyk et al., 2018). La conservacion aproximada de isospin 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 mesonicos, y electrones libres. El lagrangiano total incluye términos para
nucleones acoplados a los mesones, términos libres para electrones, un mesén escalar neutro o
con autointeracciones no-lineales hasta cuarto orden, un mesén vectorial neutro w*, y un meson

vectorial isovectorial p# (Glendenning, 2000):

L=y [7” (ia/l — 8wWy — %ng : p/l) —(m—-goo) | ¥
1 1 1
+ > (@10'8“0' - mg_az) - gbm(g(,(f)3 - A—Lc(g(,O')4
1 1 5,
- waw’“’ + Emwwﬂw“ 2.14)
1
= 3P P Smpy - p
— 8Py [Py X P +28,(p" x p”) X py]
+ e (i 0y — me) e,
donde ¢ es una representacion conveniente de los campos nuclednicos como un espinor de

ocho componentes, i, es el campo del electron, w,, = 0w, — 0,W, Yy Puy = Oupy — 0,py
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son los tensores antisimétricos de campo asociados a los mesones w y p respectivamente,
m =~ 938.92MeV es la masa de un nucledn considerada igual para protones y neutrones, y
m; es la masa de la especie i. Los parametros adimensionales de acoplamiento g,, gw. &p
cuantifican la intensidad de las interacciones nucleén-meson, y los parametros adimensionales
b, ¢ regulan la autointeraccion del mesén sigma. En la construccion de este lagrangiano se
acopla el campo escalar con la densidad escalar, el campo vectorial con la corriente baridnica, y
el campo isovectorial con la 3-corriente de isospin. Esta tltima corriente contiene no solo una
contribucién por los nucleones, sino también una contribucién por la corriente propia del campo
p y otra por la interaccién del mesén 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 mesoénicos, se satisfacen:

(D + mg’) 0 =8 [!ﬁlﬁ - bm(go-O')z - C(gO'O')S] ) (2.15)
(@+m2)w" — *0,0" = guy"y, (2.16)

(O+m)p" = 0"0yp” = S8,y v — 28, [py X P + 8,(p" X p") 217

+4g,[(p" - py)p” = (pv - PV P"]].

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

mesonicos para los nucleones y libre para los electrones:

[7'“ (iau ~ 8wWy — %gp"' : Pu) - (m - 800')] Yy =0,

(iyﬂa,u —me)y, = 0.

Hasta el momento tenemos un conjunto de ecuaciones de movimiento diferenciales, no
lineales y acopladas que describen la dindmica completa del sistema. Aplicamos la aproximacion
de campo medio descrita en la seccion 2.2, considerando que tenemos materia estitica y uniforme
en su estado base, de modo que los valores esperados de los campos mesonicos son constantes

en el espacio y el tiempo. En este caso, las derivadas espaciales y temporales de los campos
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mesoOnicos 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:

mao = 8o [(WGpWp) + Guthn) = bm(850)? = ¢(g00)’]
maw = go [y 0p) + Gy v | (2.18)
m2ph = gp |5y W) — Sy v,
donde ¢; representa el campo fermiénico para la especie i = {p,n}, y las primeras dos
componentes del mesoén p# son escritas en términos de los operadores de creacion y aniquilacion
para mesones rho cargados p/ = % (pf £ip}), 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 fermidnicos se tienen ecuaciones sin dependencia de las coordenadas de

espacio-tiempo, siendo estados propios de momento:

[7# (p/t —8wWyu — gp13p3u) — (m - gO'O-)] w(p") =0,

(Vﬂpy —me)Ye(p”) =0,

(2.19)

donde I3 = {+% para protones, —% para neutrones} es el isospin de la particula. En analogia

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

nucleones:
P = pH — g 0" — g, 13p%,
(2.20)
m*=m-—g, 0,
obteniendo entonces la relacion de dispersion relativista:
(PMP/‘ - m*z) w(P") =0, 2.21)
luego los valores propios de energia para los nucleones son:
€(p)rs = \/ (P = 8u® = 8p13p3)* + (m = 850)* + guwo + gpI3p30. (2.22)

Abhora, 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:

L [Py p*(m—gyo)dp
mio =g, Z ] = - 8obm(gs0)? - grc(8s0)’,

N T J0 Vp?+ (m - go0)?

1
mZ)wO = ﬁgw(p:;,p + p%n)’ (223)

1
2 _ 3 3
Mmop30 = =380 (Prp = Pn):

donde N indica la suma sobre protones y neutrones. Observamos que las componentes
espaciales de los campos vectoriales se anulan debido a la isotropia del sistema en su estado
base.

Para hallar la ecuacién de estado, calculamos el tensor de energia-momento candnico (2.11) en
el marco de referencia del fluido en reposo e isotrépico, 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 termodindmicas de densidad de energia y presion para un
fluido perfecto (1.3). Las expresiones para la densidad de energia y la presion son:
m2
m,w

1 1 1 1 1
p =(T" = M 02 + 3bm(gUO') + —C(g0-0')4 + = > w? o+ 2mppio

1 PFN 1 PFe (2.24)
+) 5 / prAp\p* + (m - go0) + = / prdpp* +mi,
~ 7° Jo 2 Jo

, 1 1 1 1
Z<T’ ) = 320 = Sbm(ge0)* = Telge0) + 3miwd + smlod,

(2.25)

Z 1 PFN p4dp N 1 DFe p4dp

2 2 :
v 3 Jo NP2+ (m—geo)? 3o \p2+m?
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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P .. 8T m
x=—, Xog=1-2T—=—,
m m m
8i 2 np 1
_ i 2 o~ _ 3 3
A = (;l) m-, n= ﬁ = W(XFP +an)’ (226)
2p ~ 2P
0 = R P = R
a— m*

donde i = {0, w, p}. Usando estas variables, la ecuacién de movimiento para el campo

escalar (2.23) se escribe como:

(1 _)ZO') -

XFN )EO-X . .3 . \3

Z Y b1 —%)2 = (1 —%,)3| =0, (2.27)
Va2 + 32

donde xp; = pp;/m son los momentos de Fermi adimensionales. Las expresiones para

la densidad de energia (2.24) y la presion (2.25), utilizando las expresiones para la densidad

barionica (A.5) y la densidad de 3-isospin (A.6), quedan:

1 1
P (=52 B =50 4 2e(l =50 + A + 2 Ay (53, — 5}, )
m (2.28)
+ Z p; / X2+ 52xPdx + x? + e
p= —A—(l —xg)z——b(l —xg)3——c(1 —xo-)4+Awn + 36ﬂ 267 40, = 3p,)°
(2.29)

+ — + —_.
%“371'2,/0' \/x2 +)Z(27_ 37(2‘/() ’x2+(&)2
m

Estas expresiones son funciones de la densidad de nimero de protones, neutrones y electrones.
Si queremos describir la materia en el interior de estrellas de neutrones, debemos considerar
ligaduras que nos permitiran 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 seccion 2.1.2, asi como la conservacion del nimero de bariones ng = n), + n,,

obteniendo:
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XFp = XFe>

1 2
N 3, % - Ay =[3E+ (’”_) -0, (2.30)
T

XFp = (3n’7i — x;n)

1/3

De las expresiones adimensionalizadas (2.27 - 2.30) podemos entender el sistema fisico
descrito por el modelo. Primero, es importante notar que, si bien definimos ocho constantes
inicialmente (g;, m; coni = {0, w, p}, b, ¢), las ecuaciones solo dependen de cinco combina-
ciones adimensionales de estas constantes: los cocientes A;, y los pardmetros de autointeraccion
escalar b y c. Por lo tanto, el modelo tiene cinco pardmetros libres que deben ser ajustados para
reproducir datos experimentales o tedricos adicionales. En segundo lugar, podemos deducir de
las integrales en las ecuaciones para el campo escalar, la densidad de energia y la presion que el
campo escalar o~ actda para reducir la masa efectiva de los nucleones disminuyendo la energia
por particula a mayores densidades, mientras que el campo vectorial wy aumenta la energia por
particula debido a su acoplamiento con la densidad barionica total. Esto indica que el mesén o
genera una interaccion atractiva entre nucleones, mientras que el mesén w genera una interaccion
repulsiva. Finalmente, el meson p actia para ajustar la diferencia entre las densidades de protones
y neutrones con un efecto “repulsivo” ante la asimetria del sistema.

Dados los parametros libres del modelo, tenemos un sistema cerrado que podemos resolver
numéricamente para cada valor de np, obteniendo la ecuacién de estado 5(P) como se muestra
en la figura 2.3. Sin embargo, atn es necesario restringir los pardmetros que hacen al modelo
fisicamente consistente. Para ello, acudimos a las propiedades empiricas de la materia nuclear

en saturacion, descritas a continuacion.

2.3.1 Materia en Saturacion Nuclear

Si suprimimos los electrones libres del modelo (2.14) y consideramos materia nuclear simétri-
ca (n, = ny), el sistema se reduce a un fluido de nucleones interactuando mediante los campos
mesonicos. Este sistema debe reproducir las propiedades de la materia nuclear en saturacion,

caracterizada por parametros empiricos que anaden restricciones obligatorias para cualquier
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Figura 2.3
Ecuacion de estado (izquierda) y variables termodinamicas en funcion de la densidad de masa
(derecha) para el niicleo de estrellas de neutrones empleando teoria relativista de campo medio.

2
_ 4 . . . ., P 8o _ 2
po = m” /2 es el factor de adimensionalizacion. Se usaron los parametros (E) = 12.684 fim~,

2 2
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teoria microscopica valida (Kumar et al., 2024). De estos parametros, consideraremos cinco que
pueden determinarse experimentalmente mediante mediciones en laboratorios terrestres, siendo
una herramienta de calibracidn para los modelos tedricos nucleares.

La densidad de saturacién nuclear, ng, define la densidad a la cual la materia nuclear simétrica
alcanza su estado de minima energia de enlace por nucleén, 2. Tras aplicar un andlisis bayesiano
a una coleccién de ligaduras de la Teoria Funcional de la Densidad, que incluyen modelos

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

no = 0.157 £ 0.010 fm ™, (2.31)
B

B_p) 1597 +0.40MeV. (2.32)
A no

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

dispersion de electrones con violacién de paridad en °Pb en el experimento PREX (Horowitz
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et al., 2020) y ajustes de 1654 nicleos atdmicos a un modelo de gota liquida (Kumar et al.,
2024; Myers & Swiatecki, 1996). En nuestro modelo (2.14), estas propiedades de saturacion se
determinan hallando el minimo de la funcién %(n p) en ausencia de electrones, como se muestra

de ejemplo en la figura 2.4.

Figura 2.4
Energia de enlace por nucleon en funcion de la densidad barionica para materia nuclear

simétrica sin electrones. La densidad de saturacion ng y la energia de enlace por nucleon

en saturacion % se sefialan en el minimo. Se usaron los parametros (’i—") = 12.684fm?,
(e

2 2
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El médulo de compresibilidad nuclear, Ky, caracteriza la rigidez de la materia nuclear
ante compresiones alrededor del punto de saturacion. Este pardmetro es determinante para la
extrapolacion de la ecuacion de estado a densidades supranucleares, y es estimado mediante las
resonancias monopolares en nticleos pesados. Considerando un modelo de cadena de nucleos
para esta resonancia en 208pp . se obtiene (Khan et al., 2012; Kumar et al., 2024):

2

Ky = 9n2 9 (p)

el b =230 + 40 MeV. (2.33)

n=ngp

Esta cantidad esta relacionada algebraicamente con cantidades de nuestro modelo de materia
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simétrica en saturacion mediante:

Ko 2 3 X5 28, XpXe |
3, = 2 Aerpt T2 2,20
3m n /xz + 2 e oxyn + X5
F o (2.34)

i . 24, [*F x*dx
F_1+A(,(1—xa)[2b+36(1—x(r)]+7/0 (2 +72)3/2°

donde xpp = xpn = xf.

La energia de simetria, asym, cuantifica el costo energético de desviarse de la composicion
simétrica. Esta cantidad determina la composicién de protones y neutrones en materia nuclear
densa, afectando directamente las propiedades de las estrellas de neutrones. La pendiente de la
energia de simetria, Lg, describe la dependencia de la energia de simetria con la densidad de
bariones alrededor de la densidad de saturacion.

Para estas dos cantidades, tras una revision de 28 estimaciones tanto de experimentos terrestres
como de observaciones astrondmicas de estrellas de neutrones, se estiman valores representativos

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

_18* (E
Gom =352 (2

O0dsym

=31.6 +2.7MeV, (2.35)
t=0

=589+ 16MeV., (2.36)

LO = 311()

n=nyp

dondet = (n,—n,)/np es el pardmetro de asimetria de isospin. Es de notar que, si bien el valor
fiduciario tiene una baja incertidumbre, las estimaciones individuales de Lq varian 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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2
a X 1
sym _ F + = ZAPX%’ (2.37)
n 6 /x% + 32 T
Lo 72 1

1+ + —Ayxs. (2.38)

2
_*r
2 ~2 2
m N 4
6 /x%+x(2, Xp + X5 V4

Estas cinco propiedades empiricas (ng, %, Ko, asym, Lo) definen restricciones que cualquier

ecuacion de estado microscopica debe satisfacer para ser fisicamente viable. En el contexto
de la teoria relativista de campo medio, estas propiedades y sus incertidumbres se utilizan
para determinar las regiones en el espacio de pardmetros que producen ecuaciones de estado

fisicamente aceptables frente a mediciones nucleares experimentales.

2.4 Corteza de la Estrella

El modelo de teoria relativista de campo medio desarrollado es una descripcion de la materia
nuclear en el régimen de alta densidad, especificamente para densidades baridnicas superiores a
aproximadamente 0.1 fm™ o p,, = 1.7 x 10'* g/cm?, donde las interacciones nucleén-nucleén
dominan la dindmica del sistema y la aproximacién de campo medio tiene sentido. Sin embargo,
las estrellas de neutrones presentan una estructura estratificada que incluye regiones de menor
densidad donde esta aproximacién deja de ser aplicable. La corteza de la estrella, que se extiende
desde la superficie hasta el nicleo denso, abarca un rango de densidades de varios 6rdenes de
magnitud y requiere tratamientos tedricos distintos segun el régimen de densidad considerado
(Shapiro & Teukolsky, 2008).

El alcance del presente estudio se concentra en la descripcion microscopica de la materia
nuclear en el régimen de altas energias en las estrellas de neutrones, donde las densidades superan
varias veces la densidad de saturacion ng. Para la descripcion de la corteza utilizamos las ecua-
ciones de estado estdndar BPS y BBP. Para densidades inferiores al punto de goteo de neutrones
(narip & 2.4 x 107 fm™ 0 p,, ~ 4 x 10" g/cm?), la materia se compone de una red cristalina

de nucleos pesados embebidos en un gas degenerado de electrones, configuracion conocida co-
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mo corteza externa. En este régimen, la ecuacion de estado BPS (Baym, Pethick y Sutherland,
1971) (Baym, Pethick & Sutherland, 1971) es una descripcién consistentemente basada en la
minimizacion de la energia del estado base de nucleos atdmicos para cada densidad, junto con la
contribucion del gas de electrones relativista. El modelo BPS determina la composicion nuclear
Optima mediante la competencia entre la energia de masa nuclear, la energia de Coulomb de la
red, y la presion del gas electrénico. Por encima de la densidad de goteo de neutrones y hasta
densidades del orden de 0.2 fm™ o p,, ~ 3.2 x 10'* g/cm? se encuentra la corteza interna,
donde los nicleos coexisten con un gas de neutrones libres ademds del gas de electrones. En este
régimen, la ecuacion de estado BBP (Baym, Bethe y Pethick, 1971) (Baym, Bethe & Pethick,
1971) describe la materia mediante un modelo de gota liquida que considera las contribuciones
energéticas de los nucleos, el gas de neutrones libres, y las interacciones nucleares efectivas de
la red. Este modelo determina autoconsistentemente la composicion nuclear y la fraccion de
neutrones libres mediante la minimizacion de la energia total del sistema, que incluye términos
de energia de superficie, energia de Coulomb, y energia de simetria nuclear.

Para construir una ecuacién de estado unificada que abarque todo el rango de densidades
presente en la estrella, desde la superficie hasta el nicleo, empleamos el método de interpolacion
PCHIP (Piecewise Cubic Hermite Interpolating Polynomial), que garantiza una transicion suave
y mondtona entre las diferentes ecuaciones de estado. Este método de interpolacion preserva
la forma de los datos y evita oscilaciones no fisicas que podrian introducir otros métodos de
interpolacién polindmica. Definimos la densidad de empalme entre la ecuacién de estado BBP
y nuestro modelo de teorfa relativista de campo medio entre ng = 0.043 fm™ y np = 0.063
fm™3, correspondiente a una densidad de masa de entre 7.20 x 10'3 g/cm? y 1.05 x 10'* g/cm?.
Esta eleccion se fundamenta en la necesidad de garantizar la causalidad del fluido en toda la
estrella, es decir, que la velocidad del sonido c% = dP/dp no exceda la velocidad de la luz en
ningun punto. El resultado de esta interpolacion para un conjunto de pardmetros de ejemplo y su

comprobacion de causalidad se muestra en la figura 2.5.


https://es.wikipedia.org/wiki/Interpolador_c%C3%BAbico_de_Hermite
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Figura 2.5

Ecuacion de estado unificada para la estrella de neutrones, construida mediante interpolacion
PCHIP entre las ecuaciones de estado BPS, BBP y el modelo TRCM. Las X marcan los limites
de la region de empalme. El panel inferior muestra el cuadrado de la velocidad del sonido
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3. Resultados y Discusion

Este capitulo se estructura en dos partes complementarias. Primero, se realiza un anélisis del
comportamiento del modelo, examinando las soluciones autoconsistentes para el campo escalar
(2.27) y los momentos de Fermi del neutrén y protén (2.30), asi como la descomposicion de la
energia de enlace en sus contribuciones mesonicas. La segunda parte aborda la caracterizacion

sistemdtica del espacio de parametros. El objetivo central es identificar los conjuntos de parame-
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tros que satisfacen simultdneamente las restricciones nucleares y las observaciones astrofisicas
actuales. Este estudio establece relaciones directas entre los pardmetros microscopicos de la
materia (2.14) y las propiedades macroscopicas observables, permitiendo comprender como las
interacciones nucleares determinan la estructura de las estrellas de neutrones. En particular,
se busca determinar el conjunto de pardmetros que maximiza la masa estelar, estableciendo asi
limites superiores que puedan ser confrontados con las observaciones de los objetos mas masivos

detectados hasta la fecha.

3.1 Sobre el Modelo Nuclear

Antes de explorar el espacio de pardmetros, es importante analizar el comportamiento de las
variables dindmicas del modelo y como estas determinan las propiedades de la materia nuclear.

A continuacion, se discuten algunas caracteristicas relevantes.

3.1.1 Soluciones de Autoconsistencia

La ecuacion de movimiento para el campo escalar (2.27) junto con la condicién 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 bariénica, ng. Para un
conjunto de parametros especifico, en la figura 3.1 se muestran la masa efectiva adimensional
X0 = (1 — goo/m) = m*/m y los momentos de Fermi adimensionales del neutrén, xg,, y el
proton, xg,, en funcion de la densidad baridnica np. Las soluciones se muestran para densidades
bariénicas desde ng = 0.001 fm™ (= 1.7 x 10" g cm™>) hasta 10fm™ (~ 1.7 x 10'® g cm™),
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 %
esta acotado tanto superior como inferiormente. A densidades bajas (np < ng = 0.157 fm™3 )
la masa efectiva tiende a la masa del nucleén en el vacio, m* — m, mientras que a densidades
altas (ng > ng) la masa efectiva tiende a cero, m* — 0. Esta disminucion de la masa efectiva

con la densidad implica que el mesén escalar o= disminuye la energia e(p) = v/ p? + m*2 de los
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Figura 3.1
Soluciones autoconsistentes para la masa efectiva adimensional X, (izquierda) y los momentos
de Fermi adimensionales del neutron xr, y el proton xr, (derecha) en funcion de la densidad

2 2 2
bariénica ng. Se usaron los pardametros (’i—‘;) = 12.684 fin?, (i—”;) = 7.148 fm?, (i—‘;) =
4.410fm* b =5.610x 1073, ¢ = —6.986 x 107.
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nucleones en el medio cuando los nucleones se acercan entre si, reflejando la naturaleza atractiva
de esta interaccion. En cuanto a los momentos de fermi, se observa que ambos aumentan con la
densidad baridnica, siendo xf, siempre mayor a xr, debido a la condicion 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 mds simétrica en isospin a altas densidades,
aunque siempre con exceso de neutrones. Comparando los comportamientos de Xo, Xgy Y XFp,
se observa que la disminucién de la masa efectiva estd correlacionada con la tasa de aumento
de los momentos de Fermi, ya que una masa efectiva menor implica una mayor energia cinética
para los nucleones a un mismo nivel de Fermi, favoreciendo la ocupacién de estados de mayor

momento.

3.1.2 Descomposicion de la Energia de Enlace

La energia de enlace por nucleén de materia simétrica, B/A (2.32), contiene informacion

relevante sobre las interacciones nucleares y la estructura de la materia nuclear. Es posible
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descomponer esta energia (2.28) en términos de las contribuciones individuales de los campos
mesonicos o y w (al ser materia simétrica, la contribucién del meson p es nula). La descompo-
sicidn se realiza separando los términos que contienen cada campo mesonico, de modo que la
contribucion del mesén w es:

w
— = —np (3.1)
A 2m?

y la contribucién del mesén o es:

Br L2 a 2b(1 -5+ el -5+ 3 2 / S+ 2ade| - m,
A 2np |\ A, 3 2 ~ 7 Jo

(3.2)

En la figura 3.2 se muestra la descomposicion de la energia de enlace por nucleén B/A y
sus contribuciones mesénicas en funcién de la densidad bariénica a partir de ng = 0.001 fm™>
(~ 1.7x10'2 g cm~3) hastang = 0.75 fm™> (~ 1.3x10V g cm™3), mostrando su comportamiento
alrededor de saturacion y a densidades varias veces superiores. Se observa que la contribucién
del meson o es negativa mientras que la contribucion del mesén w es positiva. Como es
de esperar por la naturaleza de cada campo, el meson o favorece la unioén de los nucleones
disminuyendo la energia total del sistema al aumentar la densidad, mientras que el mesén w actia
aumentando la energia total linealmente con la densidad, lo que favorece la separacién de los
nucleones. A bajas densidades, la contribucion del meson o- domina el sistema, resultando en una
interaccion atractiva. Sin embargo, a medida que la densidad aumenta, la contribucién repulsiva
del meson w crece mas rapidamente, superando eventualmente a la contribucidn atractiva. Este
comportamiento implica la existencia de una densidad critica ng donde la interaccion neta cambia
de atractiva arepulsiva y la energia de enlace tiene un minimo, lo cual es necesario para reproducir
las propiedades de saturacion de la materia nuclear. Es también notorio que alrededor de esta
densidad la energia de enlace es negativa, indicando que la materia nuclear es mas estable que
los nucleones libres (materia ligada), mientras que a densidades mds altas la energia de enlace
se vuelve positiva, mostrando la naturaleza repulsiva de la interaccion nuclear a densidades

extremas.
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Figura 3.2
Descomposicion de la energia de enlace por nucleon B/ A en sus contribuciones mesonicas del
meson escalar o y el meson vectorial w en funcion de la densidad bariénica np. Se usaron los

2 2
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3.2 Estudio del Espacio de Parametros

Como se estableci6 en el capitulo anterior (seccidn 2.3), el modelo considerado para la ecua-
cioén de estado en el marco de la teoria relativista de campo medio contiene cinco pardmetros
libres: los tres acoplamientos meson-nucledn A, A, y Ap, junto con los parametros de autoin-
teraccion del meson escalar b y c. Estos pardmetros determinan completamente la ecuacion de
estado de la materia nuclear y, consecuentemente, las propiedades macroscopicas de las estrellas
de neutrones a través de las ecuaciones de estructura TOV (1.13). El ajuste de estos parametros se
realiza imponiendo que el modelo reproduzca las propiedades empiricas de la materia nuclear en
saturacion, descritas en la seccion 2.3.1, y las observaciones astrofisicas, descritas en la seccion
1.4.

Multiples métodos son empleados para el ajuste de pardmetros: algunos estudios utilizan



ECUACIONES DE ESTADO DE ESTRELLAS DE NEUTRONES 46

andlisis bayesianos (Chen & Piekarewicz, 2014; Huang et al., 2024), mientras que otros aplican
herramientas de aprendizaje de maquina y redes neuronales (Guo et al., 2024). Cada conjunto de
parametros que satisface estas restricciones nucleares produce una ecuacion de estado diferente
a altas densidades, generando predicciones distintas para las propiedades estelares observables
como la masa maxima y el radio. Por esta misma razén, dentro de este mismo formalismo han sido
propuestos una gran variedad de modelos de ecuaciones de estado, los cuales se filtran afiadiendo
cada vez mas restricciones fisicas (Dutra et al., 2014). Esta falta de unicidad en el espacio de
parametros refleja la incertidumbre en la extrapolacion desde la densidad de saturacion nuclear
hacia los regimenes de densidad extrema presentes en el interior de las estrellas de neutrones.
En este estudio, se realiza una exploracion sistematica del espacio de pardmetros del modelo
relativista de campo medio con el fin de identificar los conjuntos de parametros que satisfacen

simultineamente las restricciones nucleares y las observaciones astrofisicas actuales.

3.2.1 Correlaciones entre Parametros y Observables

Debido a que los parametros del modelo representan las intensidades fisicas de las interaccio-
nes nucleares, es posible establecer correlaciones directas entre variaciones en estos pardmetros
y cambios en las propiedades nucleares y estelares. Por ejemplo, un aumento en el acoplamiento
vectorial A,, incrementa la repulsion entre nucleones, resultando en una disminucion de la densi-
dad de saturacion ng. Del mismo modo, un incremento en el acoplamiento isovectorial A, eleva
la energia de simetria agyn, afectando la composicion proton-neutron de la materia nuclear.

Consideremos el conjunto de pardmetros (Glendenning, 2000):
Ay =12.684m*, A, =7.148m?,
A, =4.410m?, b=5.610x 107, (3.3)
c=-6.986x 107,

cuyas propiedades nucleares y estelares son:
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B
no = 0.153 fm™>, 5= ~16.30 MeV,

Ko = 201.23MeV, awm = 32.54 MeV,
0 sym (3.4)

Lo=79.63MeV, Mp.x =2.33 Mo,

R1.4 = 13.76km, Cmax = 0298,

donde Ciax = GMpax/ CZR(MmaX) es la compacidad de la estrella de masa maxima, cuyo
limite superior se establece alrededor de Cax =< 0.33 (Annala et al., 2022).

Realizando variaciones de estos pardmetros alrededor de los valores en (3.3), se observan
las tendencias recopiladas en la figura 3.3. La figura muestra el coeficiente de correlacién de
Pearson entre cada parametro y cada propiedad nuclear y estelar. Los valores representan la
fuerza y direccion de la relacion lineal entre dos variables: valores cercanos a 1.0 indican una
correlacion positiva fuerte (si aumento el pardmetro, aumenta la propiedad), mientras que valores
cercanos a -1.0 indican una correlacidon negativa fuerte (si aumento el pardimetro, disminuye la
propiedad). Los valores intermedios reflejan correlaciones més débiles o nulas, en las que el
parametro tiene poca o ninguna influencia en la propiedad considerada. Es necesario notar que
estas correlaciones son validas localmente alrededor del conjunto de pardmetros elegido, pero
pueden variar en otras regiones del espacio de parametros. Ademas, este coeficiente cuantifica
la fuerza de la correlacion, mas no la pendiente de la relacion entre las variables.

Es necesario resaltar la independencia de ng, B/A y K respecto a variaciones en A, lo cual
es consistente con la interpretacion fisica de este acoplamiento como responsable inicamente
de las interacciones isovectoriales. Adicionalmente, parece oportuno basar el estudio en el plano
de parametros A, — A,, pues ambos acoplamientos estdn fuertemente correlacionados con todas
las propiedades nucleares y estelares, sugiriendo una mayor influencia en la determinacién de la
ecuacion de estado. La naturaleza atractiva del acoplamiento escalar A, y la naturaleza repulsiva
del acoplamiento vectorial A,, explican las correlaciones opuestas observadas en la figura 3.3
para estas dos interacciones, salvo para la masa méxima My,x, donde ambos acoplamientos
muestran una correlacion positiva fuerte.

Por otro lado, la relacion lineal entre los pardmetros b y ¢ con la compresibilidad Ky no es
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Figura 3.3

Correlaciones cualitativas entre variaciones en los parametros 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 correlacion positiva fuerte, mientras que valores cercanos
a -1.0 indican una correlacion negativa fuerte. Los valores intermedios reflejan correlaciones
mas débiles o nulas.
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tan clara como lade A, y A, pero sigue siendo util para ajustar esta propiedad nuclear. De igual
forma, sus correlaciones con las demads propiedades nucleares y estelares son mas 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 méaximas elevadas, segin
lo observado en la figura 3.3 parece conveniente aumentar simultdneamente los parametros A,
A,y ¢, y disminuir A,, siempre manteniendo las propiedades nucleares dentro de los rangos
aceptables.

Para estudiar el impacto de los pardmetros del modelo en la ecuacién de estado y las
propiedades macroscopicas 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 parametros alrededor de los valores en (3.3), manteniendo los demds parametros fijos.

Las ecuaciones de estado se presentan para la materia del niicleo dado que la ecuacion de estado
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para la corteza, discutida en la seccion 2.4, es independiente de estos pardmetros y es igual para
todos los casos. Con estas visualizaciones, podemos corroborar cémo afecta cada pardmetro a la
rigidez de la ecuacion de estado, a la masa y al radio de las estrellas de neutrones.

En cuanto a la rigidez de la ecuacion de estado, se observa que los pardmetros A, y A,
aumentan apreciable y considerablemente la rigidez al incrementar sus valores respectivamente,
mientras que el pardmetro A, muestra un impacto casi despreciable. Por otro lado, los pardmetros
de autointeraccion escalar b y ¢ reducen la rigidez de la ecuacion de estado, siendo el efecto de
¢ considerablemente mas pronunciado que el de b. Respecto a la masa maxima, el pardmetro
A, es el que tiene mayor impacto al aumentarla, seguido por ¢ que la aumenta notoriamente
y Ao, que la aumenta ligeramente. En contraste, A, tiene un impacto despreciable en la masa
maxima, mientras que b la reduce ligeramente. Por ultimo, con relacion al radio de las estrellas
de neutrones, A, produce el mayor aumento, seguido por aumentos considerables y notorios de
¢y b respectivamente, mientras que A, solo produce un ligero aumento. Por el contrario, A, es
el tinico pardmetro que disminuye considerablemente el radio al aumentar su valor.

En este andlisis se consideraron valores negativos para el parametro c, siguiendo la eleccion
en (3.3). Podria pensarse que valores negativos de este pardimetro permiten que la densidad de
energia (2.28) no esté acotada inferiormente para valores altos del campo escalar o, lo cual seria
fisicamente inaceptable. Glendenning (Glendenning, 2000) considera que esto es aceptable para
una teoria efectiva de hadrones compuestos, ya que no es una teoria fundamental y, ademads,
en el rango de densidades relevantes para las estrellas de neutrones la densidad de energia esta
bien comportada. Adicionalmente, como se verifico en la seccion 3.1.1 (figura 3.1), la solucién
autoconsistente para la masa efectiva adimensional X, permanece siempre positiva y acotada
entre 0 y 1, asegurando que la densidad de energia permanezca acotada inferiormente en todo el

rango de densidades considerado.
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Figura 3.4

Ecuaciones de estado en el rango de ng = 0.157fim™> (~ 2.6 x 10"* g cm™3) hasta 1.5 fim™>
(~ 2.5 % 105 g em™3) (fila superior) y curvas masa-radio (fila inferior) obtenidas al variar los
parametros de acoplamiento meson-nucleon alrededor de los valores en (3.3), manteniendo los
demas parametros fijos. De izquierda a derecha se muestran las variaciones de Ay, Ay, y Ap.
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Figura 3.5

Ecuaciones de estado en el rango de ny = 0.157fm™> (= 2.6 x 10" g em™3) hasta 1.5 fimm™>
(~ 2.5 % 105 g em™3) (fila superior) y curvas masa-radio (fila inferior) obtenidas al variar los
parametros de autointeraccion del meson escalar alrededor de los valores en (3.3), manteniendo
los demas parametros fijos. De izquierda a derecha se muestran las variaciones de b y c.
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3.2.2 Regiones Validas en el Espacio de Parametros

La exploracion del espacio de pardmetros del modelo relativista de campo medio es un
problema de optimizacion multidimensional bajo multiples restricciones. El espacio completo
esta definido por los cinco parametros libres: A, Ay, Ay, by c. La metodologia empleada para
identificar conjuntos de pardmetros fisicamente aceptables consta de varias etapas sistematicas.

Queremos identificar los conjuntos de pardmetros que satisfacen las restricciones dentro de
los mérgenes experimentales. Estos conjuntos comprenden regiones del espacio de parametros
que son consistentes con las propiedades nucleares conocidas. Como puede evidenciarse en la
figura 3.3, los parametros del modelo que influyen claramente en todas las propiedades nucleares
y estelares son A, y A,,. Por lo tanto, el método sistemético empleado consiste en los siguientes

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

1. Se elige un par de valores especificos para los pardmetros b y ¢, que junto con A, y A,

influyen en el modulo de compresibilidad K.

2. Se realiza un barrido sistematico en el plano A, — A,,, buscando la region que satisface

simultaneamente las restricciones de:

» Densidad de saturacién: 0.147 fm ™ < ny < 0.167 fm™ (2.31)

» Energia de enlace por nucleén: —16.37MeV < B/A < —15.57 MeV (2.32)

3. Se verifica que los valores del médulo de compresibilidad Ky dentro de esta region cumplan

con la restriccion: 190 MeV < Ky < 270 MeV (2.33).

4. Si la regidn identificada satisface las tres restricciones anteriores, se ajusta el paraimetro

A, para satisfacer las restricciones de:

» Energia de simetria: 28.9 MeV < agyy < 34.3 MeV (2.35)

= Pendiente de la energia de simetria: 40 MeV < Ly < 100 MeV. Aunque el rango
experimental fiduciario es mas reducido (2.36), esta propiedad tiene mayor libertad
debido a la falta de consenso en su valor, permitiéndonos utilizar este intervalo mas

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

5. Se repite el procedimiento para diferentes elecciones de los parametros b y ¢, explorando

asi el espacio de parametros del modelo.

6. Finalmente, se calculan las propiedades estelares (masa maxima My, radio candnico
R 4,y compacidad maxima Cp,,) para las regiones de parametros que satisfacen todas las

restricciones nucleares anteriores.

Aplicando este método, se identifican multiples conjuntos de parametros que satisfacen
las restricciones nucleares. Cada conjunto produce una ecuacién de estado diferente a altas
densidades, generando diferentes predicciones para las propiedades estelares. Por ejemplo, tras
realizar este proceso para un par de valores especificos de b y ¢, se obtiene la region del plano
Ay — A, mostrada en la figura 3.7a. Cada punto en esta region corresponde a un conjunto de
parametros vélido que puede ser empleado para determinar las propiedades estelares resultantes.
Ademas, si variamos los valores de b y ¢ de modo que Ky se mantenga dentro del rango aceptable,
y ajustamos A, para cumplir las propiedades de simetria, obtenemos otras regiones validas, como
la mostrada en la figura 3.7b. Esta nueva region tiene valores mayores de A, A, y ¢, y valores
menores de A, y b en comparacion con laregion anterior. Asimismo, aunque la nueva region tiene
valores mayores de K y valores ligeramente menores de agym y Lo respecto a la region anterior,
ambos conjuntos cumplen con las restricciones nucleares establecidas experimentalmente, lo
que demuestra la libertad en la eleccién de pardmetros dentro del modelo.

Siguiendo esta metodologia, se consiguen diversos conjuntos de pardmetros que cumplen las
restricciones nucleares. Una vez obtenidos estos conjuntos, es posible calcular las propiedades
estelares correspondientes, como la masa maxima Mp,x, la compacidad méxima Cpax y €l radio
de estrellas de neutrones de masa 1.4 Mg, R 4. Para algunos conjuntos hallados, se muestran
sus propiedades estelares en la figura 3.8. La masa maxima, la propiedad de mayor interés
astrofisico, varia significativamente entre los diferentes conjuntos de pardmetros con valores
entre aproximadamente 2.02 Mg y 2.63 Mg, y aumenta con valores mayores de A, y A, al
igual que el radio R 4, que toma valores entre 12.5km y 13.7 km. En cuanto a la compacidad

maxima Cp,yx, s€ observa una tendencia similar respecto a los parametros A, y A,,, con valores
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Figura 3.6
Diagrama de flujo del procedimiento sistematico para explorar el espacio de parametros del
modelo relativista de campo medio.
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Figura 3.7

Region del espacio de parametros que satisface las restricciones nucleares en el plano A, — A,,.
(a) Conjunto de parametros obtenido mediante la metodologia descrita. (b) Region valida
obtenida al variar b y c de (a) para mantener K en el rango aceptable, y ajustar A, para las
propiedades de simetria. Las figuras muestran diferentes regiones del plano para facilitar la
visualizacion.
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entre 0.279 y 0.310. Sin embargo, esta propiedad parece tener maximos locales en el plano que
indican una dependencia mas compleja con los parametros del modelo.

Estos valores predichos por el modelo son consistentes con las observaciones astrofisicas
actuales. En el rango de masas maximas obtenidas, salvo por la region en la figura 3.8a, predicen
valores superiores al limite inferior de la estimacion en radiacién electromagnética para PSR
J0952-0607 de 2.18 Mg, (Fonseca et al., 2021). Sin embargo, tnicamente la region en la figura
3.8d contiene conjuntos de pardmetros que superan la estimaciéon de masa para secundario en el
evento de ondas gravitacionales GW190814 de 2.59 Mg, (Collaboration et al., 2020), candidato

para estrella de neutrones. En cuanto a los radios candnicos, el rango de radios calculados esti
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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 Mg 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 maximas obtenidas estan por debajo del limite tedrico de
Cmax < 0.33 (Annala et al., 2022). Este andlisis permite, por ejemplo, descartar el conjunto de
parametros en la figura 3.8a, que no puede reproducir estrellas de neutrones con masas superiores
a 2.18 Mg, inconsistente con las observaciones actuales.

En vista de que diferentes conjuntos de parametros 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 pardmetros 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 parametros que satisfacen las
restricciones nucleares. Las figuras muestran diferentes regiones del plano A, — A, para facilitar

la visualizacion.
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3.2.3 Masa Maxima

La busqueda del conjunto de pardmetros que maximiza la masa estelar predicha es un objetivo
central del andlisis. Este conjunto establece el limite superior tedrico para la masa de estrellas
de neutrones dentro del marco del modelo considerado y su comparacion con las observaciones
de estrellas masivas, como las mencionadas en la seccion 1.4, permite evaluar si el modelo es
capaz de explicar las configuraciones estelares mas extremas observadas.

Figura 3.9
Region del espacio de parametros con la mayor masa estelar predicha. (a) Propiedades nucleares
para la region de parametros que produce la mayor masa maxima. (b) Propiedades estelares

correspondientes: masa maxima M., compacidad maxima Cpg, y radio candnico R 4 para
configuraciones en esta region.
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Laregion de mayores masas obtenidas para este modelo mediante la metodologia descrita, asi
como sus propiedades nucleares y estelares, se muestran en la figura 3.9. En este estudio, se logr

obtener una masa maxima de My« = 2.79 Mg, superando ampliamente el limite observado en
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radiacion electromagnética de 2.35 Mg, para PSR J0952-0607 (Romani et al., 2022), asi como el
observado en ondas gravitacionales de 2.59 Mg, 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 tedrico consistente con las observaciones
astrofisicas més exigentes. No queda claro que la region de parametros de mayor masa encontrada
en este estudio sea el limite absoluto dentro del modelo, por lo que futuros estudios y técnicas de
optimizacién mds avanzadas podrian revelar conjuntos de pardmetros que produzcan masas ain
mayores, sin contradecir las restricciones nucleares impuestas. De 1la misma forma, se halla una
compacidad maxima de Cp,x = 0.316, ligeramente inferior al limite estimado de Cax < 0.33
(Annala et al., 2022), y un radio canonico maximo R; 4 de entre 12.79 y 13.72 km para estrellas
de masa 1.4 Mg en esta region de parametros. Estos valores de radio son consistentes con las
estimaciones basadas en observaciones astrofisicas actuales, que sugieren un radio candnico
R4 < 13.8 km (Biswas et al., 2021; Miller et al., 2019; Riley et al., 2019).

Otras regiones con masas aun mayores pueden encontrarse, como la que se muestra en la
figura 3.10, que logra una masa méaxima de hasta Mp,x = 3.11 Mg respetando las restricciones
nucleares. No obstante, esta regién predice radios candnicos de hasta Ry 4 = 14.28 km, que
exceden las estimaciones mencionadas anteriormente. Por esta razon, esta region es descartada
en el andlisis, ya que no es consistente con las observaciones astrofisicas actuales. Este ejemplo
ilustra la importancia de considerar multiples restricciones al ajustar los pardmetros del modelo,
ya que cumplir inicamente con las propiedades nucleares no garantiza la validez astrofisica del

conjunto de pardmetros.

3.2.4 Comparacion de Regiones

Las regiones de parametros mostradas en las figuras 3.7, 3.8 y 3.9 representan diferentes
areas del espacio de parametros que satisfacen las restricciones nucleares y producen diversas
propiedades estelares. Es relevante comparar estas regiones para entender como las variaciones en
los parametros afectan las predicciones del modelo. En la figura 3.11 se presenta una comparacion
directa en el plano A, - A, entre las regiones que satisfacen las restricciones nucleares y son

consistentes con las estimaciones observacionales, y las masas maximas que producen. Como
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Figura 3.10
Region del espacio de parametros que produce una masa maxima elevada pero radios canonicos
inconsistentes con las observaciones astrofisicas actuales.
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notamos anteriormente, el aumento en los acoplamientos A, y A,, conduce a un incremento en
la masa maxima predicha. Mas aun, para mantener las propiedades de simetria dentro de los
rangos aceptables, es necesario reducir el acoplamiento isovectorial A, al aumentar A, y A,,.
Esto puede explicarse por la necesidad de compensar el efecto de los acoplamientos escalares y
vectoriales que tienden a aumentar la energia, requiriendo una disminucion en la contribucion
isovectorial. Esta comparacidn resalta la interdependencia entre los pardmetros del modelo y las
propiedades estelares, por lo que es importante considerar estas relaciones al ajustar el modelo
a observaciones astrofisicas.

Es interesante comparar las ecuaciones de estado y las curvas masa-radio obtenidas para la
configuraciéon de mayor masa maxima en cada region valida del espacio de parametros. Esta
comparacion permite evaluar como las diferentes elecciones de pardmetros afectan la rigidez
de la ecuacion de estado y las propiedades macroscopicas 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 mdxima en cada una de las regiones vélidas discutidas an-
teriormente. Vale destacar que se comprobd que todas las ecuaciones de estado cumplen con el
limite de velocidad de la luz, asegurando la causalidad del modelo en todas las configuraciones
consideradas. Las ecuaciones de estado y las curvas masa-radio varian notablemente segun la
eleccion de pardmetros, donde una mayor rigidez se correlaciona con mayores masas maximas

y radios candnicos. Resaltamos el hecho de que todas las configuraciones presentadas satisfa-
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Figura 3.11

Comparacion de las regiones del plano de parametros A, - A, que satisfacen las restricciones
nucleares y son consistentes con las estimaciones observacionales, y las masas maximas que
producen.
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cen las restricciones nucleares y son consistentes con las observaciones astrofisicas actuales,
demostrando la versatilidad del modelo relativista de campo medio.

Adicionalmente, es pertinente analizar el comportamiento microscépico de la materia nuclear
predicha por las configuraciones de mayor masa maxima en cada region. En la figura 3.13 se
presentan la energia de enlace por nucleén (B/A) y la fraccién de neutrones respecto a la densidad
baridnica (n,/np) para estas configuraciones. La energia de enlace se grafica en un rango de
densidades desde 0.001 fm™ (~ 1.7 x 102 g cm™) hasta 0.7 fm™> (= 1.2 x 10" gcm™), lo
que permite observar el comportamiento de la materia nuclear simétrica en funcion de los
parametros de cada region en saturacion y a densidades varias veces superior a la saturacion.
Por otro lado, la fraccién de neutrones se presenta desde la densidad de saturacién hasta 10 fm™>
(= 1.7x10'® g cm™3), cubriendo las densidades supranucleares caracteristicas del nicleo estelar.
A partir de la grafica de B/ A, se confirma lo observado en la figura 3.12: las ecuaciones de estado
que producen mayores masas maximas son efectivamente mas rigidas, ya que la energia de enlace

aumenta mas rapidamente con la densidad. Respecto a la composicion, se observa que para una
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Figura 3.12
Comparacién de las ecuaciones de estado en el rango de ng = 0.157 fim™> (= 2.6 x 10" g em™3)

hasta 4.0 fm™ (~ 6.7 x 10" g em™3) (izquierda) y las curvas masa-radio (derecha) obtenidas
para la configuracion de mayor masa maxima en cada region valida del espacio de parametros,

mostradas en la figura 3.11.
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region de densidades intermedia, la fraccion de neutrones es mayor para las configuraciones
de menor masa maxima. Sin embargo, este comportamiento se invierte a mayores densidades,
donde las configuraciones de mayor masa maxima pasan a tener la mayor fraccion de neutrones.
Esta inflexién sucede aproximadamente entre 0.4 y 0.7 fm™ (x 6.7 x 10!* y 1.2 x 10" g cm™3).

Al comparar la fraccién de neutrones obtenidas con las predichas por el gas ideal degenerado
de neutrones, protones y electrones (figura 2.1b), discutido en la seccion 2.1.2, se observa que las
fracciones obtenidas con estas configuraciones son considerablemente menores y disminuyen
mas rapidamente 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
composicion de la materia nuclear en estrellas de neutrones en comparacién con un gas ideal no
interactuante. En particular, la inclusion de la interaccion isovectorial a través del meson p regula
la diferencia entre las fracciones de neutrones y protones, lo que resulta en una composiciéon mas
equilibrada en comparacion con el gas ideal.

Finalmente, se realiz6 una comprobacion de los criterios de aceptabilidad fisica para el caso
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Figura 3.13

Energia de enlace por nucleon (izquierda) y fraccion de neutrones (derecha) para la configu-
racion de mayor masa maxima en las regiones de la figura 3.11. La fraccion de protones es
entonces n,[ng =1 —n,/np.
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particular de los pardmetros en (3.3) que puede consultarse en el Apéndice B. La formulacion
del modelo dentro del marco de la teoria relativista de campo medio garantiza, por construccion,
el cumplimiento de varias condiciones fisicas 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 laluz (v < ¢)
en el limite de altas densidades (Glendenning, 2000). Ademads, la naturaleza vectorial de la
interaccion repulsiva previene inestabilidades mecanicas y violaciones de causalidad que suelen
aparecer en modelos no relativistas a densidades supranucleares. Se verifico que una estrella
de neutrones obtenida con este conjunto de pardmetros cumple satisfactoriamente con todos los
criterios de aceptabilidad fisica establecidos en la literatura (Herndndez et al., 2021; Ospino
et al., 2025), con la excepcién menor de la condicion de estabilidad ante conveccidn, la cual se
satisface en el 97 % del interior estelar, considerandose un resultado aceptable. Se espera que las
demds 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 verificacion
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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 implemento y analiz6 un modelo de materia nuclear basado en la Teoria
Relativista de Campo Medio con autointeracciones no lineales del campo escalar, aplicado al
estudio de estrellas de neutrones. A través de la resolucion autoconsistente de las ecuaciones de
campo y las ecuaciones de estructura estelar TOV, se demostré la viabilidad del formalismo para
describir configuraciones estelares que satisfacen restricciones nucleares empiricas y reprodu-
cen observaciones astrofisicas. La exploracion sistemaética del espacio de pardmetros permitio
identificar regiones especificas donde el modelo reproduce satisfactoriamente las propiedades
de saturacién de la materia nuclear y, simultdneamente, genera predicciones macroscépicas de
masa y radio consistentes con las observaciones astrofisicas mas recientes, incluyendo eventos

de ondas gravitacionales y mediciones de pulsares masivos.

4.1 Principales Hallazgos

Los resultados obtenidos muestran la compleja interdependencia entre los parametros mi-
croscopicos de la interaccion fuerte y las propiedades observables de las estrellas de neutrones,
validando la eficacia del formalismo RMF frente a modelos mas simples.

La caracterizacion del espacio de pardmetros evidencid una jerarquia clara en la influencia
de los acoplamientos mesdnicos, validando la metodologia de ajuste sistematico empleada. Se
confirmé el desacople del meson isovectorial a las propiedades de materia simétrica, donde el
pardmetro A, no afecta las propiedades ng, B/A 'y Ko, y se evidenci6 un impacto despreciable a la
masa maxima de la estrella, limitando su influencia casi exclusivamente a la energia de simetria,
su pendiente y al radio estelar. Por el contrario, los acoplamientos escalar (A, ) y vectorial (A,),
en conjunto con los términos de autointeraccion escalar (b y c), resultaron determinantes para
la rigidez de la ecuacion de estado y el control del médulo de compresibilidad. En particular,
se encontrd que el pardmetro ¢ favorece significativamente el aumento de la masa méxima y el

radio, mientras que b actda como un regulador de las propiedades de saturacion. Fisicamente,
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esto refleja como la competencia entre la atraccion escalar y la repulsion vectorial, analizada
mediante la descomposicion de la energia de enlace, gobierna la estructura, mientras que la
interaccion isovectorial ajusta la composicion de isospin y el tamano fisico de la estrella sin
alterar significativamente su capacidad de soporte de masa.

Finalmente, en contraste con el modelo de gas ideal degenerado cuya masa méxima no supera
~ 0.7 Mg, la inclusién de las interacciones fuertes permitié obtener configuraciones capaces de
soportar hasta 2.79 Mg. Este resultado es compatible con los candidatos a estrellas de neutrones
mas masivos observados, como el secundario en el evento de ondas gravitacionales GW190814.
Mas atin, se encontré que existen regiones del espacio de pardmetros que permiten masas ain
mayores (> 3.0 Mg), pero generan radios candnicos (R 4) inconsistentes con las restricciones
observacionales de NICER, subrayando la necesidad de validar los modelos tedricos frente a
multiples observables astrofisicos. Adicionalmente, la comparacion con el gas ideal revel6 que las
interacciones nucleares reducen significativamente la fraccién de neutrones a altas densidades,

favoreciendo una composicion mas equilibrada de protones y neutrones.

4.2 Limitaciones y Recomendaciones

Este estudio se realiz6 bajo ciertas aproximaciones que limitan el alcance de las conclusiones.
Se asumid una composicion de materia nuclear constituida inicamente por nucleones (neutrones
y protones) y electrones en equilibrio beta, ignorando la inclusién de otros leptones (muones)
y grados de libertad exdticos como hiperones, condensados de piones o fases de quarks des-
confinados que podrian aparecer a altas densidades y modificar la ecuacion de estado. Ademas,
el andlisis se restringio a estrellas estaticas y esféricamente simétricas a temperatura cero, de-
jando de lado efectos de rotacién, campos magnéticos intensos y temperatura finita, factores
no despreciables en escenarios astrofisicos dindimicos como fusiones de estrellas de neutrones.
En ese estudio se analiz6 el impacto de los parametros libres en las propiedades nucleares y
astrofisicas, sin embargo, es también de interés explorar como las propiedades de la materia
nuclear a densidades subnucleares, como la energia de simetria y su pendiente, influyen en las

predicciones macroscopicas 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 aparicion de hiperones en la masa maxima 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, seria pertinente explorar la inclusion de interacciones adicionales, como el
meson isovectorial-escalar ¢, para refinar el comportamiento de la energia de simetria a altas
densidades, o términos extra de autointeraccion o interaccion para los mesones w y p, como en
los modelos construidos en las referencias (Chen & Piekarewicz, 2014; Guo et al., 2024; Huang
et al., 2024; Miiller & Serot, 1996). Adicionalmente, se pueden aplicar otros métodos de ajuste
de parametros, como técnicas bayesianas o machine learning, para optimizar la busqueda en el
espacio de pardmetros y cuantificar las incertidumbres asociadas a las predicciones del modelo.
Finalmente, incorporar efectos de rotacion (Biswas et al., 2021) y temperatura finita (Garpman
et al., 1979) permitiria una descripcién mads realista de las estrellas de neutrones en contextos

astrofisicos 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 econémico
para ahorrarnos la construccion de los campos fermionicos (Glendenning, 2000). La forma
general del valor esperado de un operador I” en el estado base de un sistema de muchos fermiones

€s:

arn=3 [ AL GO~ (), A
donde « representa los grados de libertad internos (espin, isospin), € es la energia de Fermi
del sistema, y @(x) la funcién escalén de Heaviside. (Y1) 7.« €s el valor esperado, en el espacio
de fase, del operador I" en el estado de un solo fermién con momento p y grado de libertad
interno «. Para hallar el integrando acudimos al hamiltoniano de Dirac, y a su valor esperado:
HE =50 (75 +7"(8owy + 8pl3p3u) + (m — go0)] A2)
W HEW) 5. = €(P) = Po(P) + 800 + 8oT3p%. |
Notamos que el hamiltoniano depende del isospin /3 pero no del espin, de modo que los
estados de espin son degenerados con ocupacion dos. Tomando la derivada del hamiltoniano

respecto a cualquier variable € del hamiltoniano (A.2), y usando la regla de la cadena, obtenemos

(Glendenning, 2000):

9 OH" 8 .
@(MHSW,;,K = (w*a—é}’w)ﬁ,K + e(p>KM, (A.3)

donde el dltimo término se anula porque ¥ es una funcién propia. Tomando la derivada con

respecto a pi , Se obtiene:

. 9e(P).
Y W) 5k = g(p”,.),

y por (A.1), la corriente de nucleones es:
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_ 3p de(p
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(27)3  dp'
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) | &2 [ =GRt et - e (A9

=0,

donde la integral se anula porque los valores de energia en las fronteras del volumen (de
momento) son los mismos. La componente espacial de la corriente baridnica es nula, como
era de esperarse en un sistema estatico y uniforme, de modo que las componentes espaciales
tanto del mesén w como del meson p3 se anulan (ver ecuaciones (2.18)). Como tenemos solo
componentes temporales de estos mesones, la energia de las particulas (2.22) depende inicamente
de la magnitud del momento €(p) = €(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 wy:

WY =1,

luego por (A.1), la densidad baridnica es:

2
wr'oy =2y, [ F2Loer - o)
I3

(2m)?
_ [Prrpidp [P pidp (A5)
~Jo n? 0 m?

— 3 3y = _

donde pr, y pra son los momentos de Fermi para protones y neutrones respectivamente, y
np es la densidad baridnica total. De modo andlogo, dado que el valor esperado es lineal y en
vista de la ecuacion para el campo rho (2.18), la componente temporal de la tercera componente

de la corriente de isospin es:

Wy'ty) = L(n, —ny). (A.6)

Finalmente, tomando la derivada (A.3) con respecto a m™:
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(lplﬁ) DK — s
P p? +m*?
y por (A.1), la densidad escalar es:

>(<

47rp
W) = Z/ o T2

IR M = LI (A7)
VP2 + (m—ge0)?

O(er - f(p)la)

B. Condiciones de Aceptabilidad Fisica

En Ospino et al. (Ospino et al., 2025) y Herndndez et al. (Herndndez et al., 2021) se
recopilan una serie de criterios tedricos que un modelo estelar debe satisfacer para ser considerado
fisicamente admisible en el contexto de las estrellas de neutrones. Estos criterios incluyen
condiciones sobre la estabilidad mecénica, la causalidad, la monotonia de la densidad y presion,
entre otros.

Para verificar el cumplimiento de estas condiciones en el presente modelo, se evaluaron
numéricamente para una configuracion estelar generada con los pardmetros en (3.3) y una
densidad central de p,,0 = 1 x 10" g cm™>. Los resultados se presentan en la figura B.1, donde
se muestran la compacidad 2m(r)/r, los gradientes de presion y densidad de energia, la segunda
derivada de la densidad de energia y la perturbacion en las fuerzas radiales en funcién del radio
estelar.

De la figura B.1, se observa que la condicién C1 se satisface, ya que 2m(r)/r < 1 en todo
el interior, garantizando que la métrica es positiva y regular. La condicién C2 de regularidad
en el origen, que exige presion y densidad positivas y finitas en el centro, se satisface como se
aprecia en la figura 2.3 y por construccién de las condiciones de frontera de las ecuaciones TOV.
La figura muestra que tanto la presion como la densidad de energia decrecen monotonamente
(o’ <0y P’ <0)desde el centro hacia la superficie, satisfaciendo la condicién C3.

Respecto a la estabilidad ante agrietamientos C7, el panel inferior derecho muestra la pertur-
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Figura B.1

Verificacion de condiciones de aceptabilidad fisica para una estrella con densidad central
pmo = 1 x10'° g em™3 y los parametros en (3.3). Se muestran la compacidad 2m(r)/r (panel
superior izquierdo), los gradientes de presion y densidad de energia por -1 (panel superior
derecho), la segunda derivada de la densidad de energia por -1 (panel inferior izquierdo) y la
perturbacion en las fuerzas radiales (panel inferior derecho).
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bacién en las fuerzas radiales R. La condicién de estabilidad requiere que R > 0 y R no cambie
de signo en la estrella ante perturbaciones de densidad positivas. La perturbacion se define, en

unidades geometrizadas, como:

g oM + 47 Pr3 N 4nr3(p + P)(1 + 871Pr2)’ (B.1)
r(r —2m) 3(r —2m)?

donde se siguen las definiciones de Abreu et al. (Abreu et al., 2007). Como se observa en la

figura, la condicion se cumple en todo el interior estelar.
La condicion de estabilidad convectiva C8 requiere que la densidad de energia sea una funcién

convexa del radio, o equivalentemente, que su segunda derivada sea negativa. En la figura se
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observa que esta condicion se satisface en aproximadamente el 97 % de la estrella, hasta un radio
de 12.25 km. Cerca de la superficie la condicién 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 observo en las figuras 2.3 y 2.5, la condicién dominante de energia
p > Py la condicién de causalidad C4, v < ¢, se cumplen para este modelo. La condicién de
Harrison-Zeldovich-Novikov C6 se satisface si dM /dp. > 0, de modo que s6lo consideramos
vdlidas las configuraciones estelares que cumplen esta condicion, atin cuando se muestran en las
curvas de masa-radio configuraciones inestables para tener mayor vision del comportamiento del
modelo. Por esta condicion, la compacidad de la estrella de masa méxima se considera como la
compacidad méxima en la seccion 3.2. Para el conjunto de pardmetros en (3.3), la densidad de

masa central maxima permitida por esta condicién es p,,0 = 1.5 x 1015 g cm™

, correspondiente
a una masa maxima de Mp,.x = 2.33 M. Finalmente, se ha demostrado que la condicién en el
indice adiabatico CS es vdlida s6lo en el limite Newtoniano (Moustakidis, 2017), por lo que no

se evalia en este trabajo.
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