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Resumen

La Teoria de la Relatividad General es la teoria mas exitosa para describir la interaccion
del espacio-tiempo y otros objetos materiales. Sin embargo, presenta problemas como las sin-
gularidades y la incapacidad de reproducir ciertos fenémenos astrofisicos. Como alternativa,
han surgido teorfas como la gravedad-f(R), que generaliza la accién de Hilbert-Einstein a
una funcién del escalar de Ricci.

Para evaluar la viabilidad de la gravedad- f(R), es fundamental analizarla en el régimen de
gravedad de campo fuerte, lo cual puede lograrse estudiando las manifestaciones astrofisicas
de agujeros negros. Los agujeros negros astrofisicos interactiian con su entorno y dan lugar
a diversos fenomenos, como discos de acrecion, chorros de plasma relativistas en ntcleos
galdcticos activos y explosiones de rayos-v.

Los discos de acrecion se clasifican en distintos regimenes segin la tasa de acrecién de
materia sobre el objeto compacto. Para tasas de acrecién altas, el flujo puede modelarse con la
solucion estandar de disco delgado y 6pticamente grueso de Shakura-Sunyaev. Por otro lado,
para tasas de acrecién bajas, las densidades del disco son bajas, y la interacciéon Coulombiana
entre iones y electrones no es eficiente. Esto genera un plasma de dos temperaturas, con
lo iones mucho maés calientes que los leptones, que radia de forma ineficiente. Los modelos
de disco caliente mas exitosos son los de flujos dominados por adveccién, conocidos como
ADAF (Advection Dominated Accretion Flows). Una solucién aproximada y similar, pero con
la ventaja de ser semi-analitica, es la de los modelos de Toro de Iones.

Esta tesis presenta el desarrollo del modelo del Toro de Iones con el objetivo de estudiar
los efectos de la gravedad-f(R) en el régimen de campo fuerte.
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Abstract

General relativity is the most successful theory describing the interaction of spacetime
and other material objects. However, it has problems such as singularities and the inability to
reproduce certain astrophysical phenomena. As an alternative, theories such as f(R) gravity
have emerged, which generalize the Hilbert-Einstein action to a function of the Ricci scalar.

To assess the viability of f(R) gravity, it is essential to analyze it in the strong-field
regime, which can be achieved by studying the astrophysical manifestations of black holes.
Astrophysical black holes interact with their surroundings and give rise to various phenomena,
such as accretion disks, relativistic plasma jets in active galactic nuclei, and gamma-ray bursts.

Accretion disks are classified into different regimes depending on the rate at which matter
is accreted onto the compact object. For high accretion rates, the flow can be modeled using
the standard Shakura-Sunyaev thin and optically thick disk solution. On the other hand, at
low accretion rates, the disk densities are low and the Coulomb interaction between ions and
electrons is inefficient. This leads to a two-temperature plasma, with ions much hotter than
leptons, which radiate inefficiently. The most successful models for hot accretion disks are
those dominated by advection, known as ADAF (Advection Dominated Accretion Flows). An
approximate and similar solution, but with the advantage of being semi-analytic, is that of
the Ion Tori models.

This thesis presents the development of the Ion Tori model with the aim of studying the
effects of f(R)-gravity in the strong field regime.
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Capitulo 1

Introduccion

El objetivo de esta Tesis es investigar fuentes astrofisicas en el contexto de teorias alterna-
tivas de la Relatividad General (GR, por sus siglas en inglés). En particular, nos enfocaremos
en el estudio del proceso de acrecién en el marco de gravedad-f(R).

La teoria de la Relatividad General es la teoria més exitosa hasta la fecha para la des-
cripcion de la interaccion del espacio-tiempo y otros objetos materiales. A més de 100 anos
del descubrimiento de las ecuaciones de campo por Einstein, la Relatividad General contintia
mostrando su extraordinario poder predictivo (Abbott et al., 2016; Abbott et al., 2019, 2021).

Esta teoria ha sido probada en numerosos escenarios utilizando diferentes herramientas
observacionales y en diversos sistemas astrofisicos (ver revisién de Will 2014 y referencias alli).
Tradicionalmente, estas pruebas se han llevado a cabo dentro del sistema solar, incluyendo
el estudio de la precesién del periastro de Mercurio (Verma et al., 2014), la deflexién de la
luz observada durante los eclipses solares (Lambert & Le Poncin-Lafitte, 2011) y la deteccién
del efecto Shapiro -retraso temporal gravitacional- en fotones que rozan la superficie solar
(Bertotti et al., 2003). Ademas, las observaciones de radio de pilsares en sistemas binarios
han ampliado estas pruebas, permitiendo investigar los aspectos radiativos de la teoria y la
interaccién entre la materia y los campos gravitacionales (Stairs, 2003; Wex & Kramer, 2020;
Kramer et al., 1999; Kramer et al., 2021). Sin embargo, es una teoria defectuosa como el
propio Einstein manifest6 en relacién al problema de las singularidades (Romero, 2012).

Una perspectiva para intentar resolver los problemas de esta teoria, que podria parecer
mas radical, es la siguiente: la gravedad es la interaccién dominante a escalas cosmolégicas
y, por lo tanto, es la fuerza que rige la evolucién del Universo. ;Podria ser que nuestra
descripcién de la interaccion gravitacional a las escalas relevantes no sea lo suficientemente
adecuada? jDeberiamos considerar modificar nuestra teoria de la gravitacién?

El fin de esto no es argumentar si esta perspectiva seria mejor que cualquiera de las otras
soluciones propuestas, pero definitivamente es una forma diferente de abordar los mismos
problemas y, mientras estos problemas no encuentren una soluciéon plausible, bien aceptada
y simple, vale la pena explorar todas las alternativas. Ademds, cuestionar la teoria de la
gravitaciéon en si misma tiene sus méritos ya que nos ayuda a obtener una comprensién mas
profunda de los problemas relevantes y de la interaccion gravitacional, tiene altas probabili-
dades de llevarnos a una nueva fisica y ha funcionado en el pasado. Frente a esta situacién,
han surgido a lo largo de los anos teorias alternativas a la Relatividad General que intentan
remediar algunos de los problemas mencionados. Entre éstas se destacan las teorias conocidas
como gravedad-f(R).

En gravedad-f(R), la accién de Hilbert-Einstein se generaliza a una funcién arbitraria
del escalar de Ricci (De Felice & Tsujikawa, 2010; Sotiriou & Faraoni, 2010; Faraoni &
Capozziello, 2011). Si la gravedad-f(R) ha de ser una teorfa viable de la gravitacién, es



1. Introduccion

Figura 1.1. La sombra del agujero negro supermasivo en el centro de la Via Lactea, Sgr A*,
obtenida por la colaboraciéon Event Horizon Telescope.

fundamental analizar la misma en el régimen de gravedad de campo fuerte. Un escenario
idéneo lo constituyen los agujeros negros, los cuales generan los fenémenos mas extremos
del Universo. La investigacion de las manifestaciones astrofisicas de agujeros negros en este
régimen pueden luego utilizarse para evaluar y poner a prueba estas teorias.

Los agujeros negros astrofisicos al interactuar con su entorno local dan lugar a una variada
fenomenologia: formacion de discos de acrecién, chorros de plasma relativistas en nucleos
galdcticos activos y explosiones de rayos-v, entre otros. Recientemente, la colaboracién del
Event Horizon Telescope (EHT) ha obtenido imégenes de las sombras generadas por los
discos de acrecion de M87* y Sgr A*. Estas observaciones representan una de las pruebas
més solidas de la existencia de agujeros negros supermasivos (en inglés, Supermassive Black
Holes, SMBHs) en el nticleo de las galaxias. Un ejemplo claro de ello se aprecia en la Fig.
1.1, donde se puede observar la sombra de Sgr A*; el SMBH en el centro de nuestra Galaxia
(Event Horizon Telescope Collaboration et al., 2022a,b,c,d,e,f).

Los modelos de disco caliente més exitosos para describir los procesos de acreciéon en
torno a M87* y Sgr A* son los de flujos dominados por adveccién, conocidos como ADAF
(Advection Dominated Accretion Flows, Narayan & Yi 1995; Ramesh Narayan & Gammie
1997; Yuan et al. 2003.) Una solucién aproximada y con algunas propiedades similares, pero
con la ventaja de ser semi-analitica, es la de los modelos de toros (llamados toros de iones)
(Ichimaru, 1977; Abramowicz et al., 1978; Rees et al., 1982). Este modelo ha sido utilizado
en el marco de la Relatividad General para estudiar la fuente Sgr A* (Straub et al., 2012).
También se us6 para estudiar la desviacién de la métrica Johannsen-Psaltis (Johannsen &
Psaltis, 2011) en el contexto de Sgr A* (Lin et al., 2015), encontrando una degeneracion
significativa entre la determinaciéon del momento angular del objecto compacto -spin)- y de
las posibles desviaciones de la métrica de Kerr.

En este trabajo, nos proponemos extender el modelo de toro de iones al contexto de
gravedad- f (R). Nuestro enfoque consistird en el estudio detallado de las 6rbitas de particu-
las masivas en el espacio-tiempo de Kerr-f(R), considerando diferentes valores del escalar
de Ricci denotado como Ry. Posteriormente, analizaremos la configuraciéon de las superfi-
cies equipotenciales que conforman el toro y procederemos a caracterizar sus propiedades
termodinamicas.

Ademés, examinaremos los procesos radiativos relevantes y las distribuciones espectrales
de energia generadas en el toro. Para cada caso, realizaremos comparaciones con los resultados
obtenidos en GR para detectar posibles caracteristicas que permitan acotar los valores del

2



parametro Ry.

En este contexto, las capacidades observacionales actuales son idéneas para estudiar los
efectos de la gravedad-f(R) en el régimen de campo fuerte. Particularmente, los resultados
obtenidos por la colaboraciéon EHT para Sgr A* y los que se obtendran préoximamente con la
nueva generaciéon del Event Horizon Telescope (ngEHT, https://www.ngeht.org/) brindan
una oportunidad Unica para investigar escenarios alternativos a la GR y examinar las posibles
desviaciones de la teoria de Einstein.


https://www.ngeht.org/




Capitulo 2

Relatividad General

2.1. Introduccion

La Teoria de la Relatividad General es una teoria que versa sobre la gravitacion y los
sistemas fisicos con los cuales interactia. Contrario a lo que cominmente se encuentra en la
literatura, no constituye una teoria concerniente al espacio-tiempo (Romero, 2013), dado que
todas las teorias clasicas de campos presuponen el concepto de espacio-tiempo, el cual fue
introducido por Minkowski (1908, 1909).

La representaciéon del espacio-tiempo se logra mediante una variedad real cuadridimen-
sional E equipada con un tensor métrico g.;: ST = [E, gqp). Para determinar la estructura
geométrica del espacio-tiempo y comprender los efectos de la gravedad, es esencial establecer
una ley que defina la métrica a partir de la fuente del campo gravitacional. Dicha fuen-
te es representada por los campos materiales, que a su vez son descritos por el tensor de
energia-momento (Typ). Este tensor de campo captura las caracteristicas fisicas de los siste-
mas materiales, mientras que la curvatura de cualquier evento se encuentra determinada por
la distribuciéon de energia-momento presente en dicho evento.

Hace mas de un siglo, en noviembre de 1915, Albert Einstein hallé las ecuaciones de campo
de la GR (Einstein, 1915), que representan una ley fisica fundamental. Las Ecs. de campo de
la GR pueden obtenerse a través de un principio variacional que fue desarrollado por David
Hilbert a fines de 1915. Para lograr esto, es necesario definir una densidad Lagrangiana que
cumpla dos condiciones:

= Ser un escalar bajo transformaciones generales de coordenadas.

» Depender de las componentes del tensor métrico g, .

El escalar mas béasico que se puede construir utilizando la métrica y sus derivadas es el escalar
de Ricci, denotado como R. Asi, la forma mas sencilla de la accién, conocida como accién de
Einstein-Hilbert, es de la siguiente forma:

Sgg = /d4l‘R\/j, (2.1)

donde la densidad Lagrangiana es L = R\/—g, y g es el determinante del tensor métrico. Si
introducimos una variacién en la métrica denotada como g,, — guv + dguv, llegamos a la
siguiente variacién de la accion:

1
0SEH = /d4$ (Rm/ - 2Rguu> 59/“,\/—79. (2'2)
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Si exigimos que 6Sgy = 0 y consideramos un dg,, obtenemos las Ecs. de campo de Einstein
en el vacio:

G = 87GT),, (2.3)

donde G es la constante gravitatoria, el tensor de Einstein G, = R, — %ng con R, y R
el tensor y escalar de Ricci, respectivamente. De aqui en adelante, nos referiremos a las Ecs.
de campo y sus soluciones asociadas bajo la signatura Landau-Lifshitz (—, +, 4+, +).

La conservacion del tensor de energia momento (V,T" = 0) implica que las particulas se
mueven sobre geodésicas () de la métrica. Para ver esto, podemos extremizar la accién para
una particula puntual

S = —m/ds, (2.4)

donde m es la masa de la particula y s = [ \/—g,2Fz? es el tiempo propio.

Podemos encontrar el limite no relativista de esta teoria considerando perturbaciones
alrededor de la métrica de Minkowski en el gauge Newtoniano conforme, que esta dado por
el elemento de linea:

ds® = —(1 +20)dt? + (1 — 2¥)da?, (2.5)

donde los potenciales métricos ® y ¥ son independientes del tiempo. Utilizando 2.5, junto
con la condicién no relativista dz’/dz? = v/c < 1 en la ecuacién geodésica, encontramos que
las particulas evolucionan de acuerdo a

i=-Vo, (2.6)

donde ® se identifica con el potencial newtoniano ® 5. Usando las Ecs. de Einstein con una
fuente de densidad no relativista T, = diag(p, P, P, P) tal que P < pc?, obtenemos la
ecuacion de Poisson

V20N = 4nGp, (2.7)

luego la GR reproduce la ley de gravitacién de Newton exactamente en el limite no relativista.
La accién de Einstein-Hilbert puede incluir una constante cosmoldgica A sin introducir
nuevos grados de libertad. En este caso, la accién se convierte en

Sin = [ 4oy =55 (R = 20) + Slgu), (2.8)

donde R es el escalar de Ricci, k2 = 817G, y Sy es la accién de la materia. Las Ecs. de Einstein
modificadas son

G + Mgy = KT (2.9)

En el limite newtoniano, el potencial newtoniano efectivo es

1
Oy = Do — 6ArQ, (2.10)

donde @y es el potencial newtoniano en ausencia de una constante cosmoldgica.

La teoria de la GR no sdlo es capaz de proporcionar explicaciones para fenoémenos fuera del
alcance de la gravedad newtoniana, sino que ha permitido revelar una de las manifestaciones
mas extremas de la gravitacién, esto es, los agujeros negros.

M Las geodésicas tienen dos propiedades definitorias equivalentes. Primero, su vector tangente siempre apunta
en la misma direccién y, segundo, es la curva de longitud més corta entre dos puntos.
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2.2. Soluciones de las ecuaciones de campo

La primera solucién exacta a las ecuaciones de campo de Einstein fue encontrada por Karl
Schwarzschild en 1916. Esta métrica es una solucién de vacié de las ecuaciones de campo,
y describe la geometria del espacio-tiempo alrededor de una masa esféricamente simétrica y
no rotante. La métrica se caracteriza por un tnico parametro que es la masa. La métrica de
Schwarzschild describe la geometria del espacio-tiempo fuera de un agujero negro (BH, por
sus siglas en ingles, Black Hole), si la masa queda contenida dentro del radio de Schwarzschild
()

Posteriormente, en 1921, Gunnar Nordstrom encontré una solucién a las Ecs. de campo
de Einstein que describe la geometria del espacio-tiempo de un BH caracterizado por su masa
y su carga.

Roy Kerr hizo un avance significativo en 1963 al encontrar una solucién axisimétrica a las
Ecs. de campo de Einstein. Esta solucién estd caracterizada por dos parametros, la masa y
momento angular del BH. En 1965, Ezra T. Newman descubrié una solucion similar, pero que
también incluia la carga eléctrica. Esta solucién se conoce como la solucién Kerr-Newman.

La solucion de Kerr-Newman no caracteriza la geometria de un BH porque hay razones
para pensar que los BH no tienen carga eléctrica. Estas soluciones han sido extensamente
utilizadas para estudiar los efectos de la gravedad en la radiacién, las ondas gravitacionales
y particulas relativistas.

La solucién de Kerr-Newman abarca y unifica todas las soluciones mencionadas anterior-
mente. En lo que sigue describiremos en detalle dicha solucién.

2.2.1. Meétrica de Kerr-Newman

La métrica de Kerr-Newman representa la solucion estacionaria, axisimétrica y asintotica-
mente plana méas simple de las Ecs. de Einstein en presencia de un campo electromagnético en
cuatro dimensiones. Dicha métrica esta caracterizada por 3 pardmetros: masa (M), momento
angular (a), y carga (Q). El elemento de linea esta dado por:

ds? = —gudt® — 2g1,dtdp + gppdp® + grrdr® + goed?, (2.11)

donde las componentes de la métrica son:

2Mr — Q>
gt = [1— @Mr-Q) 5 c )] ; (2.12)
0

asin? 0 9
QthT[QMT—Q I,

.2

sin® 6
g%@ = 7[(7’2 + a2 )2 — (I2 Sin2 GAT],
o
rr AT.’
900 = p°,

donde

OE] origen de la expresion agujero negro, introducida por John A. Wheeler a mediados de la década de
1960, viene del hecho de que los eventos en el interior del horizonte de eventos no tiene influencia causal sobre
los eventos que estan fuera del horizonte. Por lo que el BH es la regién del espacio-tiempo dentro del horizonte
de eventos.
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A, =1 —2Mr+a® + Q? (2.13)
2

p? =12+ a%cos? 6.

Se supone que los agujeros negros astrofisicos no poseen carga eléctrica, debido a su
inmersion en entornos ricos en plasma. Esto les permite absorber con rapidez particulas
cargadas y, asi, neutralizar cualquier desequilibrio de carga. Por esta razém, la métrica de
Kerr (Kerr, 1963), que es el caso especial de la métrica de Kerr-Newman con carga eléctrica
cero, es de gran importancia en astrofisica. La hipdtesis de Kerr establece que todos los
BH astrofisicos aislados, estacionarios y sin carga se describen mediante la métrica de Kerr.
Esta hipdétesis es una consecuencia de la suposicién de que la GR describe con precisién
los fenémenos gravitacionales y los teoremas de unicidad de BH que se deducen dentro de la
teoria. El espacio-tiempo alrededor de los BH astrofisicos conocidos parece estar bien descrito
por la solucién de Kerr, dada por:

ds? = —gudt® — 2gs,dtdyp + Grrdr? + gped0? + ggwdgo?. (2.14)

La componente de la métrica son:

2Mr
gt = 1——75—, (2.15)
p
2a M r sin?6
Gtp = ——5
@ 2
2 9
Goo = =2 [(r? +a%)? —a” sin®0A,],
p
P —
rr Ar’ 00 P
donde
A, = rP+a*-2Mr, (2.16)
p° = r?+a’cosh. (2.17)

En el limite a — 0, la métrica de Kerr se reduce a la de Schwarzschild.

La soluciéon de Kerr es la tinica solucion estacionaria axisimétrica de vacio que satisface
las Ecs. de campo de la GR. Esta afirmacién ha sido demostrada por diversos autores, entre
ellos Carter (1971), Hawking (1972) y Robinson (1975). A diferencia de la solucién estética
de Schwarzschild, que se recupera cuando el parametro de rotacion a es cero, la solucién de
Kerr no cumple el teorema de Birkhoff (V). Esto significa que la geometria del espacio-tiempo
alrededor de una estrella rotante no queda completamente determinada por esta solucién.
De hecho, una estrella rotante genérica puede tener momentos multipolares gravitacionales
distintos a los de la solucién de Kerr.

No obstante, es importante resaltar que, si la estrella rotante colapsa y forma un BH, la
solucion exterior se aproximara asintéticamente a la solucién de Kerr. Este resultado no se
verifica para un colapso esféricamente simétrico, donde la geometria externa coincide siempre
con la soluciéon de Schwarzschild.

() Establece que cualquier solucién esféricamente simétrica de las Ecs. de campo del vacio debe ser estatica
y asintéticamente plana. Esto significa que la solucién exterior (es decir, el espacio-tiempo fuera de un cuerpo
esférico y no rotante) debe estar dada por la métrica de Schwarzschild.
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La condicién A = 0, que implica que g, tiende a infinito, define la superficie del horizonte
de eventos:

ry =M+ M?—a?, (2.18)

Existen dos horizontes de eventos para la métrica de Kerr, denominados r4 y r—_, respecti-
vamente. Cuando consideramos el limite de Schwarzschild, es decir, a — 0, la Ec. 2.18 se
simplifica a r — 2M y r— — 0. El segundo horizonte, r_, se encuentra en el interior del
horizonte de eventos externo r;; ademas, el horizonte interno oculta la singularidad. La Ec.
2.18 revela que si M — a? < 0, no existen horizontes de eventos y se tiene una singularidad
desnuda, por lo tanto no representaria a un BH.

En la solucién de Kerr se genera un fenémeno conocido como arrastre de sistemas iner-
ciales, en donde existe un limite estdtico, determinada por un punto a partir del cual es
imposible evitar rotar con el BH. La regién entre el limite estatico y el horizonte de eventos
se denomina ergosfera. Esta no es esférica, sino que su forma cambia con la latitud 6. Se
puede determinar su forma resolviendo la ecuacion gy = 0, la cual es:

1
re:2[M+\/M2—2M2/a2 cos? 0| . (2.19)

La superficie del limite estatico y el horizonte de eventos solo coinciden en los polos. El
fenémeno de arrastre inercial es comin a todas las métricas axialmente simétricas con g4 # 0.

Las singularidades () esenciales del espacio-tiempo de Kerr se pueden determinar anali-
zando las divergencias del escalar de Kretschmann, que se define como:

K = R,ap R (2.20)
AR M3 24 Ma?rsin?0 24 M a*r sin*6
= — - : + . , (2.21)
p p p
:r2—2]\§r+a2_4a27‘268in29’ (2.22)
p p

se puede inferir que K — oo para cualquier valor de las coordenadas 7 y 6 que cumplan con
la condicién:
2 +a® cos? = 0. (2.23)

Esta condicién se satisface solamente para r = 0y § = m/2, que en coordenadas cartesianas
(z,y,z) cumplen:

x=Vr?+4a?sinf cos ¢, (2.24)
y=Vr2+a?sinf sing, (2.25)

z =1 cosf. (2.26)

Consideremos las Ecs.:
2?4 y? =d?, (2.27)
z=0. (2.28)

(g singularidades son caracteristicas patolégicas de algunas soluciones de las Ecs. fundamentales de la
teoria, en este caso, la Relatividad General.
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horizonte externo H horizonte interno

ergosfera
singularidad anillo limite estatico

Figura 2.1. Esquema del interior de un BH de Kerr.

La singularidad que describe este sistema es un anillo de radio ac~! en el plano ecuatorial. Si

a es igual a cero, entonces se recupera la singularidad puntual de Schwarzschild. Sin embargo,
cuando a no es igual a cero, la singularidad no necesariamente se encuentra en el futuro de
todos los eventos con coordenada radial » < r_, lo que significa que puede evitarse para
algunas geodésicas. Esta singularidad se conoce como una singularidad escalar tipo tiempo.

La métrica de Kerr es la adecuada para describir agujeros negros astrofisicos. Por otro
lado, la métrica de Minkowski (") es adecuada para describir la fisica en una regién pequena
de espacio-tiempo, donde los efectos de la curvatura son despreciables. Esta métrica tiene la
propiedad de que la distancia entre dos puntos del espacio-tiempo es invariante bajo trans-
formaciones de Lorentz, es decir que es la misma para todos los observadores inerciales. A
escalas cosmoldgicas, la métrica de Minkowski necesita ser sustituida para que capte el hecho
de que el universo se esta expandiendo. En lo que sigue presentaremos a la métrica obtenida
por los Srs. Friedmann, Lemaitre, Roberson y Walker que nos ayudara a describir un universo
en expansion.

2.2.2. Meétrica de Friedmann-Lemaitre-Roberson-Walker

La métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson- Walker (FLRW) describe la geometria del
espacio-tiempo de un universo homogéneo e isotrépico en expansion, y se puede escribir como:

dr?

1 — kr2

ds? = —dt? + a(t)? < + 72d6? + r? sin? 0 d¢2> , (2.29)
donde k describe la curvatura (constante en el tiempo) y a(t) es el factor de escala. El papel
del factor de escala adimensional a(t) es modificar las distancias en el tiempo.

Para establecer el factor de escala se consideran coordenadas co-méviles y se evalia en
el tiempo presente ¢ty como unidad: ay = a(tp) = 1 donde el subindice 0 siempre denotard el
valor de una cantidad evaluada hoy. La misma escala con a(t) se observa para la distancia
entre cualquier par de puntos. Si elegimos una funcién a(t) con @ > 0, entonces la distancia
entre cualquier par de puntos estd aumentando. De esta manera se cuantifica la expansién

(") Elemento de linea de Minkowski en coordenadas cartesianas: ds® = —c?dt? + dz?
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Figura 2.2. Expansién del universo. La distancia co-movil entre los puntos 1 y 2 en una
grilla que sirve como sistema de coordenadas se mantiene constante a medida que el universo
se expande; en este caso, |r2 — 1] = 1 (Dodelson, 2003).

del universo: por ejemplo dos galaxias, en coordenadas co-moviles fijas, se alejaran a medida
que el espacio-tiempo se estira (ver Fig 2.2). La distancia fisica es proporcional a la distancia
co-mévil multiplicada por el factor de escala, por lo que aumenta a medida que transcurre
el tiempo (Tong, 2019). De manera similar, una métrica con @ < 0 describe un universo en
contraccién.

La métrica representa una solucién que describe las consecuencias geométricas y cinemé-
ticas de universo homogéneo e isotrépico. La dindmica de la geometria del espacio-tiempo
estd caracterizada completamente por a(t). Para determinar la forma de a(t), se debe resolver
la Ec. 2.9 en presencia de materia. Si consideramos un fluido perfecto que llena el espacio, el
cual esta caracterizado en cada punto por su densidad propia p y la presién p en el marco de
reposo instantaneo, entonces tendremos las ecuaciones de Friedmann—Lemaitre:

4 1
d:—g(p—i—i’)p)a—i—gAa, (2.30)
1
a? = —8lpa2+an2—k, (2.31)
3 3
O de forma equivalente:
) a
p==3-(p+p) (2.32)
& AT (pt3p)+ A (2.33)
a3 PTePTER ‘

La ecuacién 2.32 se denomina ecuacion de continuitdad y describe la tasa de cambio de la
densidad de energia del fluido perfecto a medida que cambia el factor de escala. Esta ecuacién
representa la conservacion de la energia en el modelo cosmolégico de Friedmann.

La ecuacién 2.33 establece que la densidad de energia, la presiéon y la constante cosmolé-
gica (todavia no introducida) influyen en la expansién del universo. La densidad de energia
y la presion ralentizan la expansion, mientras que la constante cosmoldgica la acelera. La
observacion actual es que la constante cosmoldgica es mayor que la densidad de energia y la
presion, lo que significa que el universo se esta expandiendo mas rapido.

Las ecuaciones de Friedmann—Lemaitre sentaron los cimientos del modelo cosmologico
estandar, el cual describiremos a continuacion.
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2.2.3. Modelo ACDM

Alexander Friedmann predijo en 1922 la expansiéon del universo antes de que fuera obser-
vada por Edwin Hubble. De manera independiente, George Lemaitre obtuvo modelos cosmo-
légicos dindmicos y reconocié que estos predecian un momento inicial en el que el universo
tenia un tamano cero, al que llamé el dtomo primordial. Dos décadas después, se comprendid
que el Universo temprano era mucho mas caliente y denso que en la actualidad. Debido a
la gran radiacién en un ambiente tan caliente, cualquier a&tomo o nicleo producido inme-
diatamente seria destruido por un fotén de alta energia. A medida que el universo se enfri6
por debajo de las energias de unién de los nicleos tipicos, comenzaron a formarse elemen-
tos ligeros. George Gamow, Ralph Alpher y Hans Bethe proporcionaron la base del modelo
nucleosintesis del Big Bang y estimaron correctamente las abundancias de hidrégeno y helio-
4 en las primeras etapas del Universo. Los elementos mas pesados se crearian mas tarde
mediante procesos lentos (pulsos estelares) y rapidos (kilonovas) (Meyer, 1994). El modelo
también predijo la existencia de una radiaciéon remanente dejada por la fase temprana caliente
denominada radiacién césmica de fondo de microondas (CMB) (Alpher & Herman, 1948).

Dos teorias principales sentaron las bases del modelo cosmolégico estandar del Hot Big
Bang (HBB): la GR y la teoria cudntica de campos. Tres pilares observacionales respaldan
las predicciones de HBB: la expansion del universo, exhibida en el diagrama de Hubble; las
abundancias de elementos ligeros que estan en acuerdo con el HBB; y la deteccién del CMB
(Penzias & Wilson, 1965).

Sin embargo, en las ultimas décadas, varias observaciones astronémicas han desafiado
algunas predicciones del modelo HBB (ver Perivolaropoulos & Skara (2022) para una revision
exhaustiva).

La estrategia predominante para resolver algunos de los problemas del HBB es postular
nuevas formas de materia que van més alld del modelo estdndar de la teoria cuintica de
campos: materia oscura y un campo de energia oscura. Cuando el modelo HBB se comple-
menta con materia oscura fria y una constante cosmolégica obtenemos el modelo cosmologico
estdndar A Cold Dark Matter (ACDM) (Carroll, 2001; Peebles, 1984; Peebles & Ratra, 2003).
Este es un modelo cosmolégico bien definido, predictivo y simple (ver Bull et al. (2016) para
una revisién). Este modelo se define por un conjunto de suposiciones simples:

» El Universo consiste en radiacién (fotones, neutrinos), materia ordinaria (bariones y
leptones), materia oscura fria (CDM) Bertone et al. (2005); Bosma (1981); Freeman
(1970); Rubin & Ford (1970); Rubin et al. (1980); Zwicky (1937) responsable de la
formacién de estructuras y la constante cosmolégica A, que seria responsable de la
expansion acelerada del universo (ver Padmanabhan, 2003, 2005; Weinberg, 1989, para
una revisiéon).

= La GR es la teoria correcta que describe la gravedad a escala cosmolodgica. Por lo tanto,
la accién relevante a estas escalas estda dada por:

_ 4 1 _ i v
S— / o (W S(R—28) + - Fy P +Lm(¢1)> , (2.34)

donde « es la constante de estructura fina, F),, es el tensor de campo electromagnético
v Ly, es la densidad Lagrangiana para todos los campos de materia ;.

= Kl principio cosmolégico establece que el Universo es estadisticamente homogéneo e
isotrépico a escalas suficientemente grandes (> 100 Mpc™1).
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» Hay seis parametros independientes (libres): las densidades de energia de la materia ba-
riénica wy = Qoph? y la materia oscura fria w, = Qo.h? (donde h = Hp/100 km s~! Mpc~!
es la constante de Hubble adimensional y Qx = px/perit €s la densidad del componente
X en relacién a la densidad critica, perit = 3H?/87G), la distancia angular de didmetro
hasta el horizonte actstico en el momento del ultimo scattering 6, la amplitud A; y la
inclinacién ng de las fluctuaciones escalares primordiales, y la profundidad éptica de la
reionizacion 7.

= La métrica que describe la parte espacial es la FLRW.

= Se supone una fase primordial de inflacién césmica (un periodo de répida expansién
acelerada) para abordar los problemas de horizonte y planitud (Albrecht & Steinhardt,
1982; Guth, 1981; Linde, 1982; Starobinsky, 1980). Durante este periodo, se producen
fluctuaciones primordiales escalares invariantes de escala gaussianas a partir de las
fluctuaciones cuanticas en la época inflacionaria.

El modelo ACDM ha sido notablemente exitoso en explicar la mayoria de las propiedades
de una amplia gama de observaciones cosmoldgicas, incluida la expansién acelerada del Uni-
verso (Perlmutter et al., 1999; Riess et al., 1998), el espectro de potencia y las propiedades
estadisticas de las anisotropias del fondo césmico de microondas (CMB) (Page et al., 2003), el
espectro y las propiedades estadisticas de las grandes estructuras a gran escala del Universo
(Bernardeau et al., 2002; Bull et al., 2016) y las abundancias observadas de diferentes tipos
de ntcleos ligeros hidrégeno, deuterio, helio y litio (Cyburt et al., 2016; Iocco et al., 2009;
Schramm & Turner, 1998; Steigman, 2007).

Uno de los componentes fundamentales del modelo ACDM es la materia oscura. A conti-
nuacién brindaremos una breve descripciéon de las motivaciones que han llevado a conjeturar
su existencia.

2.2.4. Materia oscura

¢ Por qué se postula la existencia de la materia oscura?

La postulacion se lleva a cabo principalmente con el objetivo de solventar las discrepancias
observadas entre la dinamica de diversos objetos astronémicos y la cantidad de materia
bariénica que se presume necesaria para explicar dichas dindmicas. Estas discrepancias se
han observado en curvas de rotacién galacticas y en las dindmicas de ctimulos de galaxias.
Por otro lado, la materia oscura parece ser un ingrediente esencial para explicar la formacién
de estructuras en el universo y en el CMB.

Basandonos en las observaciones astrofisicas y cosmolégicas mencionadas anteriormente,
la materia oscura deberia tener las siguientes propiedades (Mat, 2011):

= La materia oscura no debe interactuar electromagnéticamente.
= Las autointeracciones de la materia oscura deberian ser pequenas.

= La materia oscura deberia interactuar débilmente con los bariones. Si no fuera asi, se
formarian estructuras barién-materia oscura, como los discos. Esto esté en contradicciéon
con los halos de materia oscura mas difusos y extendidos que se observan.

= La materia oscura no puede estar formada por las particulas elementales del modelo
estandar.
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La hipoétesis de la existencia de materia oscura fria ha sido planteada ad hoc como una
solucién para dar cuenta de diversas observaciones astronémicas. No obstante, en las tltimas
décadas, la acumulaciéon de evidencia ha sugerido que los modelos de materia oscura fria
enfrentan dificultades para reproducir ciertos fenémenos dentro del modelo ACDM (para una
revision detallada ver, Famaey & McGaugh, 2013; Lopez-Corredoira, 2017; Perivolaropoulos
& Skara, 2022). Ademas, el hecho de que no se haya detectado de manera directa la presencia
de materia oscura hasta la fecha podria ser una sefial que indica la necesidad de explorar
enfoques alternativos.

2.2.5. Campo de energia oscura

Hacia finales del siglo XX, Riess et al. (1998); Perlmutter et al. (1999) encontraron de
forma independiente que las Supernova de tipo Ia en galaxias de alto corrimiento al rojo eran
sistematicamente mas tenues de lo que se esperaria si el universo estuviera expandiéndose a
una tasa constante o si estuviera expandiéndose a una tasa decreciente. Estas observaciones
solo podrian entenderse si el universo esta en un estado de expansién acelerada. Es por ésto
que surge la siguiente pregunta:

¢ Qué estd impulsando la expansion acelerada del universo?

Hay bésicamente dos enfoques para construir modelos que podrian explicar la expan-
sion acelerada del universo. Un enfoque se centra en el lado derecho de las Ecs. de campo
de Einstein, es decir, en formas especificas para el tensor de energia-momento que podrian
representar un campo dotado de una ecuacién de estado negativa, cuyos efectos sobre el es-
tado dindmico del universo serian los de una expansion acelerada. Dado que el contenido de
energia-momento en cualquier punto puede contribuir a la estructura geométrica del espacio-
tiempo, el vacio podria tener un efecto no despreciable en la dinamica del universo a grandes
escalas. El tensor de energia-momento del vacio se puede escribir como

Tﬁgc = _pvacCQ.g;wa (2.35)

donde pyqc denota la densidad de energia del vacio. Si consideramos el tensor de energia-
momento de un fluido perfecto
Uy Uy
Tow = p= g~ + P9, (2.36)
donde p es la densidad de energia, p es la presion, u, es la cuadrivelocidad y g,, es tensor
métrico, entonces podemos definir una ecuaciéon de estado efectiva para el vacio como

Pvac
= —F = —1, 2.37
Wyac 'uacCQ ( )

lo que significa que la presién del vacio es negativa y que su efecto gravitatorio es repulsivo.
La densidad de energia del vacio se puede escribir en términos de la constante cosmoldgica A
como

Ac?
pUQC - 87'['G .
Vemos que desde un punto de vista matematico, la constante cosmolégica es equivalente a
introducir una densidad de energia del vacio. Enfatizamos que la identificaciéon de la constante
cosmologica y la densidad de energia del vacio es solo matematica, como mostraremos mas
adelante.

(2.38)
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2.3. Problemas en la Relatividad General

La ecuacion de estado del vacio es w = —1, su densidad de energia es constante en el
espacio y el tiempo. Por el contrario, las observaciones cosmoldgicas dan un valor para la
densidad de energfa asociada a la constante cosmolégica de 10~ erg/cm®. La densidad de
energia del vacio predicha por la teoria cudntica de campos es 120 érdenes de magnitud
mas grande que el valor de p, inferido de las observaciones. Entonces, es evidente que la
densidad de energia del vacio no impulsa la aceleraciéon del universo y algiin mecanismo atin
desconocido esta causando la repulsion gravitacional a ciertas escalas. Si todavia suponemos la
validez de la GR, tal vez algiin campo de materia exdtica con una ecuaciéon de estado negativa
es responsable del estado dindmico actual del universo. Dicho campo, ha sido concebido como
un candidato plausible para explicar lo que hemos identificado como campo de energia oscura.
A su vez, este no pertenece al modelo estdndar de la fisica de particilas. Bajo este enfoque,
las Ecs. de campo de Einstein toman la forma indicada:

1
rG

donde TEI,M denota el tensor de energia-momento de todos los campos de materia derivados

M 4 TDF

1
(R,ul/ - §Rg;w> = 5 , (2.39)

C

del Modelo Estandar, mientras que TIEJE representa el tensor de energia-momento del campo
energia 0Scura.

Se cree que el campo energia oscura constituye alrededor del 68 % del universo, por lo que
es muy importante comprender su naturaleza (Oks, 2021). Sin embargo, todavia se sabe muy
poco sobre el mismo.

Otra alternativa viable es la introduccién de la constante cosmolégica en el tensor de
Einstein. Este enfoque no asume la existencia de campos adicionales, sino que modifica la
forma de las Ecs. de campo. Los detalles de este enfoque se explicaran en profundidad en la
secciéon 2.4.

2.3. Problemas en la Relatividad General

Si bien la teoria de las GR es la mejor teoria para explicar la interacciones gravitato-
rias, no estd libre de problemas. Acaso, el més grave de todos ellos sea el problema de las
singularidades.

La teoria de la GR, predice la existencia de singularidades. La definicién precisa de estas
singularidades es problemética y es objeto de debate.

Los teoremas de singularidad en teorias clésicas de campos, implican que bajo ciertas
suposiciones, las soluciones de las Ecs. de la teoria son defectuosas y no se pueden reparar.
La interpretacion correcta de estos teoremas es que senalan la incompletitud de la teoria:
hay afirmaciones que no pueden hacerse dentro de la teoria misma. En este sentido, estos
teoremas son similares a los teoremas de la logica matematica de Godel V), que también
senalan la existencia de afirmaciones verdaderas pero no demostrables dentro de un sistema
formal (Romero, 2012).

Por otro lado, suponiendo a la GR como la teoria correcta de la gravedad, se ha necesitado
postular la existencia de formas de materia ajenas al modelo estandar de particulas para dar
cuenta de las observaciones astrondmicas a distintas escalas. Una estrategia alternativa es
modificar la ley de la gravitacién.

A continuacién se presenta una forma de implementar modificaciones a la GR.

OE] primer teorema de incompletitud afirma que, si elegimos como axiomas cualquier conjunto de enuncia-
dos aritméticos verdaderos y exigimos que las demostraciones que hagamos a partir de ellos sean verificable
algoritmicamente, entonces habra al menos un enunciado verdadero que no puede ser demostrado a partir de
esos axiomas.
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2. Relatividad General

2.4. Teoria de la gravitacion-f(R)

Las Ecs. 2.9 establecen una relacién causal: cualquier cambio en los campos de materia
induce un cambio en la geometria del espacio-tiempo. Esto implica, a su vez, que el espacio-
tiempo es tan material como los campos: puede cambiar y puede actuar sobre los campos de
materia (véase Bunge, 2018; Romero, 2018). Esta materialidad del espacio-tiempo esta bien
establecida por la reciente deteccién de ondas gravitacionales. Dichas ondas pueden medirse
porque el espacio-tiempo afecta al detector.

A pesar de las consideraciones anteriores, el espacio-tiempo parece no compartir el mismo
estatus ontoldgico que los campos de materia. Parece ser mas fundamental. La razén de tal
afirmacion es que mientras el espacio-tiempo puede existir en ausencia de campos de materia
(como se muestra por la existencia de soluciones de vacio de la ecuacién 2.9, los campos de
materia no pueden existir sin el espacio-tiempo. Esto se puede ver a partir del hecho de que
no hay campos materiales sin energia, ya que el tensor energia-momento se define como

2 0Ly
Tuu = T =
V=g ogt

donde Lj,; es la densidad lagrangiana del campo. No hay energia-momento del campo si la
métrica del espacio-tiempo no esté bien definida (Pérez, 2023).

La mutua interdependencia de los campos de materia y el espacio-tiempo abre clara-

mente dos alternativas si las observaciones de las trayectorias geodésicas se desvian de las

expectativas derivadas de la ecuacién 2.9:

(2.40)

a. la energia-momento de los campos de materia no esta bien medida.

b. la respuesta del espacio-tiempo a la materia no esta bien expresada por la ecuacién 2.9

Claramente, (a) es menos extremo que (b) ya que, como explicamos, la materia parece ser
menos fundamental que el espacio-tiempo. En este sentido, se plantea la posibilidad de modi-
ficar nuestra teoria de gravitacién como una alternativa para evitar la necesidad de introducir
componentes en el universo y encontrar respuestas a los enigmas cosmoldgicos y astrofisicos.

En lugar de debatir si esta perspectiva seria mejor o peor que las soluciones propuestas
anteriormente, se argumenta que se trata de un enfoque diferente que vale la pena explorar,
mientras no se encuentre una solucién plausible, ampliamente aceptada y simple a estos
problemas. Ademads, cuestionar la teoria de la gravitacién en si misma tiene méritos, ya
que puede conducir a una comprensién mas profunda de los problemas relevantes y de la
interaccion gravitacional, y tiene la posibilidad de abrir camino a nuevas ideas en el ambito
de la fisica, tal como sucedi6 en el pasado con la explicacién de la precesién de la Orbita de
Mercurio mediante la transicién de la gravedad newtoniana a la GR.

Una forma general de introducir cambios en el sector geométrico de las Ecs. de campo de
Einstein es modificar la accién relativista. La GR se obtiene de la accion:

Slg] = ;ﬁ/\/ngd%, (2.41)

que se puede generalizar a

Slg) = o [ V=ar(Rdts, (242)

donde f(R) es alguna funcién del escalar de curvatura (Ricci).
Las Ecs. de campo generalizadas se derivan variando 2.42 con respecto a la métrica
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2.4. Teoria de la gravitacién-f(R)

= [V [af(ze) S (R)] d's. (243)

O

La variacién del determinante es

1
oN—g =———=9u0g"" 2.44
Entonces, su variacién con respecto a la métrica inversa g"” estd dada por
O0R = Ry6g"” + 9" o Ry = Ry dgh” + g™ (V01 uv — Vvél'y) ). (2.45)

Dado que 5FI’>Z, es la diferencia de dos conexiones, debe transformar como un tensor. Por
lo tanto, puede escribirse como

1
ST Ay = ig)‘a

y sustituyendo en la ecuacién anterior obtenemos

(V,Uz(sgya + Vy(sg/wz - vaég/u/)v (2'46)

OR = R,,69"" + ¢"" (09 — V, V,0g"") . (2.47)

La variacién en la accién resulta en:

1
5Slg = / <F(R)6R — oV TIF(R) (Ryusbg™ + ¢ gy~ Vuvytsg“y)) iz, (2.48)

donde F(R) = af ( ) . Integrando por partes en los segundos y terceros términos, obtenemos

/\/ g6g" F(R) /\/ gF(R) (9" 89, — V V09" )d z.  (2.49)

Al exigir que la accién permanezca invariante bajo variaciones de la métrica, es decir,
0S]g] = 0, encontramos las Ecs. de campo en la GR:

% f(R) Guv + [g,Lu/D - V/J,vy] F(R) = HTHV R (2.50)

donde T}, es el tensor de energia-momento definido como:

F(R) R, —
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Capitulo 3

Flujos de acrecion en torno a
agujeros negros

La acrecién es el proceso mediante el cual la materia cae hacia el pozo de potencial
de un objeto gravitante. La acrecién de materia con momento angular puede llevar a la
formacién de un disco de acrecion alrededor del objeto compacto. Aunque las particulas en
este disco inicialmente describen érbitas circulares, la pérdida de momento angular hace que
las particulas sigan una trayectoria espiral hacia el objeto compacto. Durante este proceso,
se libera energia potencial gravitatoria y se gana energia cinética de rotacién (Yuan et al.,
2003). La cantidad de energia extraible en este proceso es aproximadamente del mismo orden
de magnitud que la energia de ligadura de la tltima érbita circular estable. Para un BH
de Schwarzschild, la energia de una particula en una oérbita circular se puede determinar
utilizando la siguiente ecuacion:

2
E2: 1-2GM/c*r ' (3.1)
m /I 3GM/Pr

Dado que la relacién entre el radio de la érbita circular estable més interna (ISCO, por
sus siglas en inglés) (r;sco) y el radio de Schwarzschild (rgepy) €S de Tisco = 37Sehw, S€ estima
que la energia de ligadura es aproximadamente 0.943 (Hobson et al., 2005).

Definiendo la eficiencia radiativa de un disco de acreciéon como 7)., entre la energia
radiada y la energia en reposo del material acretado, la maxima eficiencia para un disco
alrededor de un BH de Schwarzschild seria de aproximadamente 1 —0.943, es decir, alrededor
del 5.7%. Para un BH de Kerr, la eficiencia radiativa es mayor, alrededor de 42 % para un
BH de Kerr extremo (a = GM/c).

El proceso de acreciéon se considera el més eficiente en términos de generacién de radiacion
() siendo casi diez veces més eficiente que la fusién nuclear. La acrecién es responsable de
algunos de los fenémenos méas luminosos y brillantes observados en el Universo (Frank et al.,
2002).

La relacion entre la luminosidad del disco y la tasa de acrecién M se expresa como

L = nger M2, (3.2)

Es 1til definir la luminosidad critica o también llamada luminosidad de Eddington la cual es
la maxima luminosidad méxima en la que un objeto acretante suponiendo que el fluido se

(M La eficiencia de la aniquilacién de materia-antimateria es de n = 1, pero no se prevé que en el universo
exista una cantidad significativa de antimateria.
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3. Flujos de acreciéon en torno a agujeros negros

encuentra en estado estacionario, que posee simetria esférica y que el plasma consiste sélo de
hidrégeno completamente ionizado:

47GMmy,e
Lpqq = ——&, (3.3)
or
donde o7 es la seccién eficaz de Thomson. La luminosidad de Eddington, expresada en uni-

dades de erg s™!, se puede calcular como

M
Lida ~ 1.3 x 10381\7@' (3.4)

Asociada a la luminosidad critica podemos definir la tasa de acrecion de Eddington como

Lgaa
2

. M
Mgpaq = ~ (0.2 x 1078 (M) Meril. (35)

©

La utilidad del limite de Eddington radica en que tanto la estructura geométrica como la

energia de los flujos de acrecién sobre agujeros negros, y por ende sus propiedades radiativas,
dependen principalmente del parametro adimensional 1 = MM . Este tinico parametro
Edd

permite clasificar cualitativamente los distintos regimenes de acrecién posibles y sus diferentes
implicancias astrofisicas. Veremos en detalle dicha clasificacién en la préxima seccién.

3.1. Flujo de acreciéon segiin la tasa de acreciéon

Se puede evaluar el impacto de la tasa de acrecién en la estructura del flujo de acrecién
mediante un analisis de los distintos términos que aparecen en la ecuacién de conservacién
de la energia. La ecuacién se expresa de la siguiente manera;:

ds adv _
pTom = g Y=gt —q, (3.6)

donde p, v, Ty s representan la densidad de masa, la velocidad radial, la temperatura y la
entropia especifica del plasma, respectivamente. El término de la izquierda de la Ec. 3.6 indica
la tasa de adveccién radial de entropia por unidad de masa. Por otro lado, en el término de
la derecha, gy denota la tasa de energia liberada por disipaciéon turbulenta por unidad de
volumen y ¢_ denota la tasa de enfriamiento radiativo por unidad de volumen.

3.1.1. Disco de acrecién estandar

Si se mantiene una tasa de acrecién normalizada es moderada, m < 0.5, la densidad del
plasma serd lo suficientemente alta como para permitir interacciones eficientes entre parti-
culas. Ademds, se cumplird que g7 ~ 7, ¥ qado Cercana a cero. Bajo estas condiciones, la
energia interna generada por la disipacion se irradiard localmente y la adveccién de entro-
pia se puede ignorar. Este escenario es comin en los llamados discos de acrecion estandar
(Shakura & Sunyaev, 1973; Novikov & Thorne, 1973; Page & Thorne, 1974). Estos pueden
tener temperaturas del disco Ty en el rango de 10 a 107 K, dependiendo de la masa del BH.
Para estos discos, la temperatura efectiva T} es menor que la temperatura virial Tp; ). En
este caso, es apropiado utilizar el término disco, ya que el enfriamiento eficiente hace que
estos flujos sean delgados en términos geométricos (h/r < 1) y opacos (1 = foh dr > 1).
La energia generada localmente se transporta verticalmente y se irradia en la fotdsfera del
disco a una altura aproximada de h, tipicamente como un BH. Debido a la dependencia de

i) Tyir — G]\I/CIP mp

SRS ~ 3.6 x 10%(R/Ry) ™ K
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3.1. Flujo de acrecién segiin la tasa de acrecién

la temperatura efectiva de la fotosfera del disco con la distancia al agujero negro, el espectro
integrado del disco es un cuerpo negro multicolor.

Por otro lado, tanto en el régimen de muy baja tasa de acreciéon, m < 1, como en el
de muy alta tasa de acrecion, i > 1, se satisface que la energia disipada localmente no
puede ser radiada eficientemente y que g7 > ¢~. Luego, guas ~ q7 v la energia es advectada
hacia el BH. Ambos regimenes de acrecién ocurren a través de un flujo de acrecién dominado
por adveccién aunque la razén por la que la adveccién domina en cada caso tiene un origen
completamente diferente.

3.1.2. Acrecidon subcritica

Se conoce como ADAF (Flujo de Acrecién Dominado por Adveccién) a los sistemas en
los que la acrecién es predominantemente impulsada por advecciéon. En estos sistemas, las
tasas de acrecion son subcriticas (1 < 1). La baja eficiencia radiativa se debe a la ineficiente
interaccion entre particulas, causada por la baja densidad del plasma. Esta ineficiencia resulta
en que los electrones y protones adquieran diferentes temperaturas, e incluso pueden no seguir
una distribucién de energia Maxwelliana. En cuanto a las escalas temporales, si t,,4 representa
la escala temporal de enfriamiento radiativo para una particula y ¢4 ~ r/|v,| indica su escala
temporal de acrecion, en este régimen se cumple que toer € trgd-

La energia disipada en el flujo se almacena principalmente en el gas, donde la temperatura
de los protones puede alcanzar valores cercanos a la temperatura virial (1) (Yuan & Narayan,
2014)

T ~ Tyir ~ 10" K. (3.7)

Debido a la alta temperatura, la presion del gas se vuelve significativa y los flujos adquieren
una geometria gruesa, con h/r ~ 0.5.

Los flujos de acrecién con baja eficiencia radiativa son conocidos como flujos de acrecion
radiativamente ineficientes (RIAF, por sus siglas en inglés, Radiatively-Inefficient Accretion
Flow) o flujos de acrecién calientes (HAF, por sus siglas en inglés, Hot Accretion Flow). Estos
son usados para abarcar una familia de modelos de este tipo como los ADIOS, MAD, SANE,
etc. Es importante resaltar que debido a la baja densidad del plasma en un HAF, este tipo de
flujo es 6pticamente delgado (7 < 1) y su espectro radiativo difiere considerablemente del de
un cuerpo negro. En particular, este es producido por los procesos de radiaciéon sincrotron,
radiacion Bremsstranhlung y dispersién Compton inversa.

Los agujeros negros que experimentan el régimen de acreciéon de un HAF incluyen sistemas
binarios de rayos X con agujero negro (BHXB, por sus siglas en inglés, Black Hole X-ray
Binaries) en estados low-hard, intermedios o inactivos (quiescent) (Esin et al., 1997, 1998),
algunas Galaxias Seyfert de baja luminosidad y, principalmente, niicleos galdcticos activos de
baja luminosidad (LLAGN, por sus siglas en inglés, Low-Luminosity Active Galactic Nucleus)
(Yuan & Narayan, 2014). Los SMBH acretantes més estudiados, Sgr A* en el centro de nuestra
galaxia y M87* en el nicleo de la radio galaxia Messier 87, se encuentran en este régimen
(Ramesh Narayan & Gammie, 1997; Yuan et al., 2003; Event Horizon Telescope Collaboration
et al., 2019a,b,c,d,e,f, 2021a,b).

3.1.3. Acrecion supercritica

En los sistemas de tasas de acrecién supercriticas (r > 1), también llamados super-
Eddington, se presenta una situaciéon notablemente diferente a la de los ADAF (Abramowicz

(D La temperatura de los electrones esta pocos ordenes de magnitud por debajo.
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Figura 3.1. Se muestran cuatro tipos de modelos de discos de acrecién analiticos y semi-
analiticos: las donas polacas (Polish doughnuts en inglés), con alturas moderadas (h > 1),
tasas de acrecién altas (m > 1) y épticamente gruesos (7 > 1) (curva solida en la parte
superior derecha) , discos delgados h < 1, 1h < 1, 7 > 1 (parte inferior de la curva sélida
en el lado derecho); discos delgados h < 1, 1 ~ 1, 7 > 1 (parte superior de la curva sélida
en el lado derecho); ADAFs h < 1, 1 < 1, 7 < 1 (curva sélida en el lado izquierdo); y los
ion tori h > 1, m < 1, 7 < 1. Se muestran secuencias de modelos para un valor particular
del parametro de viscosidad o, o = 0.1, y una masa de BH, M = 10M. Figura tomada de
Abramowicz & Fragile (2013)

et al., 1988; Fukue, 2000). A diferencia de los HAF, en estos sistemas la densidad del plasma
es extremadamente alta, lo que resulta en interacciones radiativas frecuentes y eficientes. La
alta densidad también implica un camino libre medio extremadamente corto para los fotones
emitidos, de manera que la escala temporal de difusién para un fotén en el plasma, tg4fy,
resulta mayor que la escala temporal de acrecion: t4;r¢ >t4cr. Por lo tanto, los fotones queda
atrapados en el plasma y la energia disipada se almacena principalmente en forma de radiacién
atrapada, la cual luego es advectada hacia el BH. La alta presién de radiaciéon también da lugar
a discos geométricamente gruesos y a la produccion de fuertes vientos épticamente gruesos
que ocultardn la emisién primaria del flujo de acrecién. Aunque estos flujos son ineficientes en
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términos de radiacion, son sumamente luminosos. Se cree que este régimen extremo opera en
fuentes astrofisicas tales como las Fuentes de Rayos X Ultraluminosas (ULX, por sus siglas
en inglés) (Kaaret et al., 2017; Fabrika et al., 2021) y en galaxias Seyfert de Tipo I con lineas
estrechas (Collin & Kawaguchi, 2004).

En la Fig. 3.1 se muestra una representaciéon esquematica de los regimenes de acrecién,
que son discutidos en el contexto de este capitulo. Estos modelos incluyen los mencionados
anteriormente. Se ilustran discos delgados con una altura infinitesimal (h < 1), una tasa
de acreciéon moderada (m ~ 1) y Opticamente gruesos (7 > 1), representados en la parte
superior de la curva sélida en el lado derecho. Se presentan los discos de acrecién ADAFs,
con alturas moderadas (h ~ 1), tasas de acreciéon baja (m < 1) y épticamente delgados
(1 < 1), como se muestra en la curva sélida en el lado izquierdo de la Fig. A su vez, las
donas polacas (Polish doughnuts) son un tipo de modelo que sirve para describir estados de
hiperacrecién (rm > 1), con alturas moderadas (h > 1) y épticamente gruesos (7 > 1). Sin
embargo, unas modificaciones de las donas polacas, conocida como Toro de Iones (ahora en
mas: toro), puede usarse para describir estados de baja tasa de acrecién (m < 1), con alturas
moderadas (h > 1) y 6pticamente delgados (7 < 1), como se verd en la siguiente seccion.

La figura también muestra secuencias de modelos especificos para un valor particular del
parametro de viscosidad a (o = 0.1) y una masa del agujero negro (M = 10My). Estos
valores se utilizan para ilustrar las caracteristicas de los diferentes tipos de discos de acrecion
en el contexto del estudio (Abramowicz & Fragile, 2013).

3.2. Modelo del Toro de Iones

Shapiro et al. (1976) llevaron a cabo un estudio para intentar explicar la emisién intensa
de rayos X observada en Cygnus X-1 mediante el desarrollo de un modelo de disco caliente
con dos temperaturas. Este fendmeno no podia ser adecuadamente explicado por el modelo
convencional existente en ese momento, el cual era la solucién de disco delgado Shakura &
Sunyaev (1973). Descubrieron una solucién éptica y geométricamente delgada en la cual los
electrones e iones estaban débilmente acoplados y exhibian diferentes temperaturas, pero per-
manecian en equilibrio energético. Sin embargo, desde una perspectiva térmica, esta solucién
resultoé ser inestable.

De manera independiente, tanto Ichimaru (1977) como Rees et al. (1982) propusieron el
modelo de Toro de Iones como una representacién del flujo a una baja tasa de acreciéon con
la capacidad de impulsar jets detectados en la banda de radio. Estos toros se localizan en
las regiones internas de los flujos de acrecion, son esferoidales y gruesos, y se mantienen me-
diante la presién del gas (iones). Son radiativamente ineficientes y presentan una estructura
Opticamente delgada. Los toros estan compuestos por un plasma completamente ionizado, lo
cual les otorga su denominacién, donde los protones y electrones se encuentran térmicamente
desacoplados, siguiendo cada uno su propia distribucién de temperatura y sin alcanzar un
equilibrio local de energia. Se supone que estos toros corresponden a flujos de acrecién con
baja viscosidad, representada por el parametro «, y que estan atravesados por campos mag-
néticos. De esta manera, la viscosidad molecular ordinaria se suprime a favor de la viscosidad
magnética/turbulenta.

Dado que son geométricamente gruesos (H/r > 1), los toros exhiben intrinsecamente un
par de embudos que permiten la colimacion y escape del flujo magnético, como se ilustra
en la Fig. 3.2. Estos toros solo pueden existir en un régimen de acrecién sub-Eddington,
caracterizado por M < Mmt <M Edd- En este régimen, el enfriamiento radiativo es suficiente
como para mantener los iones calientes (cercanos al virial) durante todo el periodo de flujo
hacia el interior (tgiff > tacer). Por otro lado, para tasas de acrecién de masa mas elevadas,
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3. Flujos de acreciéon en torno a agujeros negros
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Figura 3.2. Tlustracién de un toroide soportado por la presiéon de iones, rodeando un BH de
Kerr. Adaptado de Rees et al. (1982).

el enfriamiento provoca que la regién esferoidal interna inflada se torne gradualmente opaca
y se desinfle hasta formar un disco delgado convencional. En virtud de que t45¢ < tocer, la
mayor parte de la energia es transportada hacia el BH por los iones. Se puede considerar
que el enfriamiento del disco se produce localmente por adveccion, dado que la energia es
transportada por los iones. Por consiguiente, esta categoria de soluciones ha sido denominada
como dominado por adveccion.

En lo que sigue, describiremos el modelo de toro usado por Straub et al. (2012) y Rees
et al. (1982). Los toros que se estudian en este trabajo se basan en la descripcién matematica
propuesta por Paczynski y colaboradores en sus investigaciones sobre las donas polacas (en
inglés, Polish doughnuts) (Abramowicz et al., 1978; Jaroszynski et al., 1980). Aunque las
donas polacas presentan caracteristicas diferentes a las de los toros de iones (por ejemplo,
son Opticamente gruesas, se sustentan mediante la presiéon de radiacién y tienen tasas de
acrecién superiores a la de Eddington), ambas clases exhiben una estructura equipotencial
similar y poseen propiedades dindmicas muy similares.

En particular, tanto los toros como las donas polacas presentan un I6bulo de Roche,
que corresponde a una superficie equipotencial critica que atraviesa el radio de derrame
gravitacional denotado 7444 Cuando el 16bulo de Roche se desborda, se produce una pérdida
dindmica de masa del toro hacia el BH sin necesidad de la intervencién de la viscosidad. Por
lo tanto, el flujo de acrecién en radios r < rgg.q, estd determinado por la fuerte gravedad del
BH y no por procesos viscosos. El radio del derrame gravitacional se considera como el limite
interno del disco: para tasas de acrecién bajas, coincide con la isco, mientras que para tasas
de acrecién mas altas, el radio del derrame gravitacional se encuentra méas cercano al BH.

Tanto los toros como las donas polacas exhiben inestabilidades dindmicas de acuerdo con

24



3.2. Modelo del Toro de Iones

el criterio propuesto por Papaloizou & Pringle (1984); sin embargo, Blaes (1987) demostré que
la inestabilidad se suprime mediante el desbordamiento del 16bulo de Roche (véase también
Narayan & Popham 1993).

Las propiedades de de los toros y las donas polacas no dependen de la distribucién de
momento angular. A menudo se supone que el momento angular es constante, es decir,
Q = Q¢ = constante, lo cual conduce a formulaciones analiticas finales simples. En esta
tesis adaptamos esta formulacion. Modelos dindmicos para estos toros han sido calculados en
estudios anteriores, como por ejemplo, Qian et al. (2009), donde suponen una cierta distri-
bucién de momento angular no constante.

3.2.1. Geometria del toro

Las érbitas circulares en el espacio-tiempo de Kerr se obtienen a partir de las geodésicas
tipo tiempo de la métrica 2.14, para las cuales el cuadrivector de velocidad toma la forma
uy, = (ut,0,0,u,). Las dos constantes de movimiento asociadas al estado estacionario y la
simetria axial se expresan de la siguiente manera:

E = —uy = —u(ger + QG ) (3.8)
L= Up = Ut(gtap + Qgcpcp)a (39>

donde € = w,/u; representa la velocidad angular con respecto a un observador lejano. El
momento angular especifico se define como:

C=L)E = —uy/uy. (3.10)

En el caso de las érbitas geodésicas circulares, el momento angular adopta una forma
Kepleriana (Bardeen et al., 1972):

MY2(r2 — 2aMY271/2 4 2)
r3/2 — 2Mrl/2 + aM1/?

Aqui, y en el resto de la tesis, consideramos que M es un parametro fijo, lo que nos
permite suponer que {x es una funcién solo de (7, a).

En la métrica de Kerr existen 2 tipos de érbitas circulares importantes: la marginalmente
ligada, cuyo radio denotamos 7,,; (del inglés maginally bound) y la ISCO, denotada como
Tisco- EM la primer érbita se debe satisfacer que £ = 1, donde se cumplen las siguientes
condiciones para el potencial efectivo: Veg(r) = 0y Vig(r) = 0. Toda drbita circular no es
estable, por lo cual la segunda 6rbita debe satisfacer que Vg < 0. Con estds condiciones
dichas érbitas quedan definidas de la siguiente manera (Bardeen et al., 1972):

(3.11)

li(rya) =

rop(@) = 2M — a + 2MY2(M — a)'/?, (3.12)
Piseo(@) = M [3+ 2 — (3 = 21) (3 + 21 + 222))/?] (3.13)
donde 21 =1+ (1 —a?/M*) P[(1+ a/M)V? + (1 — /M) y 25 = (30%/M? + 21) /2.

En el caso de estas orbitas especiales, se pueden determinar los valores del momento
angular especifico de la siguiente manera:



3. Flujos de acreciéon en torno a agujeros negros

Consideremos un toro de fluido que rodea un BH Kerr, donde se desprecia la interaccion
gravitatoria producida por la materia del toro. Al modelar el fluido como uno perfecto, el
tensor de energia-momento se describe de la siguiente manera:

TMV = (6 + P)uuuu + Pg;wa (316)

donde P representa la presién del fluido y p es la densidad de energia del fluido. Para el
caso de un movimiento puramente circular (u, = u(1,0,0,Q)), se puede demostrar que la
ecuacion de conservacion de energia-momento, V, 7%, = 0, toma la siguiente forma:

v,.P \OAVAN)

crp - Veln(w) s
donde ¢ esta relacionado con las componentes de la cuadrivelocidad del fluido mediante la
Ec. 3.10. Suponiendo que el fluido es barotrépico, es decir, P = P(e), introducimos la funcién
de entalpia definida como:

(3.17)

P ap
HE/——+R (3.18)
0 p

de manera que el lado izquierdo de la Ec. 3.17 se puede expresar simplemente como V, H.
Siguiendo el enfoque propuesto por Abramowicz et al. (1978), consideramos modelos en los
cuales [ es constante en todo el toro, es decir:

=Y. (3.19)
En consecuencia, la Ec. 3.17 se reduce a:
V,H ==V, In(—u), (3.20)
lo cual implica que:
H =W + const., (3.21)
donde se ha introducido el potencial:
W= —In(—u). (3.22)
Utilizando la relacién de normalizacién u*u, = —1, se obtiene:
1. —git + 2001 + Vggs
W(r,0) = = In 3.23
(r.6) 2 (9et + Qg14)? ( )
donde €2 debe considerarse como una funcién de (r,6), dada por:
¢
Q(r, 0) = _ 9o T Lo gu (3.24)

9o + Lo go
Esta tltima relacién se deriva al combinar las Ecs. 3.8, 3.9 y 3.10.
Abramowicz et al. (1978) demostraron que la ubicacion del derrame gravitacional debe
estar entre la dltima Orbita circular estable y la érbita marginalmente ligada, lo que implica
que el valor de ¢y debe cumplir:

Eisco(a) <ty < Emb(a), (3.25)

donde l;sco(a) v €mp(a) estan definidos en las Ecs. 3.14 y 3.15 respectivamente. Reformulando
esta condicién en términos del parametro adimensional:
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3.2. Modelo del Toro de Iones

z[M]

Figura 3.3. Curvas equipotenciales usando A = 0.7. En el centro un BH de Kerr con un spin
de 0.99M, la linea negra punteada representa la ergosfera y la linea amarilla central representa
el anillo de singularidad. El gradiente de color representa el valor de potencial normalizado,
siendo este mas grande en el centro del toro y a més chico a medida que se aleja del mismo.

‘60 - Eisco(a)

A= , 3.26
gmb(a) - Eisco(a) ( )

se tiene que la condicion en la Ec. 3.25 es equivalente a:
0< A< (3.27)

El momento angular especifico kepleriano (Ix) tiene una dependencia radial y alcanza su
valor minimo en 7 = ri50(a), y considerando la restriccién impuesta por la Ec. 3.25, existen
dos valores de r, denotados como 7y, ¥ Tcenter, para los cuales { (r,a) = £y y se cumple que:

rmb(a) < Tin < Tisco(a) < Tcenter- (328)

Dado que para 7 = 7y 0 ¥ = Teepter, €l momento angular real £y es igual al momen-
to angular kepleriano, las fuerzas gravitatoria y centrifuga se equilibran, lo que implica que
VW = 0. A partir de la primera integral en la Ec. 3.21, tenemos V,H = 0, o equivalen-
temente, a través de la Ec. 3.18, V,P = 0. Un punto donde el gradiente se anula se puede
llamar punto singular (cruce propio de una equipotencial) o extremo. En el caso presente,
r = rin es la ubicacién donde una de las equipotenciales de W, llamada lébulo de Roche,
se cruza a si misma, como se muestra en la Fig. 3.3. Esto da lugar al derrame gravitacional
en la superficie del toro (Abramowicz et al., 1978). Por otro lado, r = reenter corresponde al
maximo de P. El circulo r = reepnter €n el plano ecuatorial se llama el centro del toro.

Para determinar las propiedades termodinamicas del fluido que compone el toro, supone-
mos una ecuacién de estado politrépica:
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3. Flujos de acreciéon en torno a agujeros negros

P=Keétn, (3.29)
donde n el indice politrépico y K la constante politropica. La densidad de energia total
€ = p+ Il es la suma de la densidad de energia p y la energia interna II, que en el limite no
relativista, Il = p, se reduce a € = p. Integrando la Ec. 3.18, se obtiene:

H=(n+1)h(1+Ke). (3.30)

La superficie del toro esté definida por P = 0. A partir de la Ec. 3.18, esto corresponde a
e =0, y a partir de la Ec. 3.30, a H = 0. Por lo tanto, podemos reescribir la primera integral
de movimiento en la Ec. 3.21 como:

H=W-W,, (3.31)

donde la constante Wy es el valor del potencial W en la superficie del toro. Denotando por
H.y W, los valores de H y W en el centro del toro, la Ec. 3.31 implica que:

Hy =W, — W,. (3.32)

Introducimos el potencial adimensional:

W(r,0) — W
w(r,8) = IEV:;—VVS (3.33)
A partir de las Ecs. 3.31 y 3.32, tenemos:
H = H.w. (3.34)
Sustituyendo la Ec. 3.30 para H, obtenemos:
1n(1+Kei):w1n<1+Ke§>, (3.35)

donde €. es la densidad de energia en el centro del toro. Resolviendo para €, obtenemos:

€= % [(Ket/m+ 1)” - 1}". (3.36)

Hasta aqui, el modelo de toro estd determinado por cinco parametros: el spin a, el momento
angular especifico adimensional A, el indice politrépico n, la constante politrépica K, y la
densidad central e.. En sintesis, el método para la construcciéon geométrica del toro para un
dado valor de a y A es:

a. Se calculan l;sc0(a) y €mp(a) utilizando las Ecs. 3.14 y 3.15.
b. A partir de A y a, evaluamos £y a través de la Fec. 3.26.

c. Los valores de ¢y y a determinan completamente el potencial W (r,#) segin las Ecs.
3.23 y 3.24.

d. Estamos buscando un toro que llene el 16bulo de Roche, el valor W, del potencial W
en la superficie del toro debe establecerse en el valor del 16bulo de Roche:

. (3.37)

Ws — W(Tina 92

e. Dado Wy y W,, determinamos H,. usando la Ec. 3.32.
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3.2. Modelo del Toro de Iones
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Figura 3.4. Momento angular especifico kepleriano de un BH de Kerr asociado a diferentes
valores del spin.

f. Conocemos entonces completamente el potencial adimensional w(r, #) segtin lo dado por
la Ec. 3.33.

g. Se puede calcular la densidad de energia en todo el toro usando la Ec. 3.36.

Se observa que por construcciéon w = 0 en la superficie del toro y w = 1 en el centro. Entre
0 < w(r,f) < 1, las equipotenciales toroidales se extienden desde la mayor &rea posible, la
superficie del toro, hasta una tnica linea, un circulo en 7.y Las superficies equipotenciales
abiertas tienen w(r,0) < 0. El tamafio de los toros depende del spin. Cuanto mayor sea el
spin, mas estrecha serd la distribuciéon del momento angular que establece la ubicacién de los
radios criticos, por lo tanto, los toros seran mas pequenos (ver Fig. 3.4).

3.2.2. Microfisica del plasma

En el siguiente andlisis, consideramos el valor de n = %, que corresponde al indice adia-
baticoy =1+ % = g de un gas ideal no relativista. Esta eleccién es coherente para un medio
6pticamente delgado.

En los toros soportados por presién de gas, se puede despreciar la presién de radiacion.
La presion total P se expresa como la suma de las contribuciones magnética y del gas, Praqg
Y Pyas, respectivamente:

P = Poag + Pyas. (3.38)

Suponemos que la presion magnética (y del gas) es una fraccién constante § (1-53) de la
presion total (una suposiciéon comin en los modelos analiticos de estructuras de acrecién):
B2

7 = BP, Pgas = (1 - B)P (339)

Prnag = 55
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3. Flujos de acreciéon en torno a agujeros negros

Aqui, B es la intensidad del campo magnético. Consideramos que el gas es un plasma
con dos temperaturas, donde p;, ue, 13 v T. representan los pesos moleculares medios y
las temperaturas de los iones y electrones, respectivamente. La presion del gas se expresa
entonces como la suma de las contribuciones de los iones y los electrones:

k T, T

Pgas:Pi“‘Pe:Be(z‘{'e)» (3'40)
n Hi He

donde kg es la constante de Boltzmann y m,, es la unidad de masa atémica. Escribimos las

temperaturas de los iones y electrones de la siguiente manera:

mupgas mupgas

Te = f(w)ﬂe

;o T = g(w)p (3.41)

kpe kpe

donde f y g son funciones lineales de la funcién de equipotencial w.
Las condiciones impuestas son que las temperaturas sean iguales en la superficie: T; = T,

cuando w = 0, y que estén en una proporcion determinada £ en el centro: £T; = T, cuando

w = 1. Esto conduce a las siguientes expresiones:

. Hi

f(0) = ot =M, (3.42)
S

1) = PR M, (3.43)

Dado que la Ec. 3.40 establece que f(w)+g(w) = 1, podemos obtener facilmente los valores
de ¢(0) y g(1), lo que nos permite escribir expresiones explicitas para las dos temperaturas:

1-— P
T, = [(1 - w) M + Mg g LD P (3.44)
kpe
e 1-— w P
Ty = | B M4+ wM — M) L= B P (3.45)
1273 kpe

En la Fig. 3.5 se muestra el mapa de temperatura de iones para un toro caracterizado
por los pardametros de la Tabla 3.1. La temperatura de los iones y de los electrones difieren
de forma aproximada dos érdenes de magnitud, siendo la de los electrones menor, aunque su
distribucién espacial es similar en ambos casos.

Parametros )\ Tee & €c I} n a

Valores 0.7 10 1072 107'7 0.5 3/2 0.99

Tabla 3.1. Parametros y valores asociados usados para modelar el mapa de temperatura de

los iones del toro. T, . corresponde a unidades de Kelvin y €, en g cm™3.

Utilizando la Ec. 3.40, la constante politrépica en el centro del toro resulta:

kT,
K= B 573 : (3.46)
(1 — B)ymyec’” preMeg
donde T¢ . es la temperatura central de los electrones. La presiéon total es:
kgT, 5/3
= Blee ° (3.47)

(1= B)pemuMe 2/3°
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Figura 3.5. Temperatura asociada a los iones usando A = 0.7. En el centro un BH de Kerr
con un spin de 0.99M, y su estructura asociada.

y el campo magnético es:

5/371/2
B 24w kpT.. € . (3.48)
(1-2) pemmy Me 62/3

c

Consideraremos las siguientes abundancias de hidrégeno y helio, X = 0.75 ¢ Y = 0.25,
respectivamente. Esto implica que la masa molecular efectiva de los iones es p; = 1.23 y para
los electrones p. = 1.14, y por otro lado, define las densidades numéricas de electrones e
iones, n. y n;, con respecto a la densidad de energia.

En el trabajo de Straub et al. (2012) se analiza la dependencia con estos pardmetros
que tienen tanto la estructura del toro como la emisién. En esta Tesis, consideraremos como
modelo fiducial aquel determinado por los pardmetros termodindmicos que figuran en la tabla
3.1
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Capitulo 4

Toro de Iones en gravedad-f(R)

4.1. Espacio-tiempo de Kerr-f(R)

La solucién anéloga a la de Kerr-Newman pero en el contexto de gravedad-f(R) fue pro-
puesta por Cembranos et al. (2011). En adelante, nos referiremos a la métrica de Kerr-f(R)
asociada a la que se obtiene cuando el parametro de carga eléctrica ) tiende a cero, es decir
una métrica que describe un BH estacionario y axialmente simétrico, la cual estd caracteri-
zada por la masa (M), spin (a), y escalar de Ricci (Rp). La métrica de Kerr-f(R) se define
mediante el siguiente elemento de linea:

ds® = gudt?® + 2g1,dtdp + grrdr® + goedf* + g,pde?, (4.1)

en coordenadas de Boyer-Lindquist. Las componentes de la métrica son:

a’sin® 0 Ag — A,

g = pQEQ )
.2
a sin“ 6
Jto = p2:2 [(TQ + a2)A9 + AT] y
.2
sin< 0 )
Jpp = Tz:z [(r? 4+ a®)2Ag — a®sin? 0A,]
Grr = p2 goo = p2
rr Ar ; 60 AH ;
donde:
R
A, = (P41 - 1—;)7"2) —2Mr,
R
Ny = 1+ T§a200329,
R
p° = r’+a’cos?0, EEl—i—l—gaQ.

Si Ry — 0 se retoma la métrica de Kerr en GR.

El escalar de Ricci Ry puede en principio tomar cualquier valor real. Sin embargo, selec-
cionaremos aquellos valores de Ry que conduzcan a métricas que puedan representar agujeros
negros astrofisicos. El escalar de Ricci en términos de la coordenada radial del horizonte de
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Figura 4.1. Escalar de Ricci en funcién de la coordenada radial para un BH en Kerr-f(R)
con a = 0.99.

eventos y el momento angular del BH, se obtiene de A, = 0. En términos de r, Ry y a,
tenemos que:

(r2 +a®) (1 — gr?)) — 2r =0, (4.2)

donde y = %. Con esto podemos obtener el escalar de Ricci en funciéon de la coordenada
radial.

En la Fig. 4.1 usamos la dltima ecuacion para graficar Ry en términos de la coordenada
r para a = 0.99

» Si Ry € (0,0.6] se tienen 3 horizontes de eventos: el horizonte de eventos interno y
externo del BH y un horizonte cosmologico.

= Si Ry > 0.6 sélo hay un horizonte interno que se vuelve mas pequeno para valores méas
grandes de Ry.

» Si Ry € [-0.13, 0] hay 2 horizontes de eventos, el horizonte interno y externo de eventos
del BH.

= Si Ry < -0.13, las soluciones representan singularidades desnudas.

Por todo ésto, el andlisis de las propiedades de agujeros negros de Kerr en teorias f(R)
se restringe para valores del escalar de Ricci en el intervalo (-0.13 , 0.6]. En la Fig. 4.2 se
muestra la estructura resultante de un BH en el espacio-tiempo de Kerr-f(R) segtin el valor
de Ro.

Una particula que se mueve en una direccién azimutal en el plano ecuatorial, es decir
que f = 7/2, tiene una cuadri-velocidad u# = (u!,0,0,u%). De la ecuaciéon de la geodésica
utu?, = 0 se pueden extraer dos constantes de movimiento que estdn relacionadas con las
simetrias del espacio-tiempo (es decir, u*V,C = 0 para una constante C). Estas son:
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R.<0 R,>0

Ergosfe"a exterior Horizonte exterior
4

Ergosfera exterior Horizonte exterior
Y

4 1
Ergosfera interior Horizonte interior

o 1
Ergosfera interior Horizonte interior

1
Horizonte cosmoldégico

Figura 4.2. Diagrama de la estructura de un BH en el espacio-tiempo de Kerr-f(R) para
los valores de Ry € [-0.13 , 0] (panel izquierdo). Fig. derecha: diagrama de la estructura de
un BH en el espacio-tiempo de Kerr-f(R) para los valores Ry € (0, 0.6]. Fig. adaptada de
Cembranos et al. (2011).
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Figura 4.3. Momento angular especifico del toro en Kerr-f(R) para a = 0.99 (panel iz
quierdo) y para a = 0.85 (panel derecho). En negro se representa Kerr. La barra de color
representa la variacion del parametro Ry.

E=—wu=—u (g1t + QL geg), (4.3)
L=u,= u? (Gtp + Qgyy), (4.4)

donde 2 = u¥ /u! es la velocidad angular. En términos del 4, r y a se definen como (Stuchlik
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Figura 4.4. Momento angular especifico del toro en Kerr- f(R) para a = 0.5 (panel izquierdo)
y para @ = 0.1 (panel derecho). En negro se representa Kerr. La barra de color representa la
variacion del parametro Ry.

& Slany, 2004):

1-2— (2 +a)y+a(k — )2

8(T7a7y): (1—%—@254_2@(7‘%_@)1/21/2 ’ (45)
y
2 240y —r(r? + a®) (L —y)/?
L(r,a,y) = — atar(r +a )_y r(r a_)(rs Y) (4.6)
1—2 —a?y+2a(% — y)l/21/?
Con esto podemos definir el momento angular especifico:
L u
et (4.7)
que en Kerr-f(R) es:
tx(r, Ro) = _2a+tra(r’+a®)y—r(r®+ a®)(rs — )2 (4.8)

r(1 =201 — (12 4 a2)j + a(r—3 — §)2)
Si tomamos y — 0, reobtenemos el momento angular especifico en la geometria de Kerr
(Bardeen et al., 1972). La estructura del toro y el comportamiento del momento angular
especifico estan determinados por el valor de Ry y a del BH.

En esta tesis, se examinaran cuatro casos distintos de spin: 0.99, 0.85, 0.5 y 0.1. En cuanto
a los valores de Ry, se limitara al rango de [—~1072, 1072]. En el pasado, Pérez et al. (2013)
obtuvieron cotas para los valores de Ry mediante el estudio de discos de acreciéon delgados.
Encontraron que discos estables sélo pueden formarse para Ry € [—-1.2 x 1073;6.67 x 10*4].
En particular, se descartaron valores de Ry < —1.2 x 10~3 comparando con las distribuciones
espectrales de energia observadas en Cygnus X-1 en el estado dominado por la emisién térmica
(estado high-soft). El rango de valores de Ry que se consideran en este trabajo esta ligeramente
por fuera de las cotas mencionadas a fin de explorar los limites de la teoria para otro tipo de
modelo de acrecién.
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Figura 4.5. Potencial efectivo normalizado asociado al toro en Kerr-f(R) para a = 0.99
(panel izquierdo). En el panel derecho se muestra un zoom del maximo valor de w.
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Figura 4.6. Potencial efectivo normalizado asociado al toro en Kerr-f(R) para a = 0.85
(panel izquierdo). En el panel derecho se muestra un zoom del méximo valor de w.

En la Fig. 4.3 se presenta el momento angular especifico para un BH de Kerr-f(R) con
a = 0.99 y para a = 0.85. A medida que Ry aumenta, podemos observar que fk tiende a
disminuir para valores grandes de r. Sin embargo, para valores pequefios de r, el comporta-
miento es similar al de un BH de Kerr. Este comportamiento se mantiene para a = 0.5 y
para a = 0.1, y se puede apreciar en las Figs. 4.4.

4.2. Construccion del Toro de Iones en gravedad-f(R)

Como se mencion6 en el Cap. 3, para construir la estructura geométrica del toro es
necesario determinar las siguientes cantidades:

a. Radio de la érbita circular marginalmente ligada: r,,;. Para calcular esta orbita, se
resuelve la Ec. 4.5 tal que £(rmp, a,y) = 0. Una vez dada esta relacién obtenemos los
valores de 7,,; asociados a un a, y un y particular.

b. Radio de érbita circular estable mas interior: r;s.,. Aqui se resuelve la ecuaciéon 4.8,
donde necesitamos que ¢k (7;sco, Ro) = 0.

c. Se calculan lige0(a) v £p(a) utilizando la Ec. 4.8.
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Figura 4.7. Potencial efectivo normalizado asociado al toro de iones en Kerr-f(R) para
a = 0.5 (panel izquierdo). En el panel derecho se muestra un zoom del maximo valor de w.
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Figura 4.8. Potencial efectivo normalizado asociado al toro de iones en Kerr-f(R) para
a = 0.1 (panel izquierdo). En el panel derecho se muestra un zoom del méximo valor de w.

d. Radio de la drbita del derrame gravitacional: 744rq,. Tomando el momento angular
especifico del toro, se resuelve lx(7dgrav; Ro) = fo ya que £y estd definido por la Ec.
3.26. Para resolver esta igualdad se usé el método de biseccion entre 7,,p ¥ Tisco-

e. Radio de la drbita central: 7cenirqr. Se resolvié la misma igualdad anterior donde ahora se
usa el método de biseccién entre r;5., y nimero lo suficientemente grande que pertenezca
al toro.

f. Los valores de [y y a determinan completamente el potencial W (r, 6) segin las Ecs. 3.23
y 3.24.

g. Dado Wy y W, se obtiene H. usando la Ec. 3.32.

h. Conocemos entonces completamente el potencial adimensional w(r, ) segun lo dado por
la Ec. 3.33.

De forma independiente al calculo de la estructura del toro encontramos el radio de los
horizontes de eventos: 1.y, y el radio del horizonte cosmoldgico: r.p,. El radio de los horizontes
se calcula usando la Ec. 4.2.

Cabe mencionar que para Ry > 0 el espacio-tiempo de Kerr-f(R) presenta una ultima
orbita circular estable exterior, denota r,s.,. En otras palabras, para r >7,s., no hay érbitas

38



4.2. Construccién del Toro de Iones en gravedad-f(R)

2,
1,
i~ |
= 0 |
N /
_17 :
_2—
-6 -4 -2 0 2 4 6
x [M]

Figura 4.9. Superficies equipotenciales del toro para un BH de Kerr-f(R) con a = 0.99. Las
curvas de diferente color estan asociadas a un R en particular.

Figura 4.10. Superficies equipotenciales del toro para un BH de Kerr-f(R) con a = 0.85.
Las curvas de diferente color estan asociadas a un Ry en particular.

circulares estables. Para determinar estos radios, se siguieron los célculos especificados en

Pérez et al. (2013).
En particular, se presentan solo una vez para el caso en que el a = 0.99, dado que para el
resto de los casos, estos valores no varfan. La libreria usada para determinar las 6rbitas fue
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4. Toro de Iones en gravedad-f(R)

la de scipy, dentro del lenguaje de programacién python.
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Figura 4.11. Superficies equipotenciales del toro para un BH de Kerr-f(R) con a = 0.5. Las
curvas de diferente color estdn asociadas a un Ry en particular.
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Figura 4.12. Superficies equipotenciales del toro para un BH de Kerr-f(R) con a = 0.1. Las
curvas de diferente color estdn asociadas a un Ry en particular.

En las Figs. 4.5, 4.6, 4.7 y 4.8 se muestra al potencial efectivo normazalido asociada a
diferentes valores de a para 6§ = 7/2. Estas Figs. proporcionan informacién sobre la extension
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4.2. Construccién del Toro de Iones en gravedad-f(R)

del toro al variar el spin y el escalar de Ricci. El limite externo del toro sobre el plano
ecuatorial va a estar dado por w(r) =0, y el centro del toro corresponde a la regiéon donde la
presién es maxima, esto es, w(r) = 1.

Ro ‘ Tmb Tisco Tdgrav Tcentral Teh Tch Tosco
1076 1.21001  1.4545 1.23674 1.874981 0.86 1.14 346.3 143.59
104 1.21012  1.4547 1.23675 1.874952 0.86 1.14 3454 30.53
6.67 x 10~* | 1.21078  1.4560 1.23687 1.877974 0.86 1.14 113.1 16.00
1073 1.21116  1.4567 1.23759 1.879505 0.86 1.14 108.5 13.93
102 1.22151  1.4765 1.2493 - 0.85 1.15 33.6 6.25
0 1.21 1.4545 1.2367 1.875 0.86 1.14 - -
-10-6 1.21 1.4545 1.23674 1.874941 0.86 1.14 - -
-10—* 1.21099 1.4542 1.236673 1.874538 0.86 1.14 - -
-1073 1.20884  1.4523 1.2366 1.879254 0.86 1.14 - -
-1.2 x 1073 1.2086 1.45186 1.2352 1.880149 0.86 1.14 - -
-102 1.19823 1.4325 1.2239 1.83088 0.86 1.13 - -

Tabla 4.1. Localizacién de las érbitas circulares marginalmente limitadas (r,,p) , Orbitas
circulares estables més internas (risco), 0rbitas del derrame gravitacional (r4grqv), Orbitas
central del toro (reentral), horizontes de sucesos (rep), horizontes cosmoldgicos (rqp), v de
las érbitas circulares estables mds externas (rosco) para los escalares de Ricci positivos y
negativos, para un BH con a = 0.99 en el espacio-tiempo de Kerr-f(R).

En particular, se observa que para a = 0.99, la estructura del toro diverge (no es una
estructura cerrada) para valores de Ry > 0.01. Si consideramos a = 0.85 y a = 0.5,
ocurre algo similar, donde la estructura del toro diverge para valores de Ry > 0.001. Por
ultimo, cuando a = 0.1, nuevamente se observa una situacion similar para valores de Ry >
0.0001. Luego, analizando la estructura geométrica del toro, encontramos una restricciéon al
parametro Ry (dependiendo del valor de a).

De los graficos se nota que la presién maxima se mueve hacia valores de r més grandes a
medida que Ry aumenta. Estds caracteristicas se hacen evidentes en las Figs 4.5, 4.6, 4.7 y
4.8.

Las superficies equipotenciales de los toros en Kerr-f(R) dependen de los parametros a y
Ry, tal como se explico en el Capitulo 3. La forma y ubicacién de las superficies equipotenciales
dependen Unicamente de las propiedades de la geometria del espacio-tiempo. Se presentan
dichas superficies en las Figs 4.9, 4.10, 4.11 y 4.12.

En general, un mayor valor del spin del BH da lugar a toros mas pequenios. Un escalar de
Ricci negativo tiene un efecto similar, también da lugar a toros méas pequenos. La diferencia
entre el efecto del aumento de a y el escalar de Ricci negativo es que, en el primer caso, la
maxima presién y densidad del toro se desplaza hacia el horizonte de eventos, mientras que
en el Ultimo caso, el centro del toro permanece casi en su lugar y solo las partes exteriores
se comprimen hacia adentro. Esto se debe a la distribucién de momento angular Kepleriano
f(R)-Kerr, que es mas estrecha que la curva correspondiente en GR. El mismo A entonces
requiere un momento angular ligeramente menor, ¢y, para mantener una particula en érbita.
Un escalar de Ricci positivo produce, de manera analoga, toros mas grandes (estirados).

En la Tabla 4.1 se encuentran los valores correspondientes a las regiones mencionadas
anteriormente para diferentes valores de Ry. Estos valores de Ry coinciden con los que fueron
utilizados por Pérez et al. (2013), con el propdsito de facilitar la comparacion.

Para el caso en que a = 0.99, las regiones se encuentran muy cercanas a un BH de Kerr.
En las Tablas 4.2, 4.3 y 4.4 se presentan para a igual a 0.85, 0.5 y 0.1, respectivamente.

A continuacién, se analizaran algunos parametros termodinamicos utilizando los valores
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4. Toro de Iones en gravedad-f(R)

Ro ‘ Tmb Tisco Tdgrav Tcentral
106 1.9246  2.6321  2.005  3.8462
10~4 1.92459 2.6326  2.005  3.8492
6.67 x 107% | 1.92425 2.6358  2.005  3.86780
103 1.92454 2.6378  2.005 -
102 1.92414  2.6965  2.0084 -

0 1.9246  2.6321 2.00498 3.84622
-10-6 1.9246  2.6320  2.005  3.8462
-10~4 1.9246 2.63153 2.0049  3.8432
-10—3 1.92466 2.6265 2.0046  3.8169

-1.2 x 1073 | 1.92467 2.6264  2.0046  3.8113
-10~2 1.9254  2.5813  2.0022  3.6072

Tabla 4.2. Idem Tabla 4.1 para a = 0.85.

RO Tmb Tisco Tdgrav Tcentral
1076 2.91421  4.233 3.0640 6.5174
1074 2.91374 4.2368 3.0638  6.5418
6.67 x 107* | 2.91108 4.2591  3.0652 6.68476
1073 2.90954  4.2729  3.0620 -
1072 2.8716  10.6265  9.0883 -

0 2.91421  4.233  3.06408 6.51724
-1076 2.9142  4.2329  3.0640 6.517
-10~* 2.9146  4.2292  3.0642  6.4936
-1073 2.919 4.1970  3.0663  6.3021

-1.2 x 1073 | 2.9199 41902 3.0667  6.2647
-1072 2.96769 3.9747  3.0948  5.3093

Tabla 4.3. Idem Tabla 4.1 para a = 0.5.

Ro ‘ Tmb Tisco Tdgrav Tcentral
1076 3.79735  5.66943 4.01006  8.9257716
1074 3.79568  5.68226  4.009268 9.0132994

6.67 x 10™* | 3.7863 5.76292  4.005074  9.686483
1073 3.7809  5.8172535 4.002891 -
102 3.65975  10.62658  8.637230 -

0 3.79377 5.6693 4.01007  8.924897

-10-6 3.79738  5.66917 4.01007  8.924079
-1074 3.79906  5.656673  4.01089  8.842373
-1073 3.81464 5.555492  4.01895  8.270463
-1.2 x 1073 | 3.8182 5.53555 4.02091 8.17126
-1072 4.02714  5.040296 4.167439  6.182828

Tabla 4.4. Idem Tabla 4.1 para a = 0.1.

de Ry presentes en las tablas, excluyendo aquellos en los cuales la estructura del toro no tiene
un significado fisico adecuado.

Se puede notar que el comportamiento de los parametros termodindmicos guarda similitud
con el del potencial normalizado, lo cual es esperable. A modo de ejemplo, se presenta la
densidad de energia para diferentes valores de a y de Ry en las Figs. 4.13 y 4.14. Conforme
Ry disminuye, el pico méximo de la densidad de energia se desplaza hacia radios méas chicos.
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Figura 4.13. Densidad de energia del toro de iones en Kerr-f(R) para a = 0.99 (panel
izquierdo) y a = 0.85 (panel derecho)
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Figura 4.14. Densidad de energfa del toro de iones en Kerr-f(R) para a = 0.5 (panel
izquierdo) y @ = 0.1 (panel derecho).

Ademsds, se muestra la temperatura de los electrones en las Figs 4.15 y 4.16, asi como la
temperatura de los iones en las Figs 4.17 y 4.18, con un comportamiento similar a la densidad
de energia.

Una vez caracterizado el comportamiento de la estructura del toro y los parametros ter-
modinamicos al variar a y Ry, podemos utilizar esta informacién para calcular la distribucién
espectral de energia (SED, por sus siglas en inglés). Para llevar a cabo este calculo, serd
necesario considerar las pérdidas de energia mas relevantes para este tipo de sistema. Abor-
daremos este tema en detalle en el proximo capitulo.
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Figura 4.15. Temperatura de los electrones del toro de iones en Kerr-f(R) para a = 0.99

(panel izquierdo) y a = 0.85 (panel derecho).
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Figura 4.16. Temperatura de los electrones del toro de iones en Kerr-f(R) para a = 0.5
(panel izquierdo) y a = 0.1 (panel derecho).
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Figura 4.17. Temperatura de los iones del toro de iones en Kerr-f(R) para a = 0.99 (panel
izquierdo) y a = 0.85 (panel derecho).
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Figura 4.18. Temperatura de los iones del toro de iones en Kerr-f(R) para a = 0.5 (panel
izquierdo) y a = 0.1 (panel derecho).
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Capitulo 5

Distribucién espectral de energia

La caracteristica principal de los HAF es que desarrollan una estructura de dos tempera-
turas. Esto se debe a tres principales puntos:

= El calentamiento por disipacién viscosa deposita una cantidad mayor de energia en los
iones en comparacion con los electrones.

= La principal forma en la que los iones se enfrian es a través de la transferencia de energia
hacia los electrones mediante colisiones coulombianas. Sin embargo, en condiciones de
bajas densidades, este proceso se vuelve altamente ineficiente debido a que la tasa de
intercambio de energia Coulombiana entre iones y electrones es mas lenta que la tasa
de acrecién.

= Los electrones se enfrian de manera mas eficiente radiativamente en comparaciéon con
los iones, lo que resulta en una tendencia a mantener temperaturas mas bajas.

La configuracién de plasmas de dos temperaturas también es respaldada por simulaciones
de Magnetohidrodindmica en Relatividad General (GRMHD por sus siglas en inglés), don-
de las ecuaciones de energia para iones y electrones evolucionan de manera independiente
(Sadowski et al., 2017; Ressler et al., 2017; Ryan et al., 2018; Chael et al., 2019).

En los HAF se tienen plasmas no colisionales, donde se supone que cada poblacién de
iones y electrones estd en equilibrio termodindmico por separado. Sin embargo, esto puede
no ser valido si las interacciones coulombianas entre particulas de la misma especie también
son ineficientes.

Como bien se explicé en el Cap. 3, los toros comparten caracteristicas similares con los
HAF, en particular, podemos considerar un toro compuesto de un plasma de dos temperatu-
ras. En este capitulo estudiaremos en las pérdidas radiativas de particulas con una distribucién
térmica. ().

()Se ha demostrado que en un HAF, las colisiones coulombianas entre iones son ineficientes, lo que les
permite conservar cualquier distribucién de energia que hayan adquirido durante el proceso de aceleracién.
Por otro lado, los electrones tienden a termalizarse més eficientemente que los iones, por lo que es probable
que sigan una distribucién de energia Maxwelliana si la tasa de acrecién no es muy baja (11 > 1072 7h¢44). Sin
embargo, esta eficiencia de termalizacién de los electrones disminuye significativamente a medida que aumenta
la energia de las particulas. Esto implica que si los electrones son acelerados rapidamente a energias muy
altas, pueden mantener su distribucién de energia adquirida (no térmica) durante un tiempo considerable
(Mahadevan & Quataert, 1997).
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5. Distribucién espectral de energia

5.1. Pérdidas radiativas en torno de agujeros negros acretan-
tes

Dado que un toro alcanza temperaturas extremadamente elevadas y tiene una estructura
opticamente delgada, los principales procesos radiativos que afectaran a los electrones del
plasma son la radiacién sincrotrén, la emision Bremsstrahlung y la Comptonizacién. Estos
procesos dependen unicamente de las propiedades locales del plasma, como la densidad de
iones y electrones, la intensidad del campo magnético inducido y la temperatura.

5.1.1. Emisividad Bremsstrahlung

El Bremsstrahlung es el proceso mediante el cual una particula cargada emite radiacion
al ser acelerada en el campo electrostatico de un nticleo atémico u otra particula cargada.
A las elevadas temperaturas presentes en los toros, tanto las dispersiones de electrones con
iones (ei) como la de electrones con electrones (ee) debe tenerse en cuenta.

La tasa de perdida de energia por bremsstrahlung de una particula, f,, = (‘ZtE—dl};, incluye la
emisién tanto de colisiones i6n-electrén como de colisiones electrén-electrén (Svensson, 1982;
Stepney & Guilbert, 1983):

fl;:fe_1+ ;ev (51)
donde

Jei = neﬁO'Tafmechei(Qe)’ (52)

donde ay es la constante de estructura fina y la funcién F,;(0.) tiene una forma aproximada
en unidades de [erg s—* 3.

44/ 2—9; (1 T 1.7810;34) : si 0, < 1,
i
Fei(ee) — (53)

Zie[ln(l-mi%@e +0.48) + 1.5], si 0 > 1.
T

cm™

donde se expresa las temperaturas de forma adimensional:

kpTe
0. = -k (5.4)
kpT;

donde m, y m; son las masas del electron y el ion, respectivamente.
Para la tasa de enfriamiento de bremsstrahlung por interacciones electrén-electrén, Svensson
(1982) presenta la siguiente expresién:

fee = ngrgafmec?’Fee(He), (5.6)

donde

ﬂ(44 —372)032(1 + 1.10, + 6% — 1.250°/%, i 6, < 1,
Fee(ee) - gﬁ (57)

2460.[In(2n 6.) + 1.28], sif>1,
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donde 7 es el radio clésico del electrén, y el nimero de Euler n = exp(—~g) = 0.5616, donde
~vg es la constante de Fuler-Mascheroni.

De esta forma, la emisividad bremsstrahlung proporcionada anteriormente (en unidades
de [em ™3 s7! Hz™1]), resulta:

1 hv =
br _ p— & _
Jv = fbr 4 €xXp < k‘BT€> G7 (58)

donde h es la constante de Planck, el factor ﬁ supone emision isotropica en el marco del

emisor, y G es el factor de Gaunt promediado en velocidad, dado por Rybicki & Lightman

(1986):
Te
\/ﬁkB : si fnle <1,
- T hv v
G (5.9)

V3 ( 4 kBTe> o kol

—1
T . v hv

5.1.2. Emisividad sincrotrén

La radiacién sincrotron es causada por la aceleracion de una particula cargada en un cam-
po magnético. La emisividad del proceso sincrotrén para electrones que sigan una distribucién
de Maxwell-Jiitner (térmica relativista) es (Pacholczyk, 1970)

1 €2 drnev

== M(zm), 5.10
donde
4.0505A 0.4B 0.5316C
M(zpr) = 5 ( 71t 17 ) emp(—1.8899x}\//13), (5.11)
Ty Tap Lap
y

2v eB
= —.Un = .
M 20062°°  2wmec

(5.12)

Los pardmetros A, B y C estan tabulados en Mahadevan et al. (1996) para un rango
de temperaturas acorde a las que se alcanzan en un toro. A temperaturas mas bajas o en
las regiones externas del toro, la emisién estd dominada por bremsstrahlung. Por debajo de
una frecuencia critica, v., el espectro sincrotrén se vuelve autoabsorbido. Dado que el flujo
en los toros es muy similar a un flujo esférico, esta frecuencia puede obtenerse igualando la
emision sincrotrén en una esfera de algun radio, R [cm], con la emisién de cuerpo negro de
Rayleigh-Jeans desde la superficie de esa esfera y resolviendo para x 7, que luego se sustituye
en la ecuacion:

Ve = gVOHExM. (5.13)

Suponemos que a bajas frecuencias, v < v, la absorcién estd dada localmente por la ley
de Kirchhoff, es decir, la parte de baja frecuencia de la emisién sincrotréon se comporta como
un cuerpo negro.
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5. Distribucién espectral de energia

5.1.3. Comptonizaciéon

La dispersiéon Compton depende de la densidad de fotones, los cuales pueden originarse en
cualquier region del flujo. Debido a la baja opacidad, los fotones pueden experimentar mul-
tiples dispersiones con los electrones antes de escapar del sistema. Este fenémeno se conoce
como Comptonizacion y, en principio, posee una naturaleza altamente no local. Abordar glo-
balmente la Comptonizacion resulta en un proceso complejo y computacionalmente costoso.

En nuestro modelo, haremos un tratamiento local como primera aproximacién (al igual
que Manmoto et al. (1997)). Aunque el proceso de Comptonizacion se asume local, presenta
una naturaleza no lineal, ya que la intensidad en un punto del flujo de acreciéon depende de las
emisiones previas de fotones sincrotréon y Bremsstrahlung, asi como del propio proceso de dis-
persion Compton Inverso (IC). Para abordar esta no linealidad, separamos la Comptonizacion
de los otros dos procesos radiativos.

En un radio dado r, el flujo de energia que escapa por cada cara del disco de acreciéon
serd (Manmoto et al., 1997):

2r
V3

donde 7} = @ku (R,0)H representa la profundidad éptica en la direccion vertical, y k, (R, 0)
es el coeficiente de absorcién en el plano ecuatorial. Ademas, S, = j,,/k, se refiere a la funcién
fuente, donde j, es el coeficiente total de emisividad y esta compuesto por las contribuciones
de emisividad sincrotrén y Bremsstrahlung, representadas por j$¥ y j, respectivamente
(Manmoto et al., 1997):

F,=—7=5, [ — exp(—2V/37* )} , (5.14)

Jo =35 + 30 (5.15)

En el caso de que el plasma sea puramente térmico y se encuentre en equilibrio termodi-
ndmico local, el coeficiente de absorcién viene dado por la Ley de Kirchhoff: k, = j,/B,, y
en consecuencia, la funcién fuente se equipara a la funcién de Planck: S, = B, (Rybicki &
Lightman, 1979).

Tomamos las grillas de manera que variamos cada celda radial (i.e. un array para r),
evaluando la dependencia azimutal en el plano ecuatorial (es decir, para § = 7/2). La lumi-
nosidad recibida por cada celda-j se calcula de la siguiente manera:

L= 27r(z§+1/2 — 151 ) Foj, (5.16)

donde el factor 2 proviene de que el flujo radiativo escapa por las dos caras del toro.
Para calcular el acomplamiento local consideramos el campo de fotones local de la misma
celda:

Lulv) = [ a0/ (4) L) PO L), (.17)

donde P(v,v/,T.) es la probabilidad de que un fotén con frecuencia ' sea dispersado hacia
v por un electrén en una distribucién maxwelliana relativista de temperatura T, (Coppi &
Blandford, 1990), y L]é es la luminosidad emitida por la celda k del toro, tanto sincrotrén
como Bremsstrahlung. Iteramos hasta alcanzar la convergencia.

Mostramos las componentes asociadas a cada proceso radiativo descripto anteriormente
para un agujero negro de Kerr con a = 0.5 en la Fig. 5.1. Definidos cada uno, estamos en
condiciones de poder estudiar dichas distribuciones espectrales en gravedad-f(R).
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Figura 5.1. Distribucién espectral de energia del toro sobre un BH de Kerr con a = 0.5.
Se muestran los principales procesos radiativos mencionados en el texto: Bremmsstrahlung,
Sincrotrén y Comptonizacion.

5.2.

Distribuciones espectrales de energia en gravedad-f(R)

Se realizaron calculos de las SEDs relacionadas con diferentes spines y distintos valores de
Ry en agujeros negros de f(R)-Kerr. Se utilizaron los valores del escalar de Ricci analizados
en el capitulo anterior, empleando solo aquellos que tienen un significado fisico.
La Fig. 5.2 muestra la SED para un BH de f(R)-Kerr con un a = 0.99, junto con un
acercamiento al valor maximo de la emisiéon sincrotrén. En ella, se puede observar que la
variaciéon de Ry € [-0.01, 0.001], da lugar a luminosidades que oscilan entre aproximadamente

6 x 1033 erg/s y 7 x 1033 erg/s. A su vez, la variacién de la luminosidad Bremsstrahlung
mantiene el mismo comportamiento.

En el caso de un BH de f(R)-Kerr con a = 0.85, se encontré un cambio apreciable para

Ry = —0.01 en comparacién con un BH de Kerr (Ry = 0), donde la luminosidad varia desde
~ 3.5 x 103* erg/s hasta ~ 6 x 103* erg/s, respectivamente. Sin embargo, para valores de
Ry € [-0.001, 0.001], la variacién es menor, y las luminosidades se encuentran en el rango de
~ 5.5 x 10%* erg/s a ~ 6.5 x 1034 erg/s.

Para un BH de f(R)-Kerr con a = 0.5, el cambio para Ry = —0.01 nuevamente es
apreciable en comparacién con un BH de Kerr, donde la luminosidad varia desde ~ 4.5 x 1034

erg/s hasta ~ 2.5 x 10% erg/s, respectivamente. Para los valores de Ry € [-0.001, 0.0001], la
variacion es menor. En este caso, las luminosidades se encuentran en el rango de ~ 2 x 1
erg/s a ~ 2.6 x 103 erg/s.

035
Por ltimo, para un BH de f(R)-Kerr con a = 0.1, nuevamente se observa un cambio

apreciable para Ry = —0.01 en comparacién con el BH de Kerr, donde la luminosidad varia

desde ~ 3.4 x 1033 erg/s hasta ~ 5x 103° erg/s, respectivamente. Las luminosidades asociadas

a los valores de Ry € [-0.0001, 0.0001] se encuentran en el rango de ~ 2.4 x 10% erg/s a
~ 2.6 x 103 erg/s.

Observamos que a medida que se eligen valores méas pequenos para Rp, los méximos
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Figura 5.2. Panel superior: Distribucién espectral de energia del toro sobre un BH de
Kerr con a = 0.99. Se muestran los principales procesos radiativos mencionados en el texto:

Bremmsstrahlung, Sincrotrén y Inverse Compton. Panel inferior: Zoom del valor maximo de
la emision sincrotrén para diferentes valores de Ry.

valores de las variables termodindmicas se desplazan hacia radios més reducidos. Aunque la
densidad de energia maxima del toro es la misma en todos los casos, el efecto de la variacion
de Ry se refleja en el tamaifio del mismo. Es debido a esto la variacién en la luminosidad al
variar Ry.

De manera general, se encontré que para agujeros negros de f(R)-Kerr con a 2 0.85, las
variaciones en la luminosidad no son significativas para cualquier valor de Ry. Sin embargo,
para agujeros negros de f(R)-Kerr con a < 0.5, los cambios en los valores del escalar de
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Figura 5.3. Panel superior: Distribucién espectral de energia del toro sobre un BH de
Kerr con a = 0.85. Se muestran los principales procesos radiativos mencionados en el texto:
Bremmsstrahlung, Sincrotrén y Inverse Compton. Panel inferior: Zoom del valor maximo de
la emision sincrotrén para diferentes valores de Ry.
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Figura 5.4. Panel superior: Distribucién espectral de energia del toro sobre un BH de
Kerr con a = 0.5. Se muestran los principales procesos radiativos mencionados en el tex-
to: Bremmsstrahlung, Sincrotrén y Inverse Compton. Panel inferior: Zoom del valor maximo
de la emisién sincrotrén para diferentes valores de Ry.
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Figura 5.5. Panel superior: Distribucién espectral de energia del toro sobre un BH de
Kerr con a = 0.1. Se muestran los principales procesos radiativos mencionados en el tex-
to: Bremmsstrahlung, Sincrotrén y Inverse Compton. Panel inferior: Zoom del valor maximo
de la emisién sincrotrén para diferentes valores de Ry.
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5.3. Aplicaciéon del modelo a la fuente Sgr A*

Durante el periodo en el que se confirmo la existencia de un SMBH en el Centro Galactico
(en inglés, Galactic Center, GC) mediante la medicién de los movimientos estelares a su
alrededor, también se informé sobre la emisién variable de Sgr A* en otros rangos de longitud
de onda. En primer lugar, Baganoff et al. (2001) reportaron la deteccién de una fuente de rayos
X en reposo en la ubicacién de Sgr A*. Poco después, Baganoff et al. (2003) informaron sobre
el primer estallido brillante en rayos X proveniente de Sgr A*. Apenas dos anos después,
con la llegada de imAgenes asistidas por Optica Adaptativa del GC, Genzel et al. (2003)
descubrieron el homélogo de Sgr A* en el infrarrojo cercano. En las dos décadas siguientes,
se han realizado investigaciones exhaustivas sobre el espectro, la variabilidad, la polarizacién
e incluso las propiedades dindmicas.

Sgr A* es uno de los objetos méas estudiados en el cielo, tanto desde el punto de vista
observacional como tedrico. Tiene el tamanio angular mas grande de todos los agujeros negros
en el cielo. Estd a una distancia de ~ 8 kpc y tiene una masa de ~ 4 x 10% Mg, (Do et al.,
2019; GRAVITY Collaboration, 2020). Estd mucho més cerca que cualquier otro candidato
a SMBH y mucho mas masivo que los candidatos BHXB de masa estelar galacticos. Esto
hace de Sgr A* un laboratorio ideal para poner a prueba la teoria de la GR. En particular,
Sgr A* tiene una tasa de acrecién muy baja, M ~ 107° My afio~! (1 ~ 10~2)(Quataert,
2002; Baganoff et al., 2003), por lo cual es ideal para poner a prueba el modelo de toro en
gravedad-f(R).

El 12 de mayo de 2022 la colaboracién Event Horizon Telescope (EHT) hizo publicé la
imagen obtenida de Sgr A* combinando observaciones sub/milimétricas tomadas de observa-
torios distribuidos a lo largo del mundo ().

Remarcamos que la colaboracion EHT atin no pudo dar una cota satisfactoria al spin de
Sgr A*. En la literatura se encuentran diversos valores de a para Sgr A*, cercanos a ~ 0.9
como por ejemplo en Reynolds (2013); Aschenbach (2010); Dokuchaev (2023), y cercanos a
~ 0.1 como en Kato et al. (2010); Johannsen et al. (2016); Walia et al. (2022).

En la Fig. 5.6 mostramos la SED observada de Sgr A*. La misma ha sido compilada por
la colaboracion EHT (Event Horizon Telescope Collaboration et al., 2022f) a partir de una
extensa cantidad de literatura (Zylka et al., 1992; Telesco et al., 1996; Falcke et al., 1998;
Cotera et al., 1999; An et al., 2005; Dodds-Eden et al., 2009, 2011; Schodel et al., 2011; Nowak
et al., 2012; Bower et al., 2015); Liu et al. (2016); Stone et al. (2016); Zhang et al. (2017);
von Fellenberg et al. (2018); Witzel et al. (2018); Bower et al. (2019); Haggard et al. (2019);
GRAVITY Collaboration (2020).

La SED de Sgr A* exhibe una marcada variabilidad en el rango espectral del NIR y
los rayos X, mientras que esta variabilidad es menos notable en las frecuencias de radio y
en el régimen sub/milimétrico. Con el fin de poner a prueba el modelo de toro, ajustamos
los datos espectrales usando la SED del toro sobre un BH de Kerr con a = 0.1. Segtn lo
demostrado por Straub et al. (2012), el modelo de toro no resulta éptimo para ajustar los
datos observacionales, dado que se requiere la inclusiéon de un jet (Vincent et al., 2019)
junto con una distribucién de electrones no térmicos (Yuan et al., 2003). No se decidié usar
otros parametros termodindmicos ya que se necesitan otras componentes para aspirar a hacer
ajustes con un sentido fisico real. Se puede ver el impacto en la variacion de los parametros
termodindmicos en Straub et al. (2012); Lin et al. (2015); Gutiérrez et al. (2019).

OEl conjunto de telescopios que actualmente forman esta red son: Gran Telescopio Milimétrico Alfonso
Serrano (GTM) de México, Atacama Large Millimeter Array (ALMA) de Chile, telescopio Polo Sur (SPT) en
el polo austral, Atacama Pathfinder Experiment (APEX) en Chile, telescopio James Clerk Maxwell (JCMT)
en Hawéi, Submillimeter Array (SMA) en Hawai, Submillimeter Telescope (SMT) en Arizona y el Instituto
Radioastronémico Milimétrico (IRAM) 30-m en Espana.
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Figura 5.6. SED de radio a rayos X de Sgr A*. Los puntos azules muestran densidades de
flujo observadas rebineadas (Falcke et al., 1998; An et al., 2005; Bower et al., 2015, 2019; Liu
et al., 2016); los puntos coloreados tenues representan limites superiores para la densidad de
flujo media. Las lineas grises solidas de 4.5 a 2.2 pm muestran SEDs del modelo para los
percentiles 5, 50 y 95, y muestran el cambio de pendiente predicho en funcién de la densidad
de flujo. Los puntos verdes en 2.2 ym representan el analisis méas reciente de los percentiles 5,
50 y 95 de la distribucién de densidad de flujo en NIR basado en datos de VLTI/GRAVITY.
El area sombreada en naranja representa una estimacion del rango de densidades de flujo
en el 90 % del tiempo observado. Tomado de (Event Horizon Telescope Collaboration et al.,

2022f)

10° 1t

En particular, podemos descartar las luminosidades asociadas con Ry < —0.001 ya que
estas tltimas se alejan notoriamente de las obtenidas para el modelo de Kerr.
Respecto a los valores de Ry > 0 estudiados en esta seccién, no podemos afirmar nada

concluyente, ya que coinciden con el modelo de Kerr.
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Figura 5.7. Ajuste de los datos de Sgr A* con una distribucién espectral de energia del toro
sobre un BH de Kerr con a = 0.1. Los puntos representan las luminosidades tomadas de Zylka
et al. (1992); Telesco et al. (1996); Cotera et al. (1999); Schodel et al. (2011); Stone et al.
(2016); Zhang et al. (2017); von Fellenberg et al. (2018).



Capitulo 6

Conclusiones

En esta Tesis hemos llevado a cabo una investigacion sobre las implicaciones astrofisicas
del modelo de toro asociado a un BH astrofisico en gravedad-f(R). Aunque esta teoria de
gravedad modificada ha sido estudiada en diversos regimenes, se ha puesto especial énfasis
en el campo débil. Dada la notable evolucién en el estudio y la observacién de sistemas
en regimenes de campo fuerte, y considerando las capacidades observacionales actuales que
son ideales para este tipo de investigaciones, se plantea la necesidad de reevaluar y explorar
escenarios alternativos a la GR. Especificamente, los resultados obtenidos en colaboraciones
como EHT y las futuras expectativas de la ngEHT proporcionan un momento propicio para
emprender esta investigacién en profundidad.

En particular, se ha investigado la influencia del spin del BH y el valor del parametro Ry
en la estructura del toro en agujeros negros de Kerr-f(R). Se han examinado cuatro casos
diferentes de spin: 0.99, 0.85, 0.5 y 0.1, con valores de Ry limitados al rango [-0.01, 4+0.01],
de acuerdo a las cotas encontradas por Pérez et al. (2013).

En el Capitulo 4, con el objetivo de entender el comportamiento del toro en gravedad
f(R), encontramos que para ciertos valores de Ry la estructura del potencial no tiene un
sentido fisico, por lo tanto, nos permite restringir los valores que se pueden tomar en el
régimen de campo fuerte. En particular, encontramos que:

= Sia = 099 — Ry € [-0.01, +0.001]
= Sia = 0.85 — Ry € [-0.01, +0.0001]
= Sia = 05 — Ry € [-0.01, +0.00001]

= Sia = 0.1 — Ry € [-0.01, +0.00001]

Por un lado, los resultados muestran que para a 2 0.85 los toros son pequefios y com-
pactos. En cambio, para a < 0.5 los toros son més grandes y extendidos.

Por otro lado, para valores de Ry €]-0.01; -0.0001] encontramos se producen toros més
pequenos y compactos, de forma similar que con el spin. El cambio en la geometria del toro
se debe a la propia naturaleza del espacio-tiempo, donde en la mayoria de casos el centro
del toro permanece casi en su lugar, y solo las partes exteriores se comprimen hacia adentro
debido la distribucién de momento angular Kepleriano f(R)-Kerr, que es més estrecha que
en la Relatividad General. También encontramos que para valores de Ry € (0; 107°] el toro
es capaz de mimetizar un BH de Kerr para cualquier valor del spin.

Finalmente, en el Capitulo 5, se han estudiado las SEDs y luminosidades de los toros de
iones para los agujeros negros de f(R)-Kerr con diferentes valores de a y Ry.
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Se ha observado que las variaciones en Ry dentro del rango estudiado tienen un impacto
mas notable en las luminosidades de agujeros negros con valores més bajos de spin. Sin
embargo, en ningin caso estamos limitados a restringir los posibles valores que la teoria
puede asignar a Ry. En cualquier situacion, existe la posibilidad de seleccionar un valor de
Ry que genere una variacién significativa en la luminosidad en comparacién con el caso de
Kerr. Posteriormente, podemos emplear dicho valor de Ry para ajustar de manera especifica
los pardametros termodindmicos y el spin, de manera Ad Hoc, de modo que produzcan la
luminosidad que estamos buscando.

Para los pardmetros termodindamicos definidos en el Cap. 3, encontramos que a < 0.5
puede reproducir una luminosidad similar a Sgr A*, ya que el médximo valor tomado por el
proceso sincrotrén observado es ~ 5x10% erg/s.

Los resultados son similares a los obtenidos por Lin et al. (2015), donde analizan la
estructura del toro bajo la métrica de Johannsen-Psaltis (Johannsen & Psaltis, 2011). En
particular, en la degeneracion entre la determinacion del spin y las posibles desviaciones de
la geometria de Kerr, donde en nuestro caso son los posibles valores de Ry.

Luego, en el caso de Sgr A* es necesario una determinacién independiente del valor del
spin para poder obtener cotas definidas en el pardametro R.

El modelo de toro no permite ajustar datos observacionales de manera eficaz con los
procesos radiativos usados para Sgr A*. El primer motivo y tal vez mas importante es la falta
en la contribucién de un jet, tal como se propone en Vincent et al. (2019). El segundo motivo,
es la falta de electrones no térmicos para explicar la emision estacionaria de Sgr A* en ondas
de radio de baja frecuencia (ver por ejemplo Yuan et al., 2003; Yuan & Narayan, 2014). Es
por esto que como préximo paso natural es incorporar de dichos elementos con el fin de poder
hacer una comparacién directa con las SED de Sgr A* presentanda anteriormente.

Por ultimo, se espera que en el futuro cercano determinaciones de alta precisién de los
pardmetros de otros agujeros negros permitan poner limites mas restrictivos a teorias alter-
nativas de la gravitacion.
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