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Resumen

En esta tesis doctoral se analizaron varios aspectos de teorias alternativas a la Relatividad
General (RG). El descubrimiento de la expansiéon acelerada del Universo a partir de las
luminosidades de las supernovas tipo Ia en 1998 dio lugar a una modificacién en el Modelo
Cosmolégico Estandar. La modificacién més simple y que permite actualmente explicar todos
los datos observacionales actuales consiste en incluir el término de la constante cosmolégica
propuesto por Einstein (técnicamente se denomina a tales cosmologias ACDM vy constituye el
Modelo Cosmolégico Estandar actual que se basa en la Teoria de la Relatividad General). Sin
embargo, el valor inferido observacionalmente para dicha constante no puede ser explicado
utilizando las teorias fisicas actuales. Por este motivo, se han propuesto teorias alternativas al
Modelo Cosmolégico Estandar que pueden dividirse en dos familias: i) campos escalares con
acoplamiento minimo a la gravedad y a la materia, y ii) teorfas de gravitacién alternativas a la
Relatividad General. En el primer caso, la aceleracién del Universo se puede explicar a partir
de una componente adicional en el tensor de energia-momento que tiene la particularidad
de tener presién negativa, a esa componente se la denomina energia oscura. En el segundo,
una modificacion a la teoria de gravedad de Einstein seria la responsable de la expansién
acelerada del Universo. Esta tesis se enfocé en el estudio de dos familias de este ultimo tipo
de teorias:

1. Teorias f(R): en este tipo de teorias se reemplaza el escalar de Ricci R por una funcién
del mismo. Existe tanta cantidad de teorias como funciones f(R) puedan proponerse,
sin embargo, se ha demostrado que solo algunas satisfacen las cotas experimentales en
el Sistema Solar recurriendo para ello a la versién escalar-tensorial de las mismas. Dicha
transformacion no esté siempre bien definida. Por lo tanto, el cdlculo de las predicciones
para el pardmetro post-newtoniano en el Sistema Solar sin recurrir a esa identificacién
era una asignatura pendiente a la hora de validar las teorfas f(R). En esta tesis, se
trabajé de forma analitica en el marco teérico original de la teorfa (marco de Jordan)
para resolver el problema de un cuerpo para el sistema Sol - corona solar - medio
interestelar. Se obtuvo la prediccién tedrica para el pardmetro post-newtoniano (PPN)
v cuyo valor se encuentra limitado experimentalmente por la sonda Cassini (que mide
el efecto Shapiro) y los experimentos que ponen limites a partir de la deflexién de la luz
causada por el Sol. Se han analizado cuatro familias de teorias f(R) y se encontré que
en algunos casos (y para algunos parametros de dichas teorfas) la prediccién tedrica
satisface los limites observacionales.

2. Teoria MOdified Gravity (MOG): esta teorfa covariante fue propuesta por J. Moffat
en el 2006 y es una modificaciéon de la Relatividad General en la cual se introducen
tres campos escalares adicionales y un campo vectorial. La particularidad de esta teoria
radica en que no solo se la presenta como una explicacion alternativa a la energia oscura
sino que también busca reemplazar a la materia oscura. En esta tesis se ha estudiado la
teoria en dos en dos escenarios muy diferentes (que implican escalas distintas): la curva
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0. Resumen

de rotacién de la Via Lactea y la cosmologia.

= En el primer caso se obtuvieron las predicciones tedricas para la curva de rotacién

de la Via Lactea. Para ello, se realiz6é un calculo numérico considerando diferentes
y complejas morfologias baridnicas. Luego, estas predicciones fueron comparadas
con dos conjuntos de observaciones de caracteristicas diferentes utilizando el es-
timador estadistico x2. A partir de este andlisis se concluye que la teorfa, tal
como se encuentra actualmente en la literatura, no puede describir la curva de
rotacion que se obtiene de las observaciones. Sin embargo, al considerar un rango
mas amplio para los pardmetros de la teoria es posible encontrar una predicciéon
estadisticamente consistente con las observaciones.

En el segundo caso, se resolvieron numéricamente las ecuaciones de la métrica para
un Universo isétropo y homogéneo, junto con las ecuaciones de movimiento de los
campos, las cuales se encuentran acopladas. Se obtuvo la prediccién tedrica para
la evolucién de H(z) y se realizé un andlisis estadistico utilizando datos recientes.
Los datos utilizados provienen de las observaciones de supernovas tipo la de la
ultima compilacién que se encuentra en la literatura (Pantheon) y estimaciones
de H(z) obtenidas con el método de los cronémetros césmicos. Este método se
basa en una técnica novedosa en la que se utiliza el calculo de la edad diferencial
de galaxias para obtener la variacion del tiempo cdésmico con el corrimiento al
rojo. Para ambos conjuntos de datos se encontré que las predicciones de la teoria
son consistentes con las observaciones al utilizar el valor dado por Moffat para el
potencial de auto-interaccién del campo escalar G.
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Capitulo 1

Introduccion

El modelo preferido por la cosmologia, el modelo ACDM, provee un ajuste excelente a
los datos observacionales cosmolédgicos actuales tales como el Fondo Cosmico de Radiacién
(FCR), los cartografiados de galaxias y las explosiones de supernovas tipo Ia (Snla). Los carac-
teristicas fundamentales de este modelo son: i) las interacciones gravitatorias estan descriptas
por la teoria de la Relatividad General para un Universo en expansion, ii) las perturbaciones
iniciales de la materia se originan durante la etapa de inflaciéon en los primeros instantes
del Universo, iii) aproximadamente el 25 % del Universo estd compuesto de materia que no
interacttia con el campo electromagnético, pero si con el gravitatorio, y por ende denomi-
nada materia oscura, iv) aproximadamente el 70 % de la energia del Universo se encuentra
compuesta por la llamada energia oscura, que tiene la propiedad de tener presién negativa.
Es importante mencionar que si bien hay gran cantidad de observaciones cosmoldgicas y as-
trofisicas que sustentan la existencia de la materia oscura, atin no ha podido ser detectada.
A su vez, la energia oscura se ha postulado para explicar la expansion acelerada actual del
Universo y su evidencia esté restringida a las observaciones cosmolégicas. Por otra parte, la
energia oscura puede ser descripta mediante la introduccién de la constante cosmologica, pero
el valor de ésta no puede ser explicado por la fisica actual.

Otra perspectiva para explicar las observaciones lleva al planteo de los siguientes inte-
rrogantes: la gravedad es sin dudas la interaccién dominante a escalas cosmoldgicas y por
lo tanto es la fuerza que gobierna la evoluciéon del Universo. ;Podria ser que la descripcién
actual de la misma a estas escalas no sea lo suficientemente adecuada y sea la raiz de todos, o
al menos algunos, de los problemas presentados por las observaciones? ;Se deberia considerar
modificar la teoria de gravitacién y de hacerlo, se podrian explicar todas las observaciones
astrofisicas y cosmoldgicas sin la necesidad de postular la existencia de la materia oscura y
la energia oscura?

No tiene sentido discutir cudl de estas perspectivas es mejor sobre la otra. Es una forma
diferente de enfrentar los mismos problemas y mientras estos no encuentren una respuesta
aceptable es valido desarrollar todas las alternativas. Adicionalmente, cuestionar la teoria
gravitacional tiene sus recompensas: ayuda a tener un entendimiento mas profundo de las
cuestiones relevantes abriendo el camino hacia una nueva fisica. Esto ya ha sucedido en el
pasado, basta con pensar con la precesién de la 6rbita de Mercurio que un principio habia
sido atribuida a un planeta no observado o oscuro orbitando por dentro de su érbita, pero en
realidad fue necesario el salto de la teoria newtoniana a la Relatividad General para explicarlo.

Para las teorias gravitacionales disenadas para desafiar al modelo ACDM la vara se en-
cuentra muy alta. Dichas teorias deben explicar exitosamente efectos tales como la deflexién
de la luz y Shapiro en el Sistema Solar, velocidades de dispersién, curvas de rotacion, el efecto
de lente gravitatorio, la dinamica del cimulo Bala, observaciones cosmolégicas como el Fondo



1. Introduccion

Césmico de Radiacion, el espectro de potencias de la materia y la distancia de luminosidad
de supernovas tipo la, entre otras cosas.

El objetivo de esta tesis es analizar dos teorias alternativas de gravitacion: las llamadas
teorfas f(R) y la MOdified Gravity (MOG) en escenarios diferentes sin recurrir a la energia
oscura y/o materia oscura. En el primer caso, se analiza si los modelos de f(R) que actual-
mente permiten explicar la expansion acelerada del Universo pueden a su vez satisfacer las
restricciones dadas por las observaciones de la deflexion de la luz y el efecto Shapiro en el
Sistema Solar. En el segundo, se analiza si la teoria puede explicar la curva de rotaciéon de
la Via Lactea y ademas si es capaz de reproducir las distancias de luminosidad de Snla y los
valores de H(z) establecidos a partir del método de los cronémetros césmicos.

En este primer capitulo se plantea el contexto actual de las teorias de gravitacién y de
la cosmologia, junto con un poco de historia, para entender cuales son las motivaciones para
estudiar teorias alternativas. En el capitulo 2 se explica detalladamente el marco tedrico de
las dos teorias analizadas. En el capitulo 3 se describen con gran detalle las observaciones
utilizadas en esta tesis: los datos de la curva de rotaciéon de la Via Lactea en los que se
incluyen trazadores tales como emisiones de HI, regiones HII, nubes moleculares, ciimulos
abiertos, cefeidas, etc; las distancias de luminosidad de Snla de la compilacién Pantheon; las
mediciones de H(z) obtenidas con el método de los cronémetros césmicos por diversos autores;
y las restricciones al parametro post-newtoniano v obtenido de los efectos de deflexiéon de la
luz y Shapiro en el Sistema Solar. En el capitulo 4 se detallan los procedimientos realizados y
los resultados obtenidos en cada caso. Por ultimo, en el capitulo 5 se presentan las conclusiones
de esta tesis.

1.1. Relatividad General y el Modelo Cosmolégico Estandar
ACDM

La teoria de la Relatividad General (RG) de Albert Einstein provee una comprensiva y
coherente descripcién del espacio, tiempo, gravedad y materia a nivel macroscopico. Esta
formulada de forma tal que el espacio y el tiempo no son las magnitudes absolutas de la
mecanica clasica sino que se las entiende como cantidades dinamicas que son determinadas
junto con la distribuciéon y movimiento de la materia y energia. La RG y la teoria cudntica
de campos son actualmente los dos pilares de la fisica moderna. La teoria se desarrolla en
el lenguaje de la geometria diferencial y fue pionera en el uso de la matematica moderna,
abriendo el camino para las teorias que siguieron. No es exagerado decir que la RG estableci6
un nuevo panorama de lo que una teoria de la fisica puede ser y realmente revolucion6 nuestro
entendimiento del Universo.

Uno de los hechos més notables sobre la RG es que, a pesar de los 100 afios pasados
desde su formulacién, se mantuvo sin modificaciones. Las ecuaciones de campo que Einstein
le comunicé a la Academia Prusiana de Ciencias en noviembre de 1915 son todavia la mejor
descripcién que tenemos del comportamiento del espacio-tiempo en escalas macroscépicas

&rG
G =—7Tw, (1.1)

oA
donde G, es el tensor de Einstein, T}, el tensor de energia-momento, G la constante de
gravitacién newtoniana y ¢ la velocidad de la luz. Estas son las ecuaciones que se utilizan
en la actualidad para explicar la expansion del Universo, el comportamiento de los agujeros
negros, la propagacién de las ondas gravitacionales y la formacién de todas las estructuras del
Universo. Es solo en el microscépico mundo de las particulas y altas energias que se considera
a la RG inadecuada. En todas las demaés escalas sigue siendo el estandarte.

2



1.1. Relatividad General y el Modelo Cosmolégico Estandar ACDM

La prediccién de la deflexion de la luz al pasar cerca del Sol fue uno de los grandes éxitos
de la Relatividad General. Este hecho fue confirmado por Eddington durante un eclipse
solar en mayo de 1919. La precisién del experimento era baja y no mejoré significativamente
en los experimentos que le siguieron (Crelinsten, 2006). Sin embargo, en la actualidad el
desarrollo de la radio-interferometria permitié obtener mediciones mucho méas precisas. Las
técnicas modernas permiten medir separaciones angulares y variaciones con la precisiéon de
100 microsegundos de arco.

Han pasado 100 anos desde que Einstein public6 su teoria de Relatividad General (Eins-
tein, 1916). Desde ese momento, la teoria ha sido notablemente exitosa tanto en el régimen
de campo débil como en el fuerte. Ha predicho y explicado todos los fenémenos conocidos
en el Sistema Solar: la precesion del perihelio de Mercurio, la deflexion de la luz debida a
la, presencia del Sol, el corrimiento al rojo gravitacional y el efecto Shapiro (Shapiro, 1964).
En cuanto al régimen de campo fuerte, en 2015 los observatorios LIGO y VIRGO detec-
taron por primera vez (en forma directa) las ondas gravitacionales generadas por la fusién
de un sistema de dos agujeros negros (Abbott et al., 2016) confirmando con gran precision
las predicciones de la Relatividad General. Ademads, en 2019 la colaboracién Event Horizon
Telescope pudo resolver por primera vez la sombra del agujero supermasivo que se encuentra
en el centro de la galaxia M87; las imagenes obtenidas resultaron estar en completo acuerdo
con las predicciones de RG (Event Horizon Telescope Collaboration et al., 2019). Tal es el
acuerdo entre las predicciones de la Relatividad General y las observaciones en Sistema Solar
que los experimentos modernos restringen a cualquier otra teoria a ser indistinguible de RG
en escalas locales. Pero, jes la estructura de la gravedad la misma a lo largo de todas las
escalas?

El problema de la falta de masa planteado en 1933 para los cimulos de galaxias (Zwicky,
1937) y en 1959 para galaxias individuales (Kahn & Woltjer, 1959) fue uno de los interrogantes
que llevé a la comunidad cientifica a plantear la existencia de la materia oscura. El término
materia oscura hace referencia a una forma desconocida de materia no bariénica que no
emite ni absorbe radiacién electromagnética y que tiene la propiedad de aglomerarse como
la materia ordinaria pero no ha sido detectada atn.

En 1998 el diagrama de Hubble de Snla medido tanto por el Supernovae Cosmology Por-
ject (Knop et al., 2003; Perlmutter et al., 1999a) como por el High-z Team (Riess et al., 1998a;
Tonry et al., 2003) fue la primer evidencia de que el Universo se encuentra actualmente atra-
vesando una fase de expansién acelerada. Luego, los experimentos de globo BOOMERANG
(de Bernardis et al., 2000) y MAXIMA (Stompor et al., 2001) pudieron determinar la ubica-
cién de los primeros dos picos del espectro de anisotropias del FCR, que sugiere fuertemente
un Universo espacialmente plano. Al combinar estos datos con el pardmetro de densidad de
materia 237 que se obtiene de los cimulos de galaxias, en el marco de la teoria de la RG se
obtiene que el Universo estd dominado por un fluido que no forma estructuras y que tiene
presiéon negativa al que comunmente se le denomina energia oscura y que es el responsable
de la expansién acelerada. Esta idea siguié tomando fuerza con las mediciones mds precisas
del FCR realizadas por la colaboracion WMAP (Hinshaw et al., 2003; Spergel et al., 2007,
2003) y el satélite Planck (Planck Collaboration et al., 2016) y por la extensién del diagrama
de Hubble de las Snla a corrimientos al rojo (redshift) mayores (Riess et al., 2004). Si bien
cada observacion particular podria estar sujeta a otras interpretaciones, y a diferentes efectos
sistemadticos, el acuerdo entre todas ellas es remarcable.

La explicacién mas sencilla para la expansion acelerada del Universo parece ser la conocida
constante cosmoldgica A (Sahni & Starobinsky, 2000). Pero a pesar de que provee buenas
estimaciones para los datos disponibles (Spergel et al., 2003) su valor ain no puede ser
descripto por la fisica actual: la explicacién usual es que la constante se corresponde con la

3



1. Introduccion

densidad de energia de vacio que se predice de la fisica de particulas pero esta estimacién
teodrica difiere en mas de 60 érdenes de magnitud con el que se infiere de las observaciones.

El modelo ACDM junto con algtin escenario de inflacién (usualmente basado en un cam-
po escalar llamado inflatén) es actualmente el que mejor explica los variados observables
cosmolbgicos obtenidos por el satélite Planck (Planck Collaboration et al., 2016). Describe
un Universo espacialmente plano compuesto por bariones, materia oscura fria, radiacién y
constante cosmoldgica.

1.1.1. Materia oscura

Lord Kelvin fue uno de los primeros en intentar estimar de forma dindmica la cantidad de
materia oscura presente en la Via Lactea (VL). Su argumento era simple pero contundente:
si las estrellas de la galaxia pueden ser descriptas como un gas de particulas actuando bajo
la influencia de la gravedad entonces uno deberia poder establecer una relacién entre el
tamaifio del sistema y la velocidad de dispersion de las estrellas. Concluyé que muchas de las
estrellas podrian ser cuerpos negros o oscuros (Thomson, 2010). En 1932, Jan Oort publicd
un andlisis de la cinematica vertical de las estrellas en la vecindad solar (Oort, 1932). Derivd
la densidad total de materia cerca del Sol utilizando técnicas mejoradas respecto a las de sus
predecesores y estimé la cantidad de materia oscura local. Sus resultados estaban en acuerdo
con estimaciones previas realizadas por Jeans (Jeans, 1922) y Lindblad (Lindblad, 1927).

Zwicky fue probablemente el pionero méas famoso en el campo de la materia oscura. En
1933 aplicé el teorema del virial al cimulo Coma para estimar su masa y propuso para
explicar las velocidades orbitales observadas, la existencia de cantidades de materia oscura
mucho mayores que la de materia luminosa. Posteriormente, extendié dicho andlisis (Zwicky,
1937). Durante varias décadas la comunidad discutié sobre si era necesaria o no la presencia de
materia oscura para explicar la dindmica de los cimulos de galaxias y mientras tanto, algunos
astrébnomos empezaban a contemplar opciones para la naturaleza de dicha materia. El gas
fue descartado como explicacién de las discrepancias y se empezaron a plantear posibilidades
mas exdticas como objetos compactos (Van den Bergh, 1969) o estrellas enanas (Tarter &
Silk, 1974). Estas posibilidades fueron descartadas por las mediciones de las abundancias de
los elementos primordiales que inclinaron la balanza a favor de una naturaleza no-bariénica
para la materia oscura.

Los pilares de la materia oscura

La curva de rotacién de las galaxias! jugé un rol clave en la postulacién de la existencia
de la materia oscura. Bajo ciertas simplificaciones racionales es posible inferir la distribucién
de masa de las galaxias desde las curvas de rotaciéon. Histéricamente fue la observacion de
curvas de rotaciéon aproximadamente planas lo que convencié a la comunidad cientifica de
que grandes cantidades de materia oscura se encuentran presentes en la parte externa de la
galaxia.

En 1972, Rogstad y Shostak analizaron las curvas de rotacion de 5 galaxias y observaron
que se mantenian planas hasta el mayor radio observado. En su publicacién concluyeron
que era necesario que las galaxias posean material de muy baja luminosidad en las regiones
exteriores (Rogstad & Shostak, 1972) (ver Fig.1.1).

Tiempo después, Sandra Faber y John Gallagher publicaron una resefia sobre masas y
luminosidades de galaxias con el que convencieron a gran parte de la comunidad de que la
materia oscura es abundante en el Universo (Faber & Gallagher, 1979). Esta idea tuvo gran

1Perfil de velocidad de las estrellas y el gas de la galaxia en funcién de la distancia al centro galactico.
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Figura 1.1. A la izquierda se muestra el perfil de densidad superficial del hidrégeno y a la derecha las
curvas de rotacién de las 5 galaxias estudiadas por Rogstad & Shostak (1972). La barra bajo el nombre
de cada galaxia indica la resolucién espacial en cada caso y Rgg hace referencia al radio galactico que
contiene el 80 % del hidrégeno observado.

implicancia en los avances sobre formacion de estructuras y la evolucién del Universo (Gott
et al., 1974).

Por otra parte, en 1982, Milgrom presenté un enfoque alternativo al de la materia oscura.
Su propuesta se basa en la sencilla idea de modificar la fuerza gravitatoria para que pueda
explicar la curva de rotacién de las galaxias sin necesidad de recurrir a una materia que
no puede ser observada. A partir de esta propuesta, se desarrollaron varias de estas teorias
alternativas para explicar las discrepancias observadas en las galaxias (ver Sec. 1.2.1 para
mayor detalle y referencias).

En 2006, un grupo de astrénomos transformé el debate entre la materia oscura y sus
alternativas al describir las observaciones de dos galaxias en colisién que se conocen con el
nombre de cimulo Bala (Clowe et al., 2006; Lee & Komatsu, 2010). Como resultado de esta
reciente colision la distribucion de estrellas estd separada espacialmente del gas caliente que
emite en rayos X y constituye la mayor parte de materia bariénica. Al comparar los mapas
generados por el efecto de lente gravitatorio y los de rayos X se revela que la masa del sistema
no es trazada por la distribucién de los bariones (ver Fig. 1.2). Las observaciones del ctimulo
Bala son actualmente uno de los pilares de la materia oscura.

Por otro lado, Jim Peebles indicé que la ausencia de fluctuaciones en el FCR. al nivel de

5



1. Introduccion

6"58M42° 36° 30° 243 18° 12°

Figura 1.2. El cimulo Bala. El mapa colorado representa la imagen en rayos X obtenida por Chandra.
Los contornos verdes indican donde se encuentra la masa del sistema y se obtienen usando el efecto
de lente gravitatorio. La barra blanca representa 200 kpc. Crédito: Clowe et al. (2006)

10~* es incompatible con un Universo compuesto solo de bariones. Este problema se solucio-
naria si el Universo estuviera dominado por particulas masivas que interactiian débilmente
cuyas fluctuaciones de densidad podrian haber empezado a crecer antes del desacople (Pee-
bles, 1982).

La mayor parte del entendimiento actual de la estructura y evoluciéon de los halos de
materia oscura estd basado en el resultado de simulaciones de la evolucién de galaxias en
contexto cosmoldgico. Si bien éste no depende explicitamente de la naturaleza de la materia
oscura, si lo hace de la distribucién de velocidades iniciales de las particulas de materia oscura
consideradas (Bond et al., 1980; Bond & Szalay, 1983; Doroshkevich et al., 1980). Debido a
esto se han podido descartar ciertos candidatos y se ha llegado a que la comunidad acepte
que la materia oscura no puede ser caliente.

Todos estos motivos fueron los fundamentales para establecer a la materia oscura fria
como el paradigma lider para describir la estructura y evolucién del Universo en todas las
escalas.

Problemas en el paradigma de la materia oscura

El modelo ACDM postula la existencia de materia oscura fria (no relativista) y no interac-
tuante. Ha tenido gran éxito describiendo los fenémenos a gran escala como las fluctuaciones
del FCR, la formacién de estructuras y las abundancias de los elementos primordiales (Scott,
2018) pero tiene algunas fallas en escalas galacticas de acuerdo a lo que sugieren las simula-
ciones de N-cuerpos destinadas a estudiar la evolucién de las galaxias. A continuacién se hace
referencia a algunos de estos problemas, para una lista exhaustiva referirse a Del Popolo &
Le Delliou (2017) y las referencias allf listadas.

= El problema cusp-core

En galaxias espirales enanas y de bajo brillo superficial se ha encontrado que la materia
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oscura necesaria para explicar las curvas de rotacion en la region interna de la galaxia
es menor que la necesaria para ajustar la parte externa de la misma (de Blok, 2010).
Las simulaciones predicen un perfil de densidad p ~ 1/r (cusp) en las regiones centrales
de las galaxias (Navarro et al., 1995) pero Flores & Primack (1994) mostraron que
las curvas de rotacién de las galaxias enanas del catdlogo DDO son bien aproximadas
por un perfil isotermo (core). Es posible que esta discrepancia se reduzca al introducir
mejoras en la descripcién de la fisica de los bariones en las simulaciones (Oman et al.,
2017). Por otro lado, algunos autores indican que este no es un problema generalizado:
hay una gran diversidad de perfiles de densidad en las galaxias observadas mientras que
en las simulaciones se utiliza solo un perfil de materia oscura (Oman et al., 2015).

» Falta de satélites

Las simulaciones cosmoldgicas predicen que la Via Lactea deberia tener una sub-estructura
muy rica con unos 500 subhalos a su alrededor capaces de hospedar galaxias enanas
(Moore et al., 1999). Sin embargo hasta el momento solo se han encontrado unos 50
(Bullock, 2010; Mateo, 1998). Una posible solucién para este problema es que la mayoria
de las galaxias que se predicen sean galazias oscuras, es decir, que no tengan estrellas

y esten dominadas exclusivamente por materia oscura (Del Popolo & Le Delliou, 2017;
Simon & Geha, 2007).

s Too big to fail

Las simulaciones también predicen una poblacién de subhalos demasiados masivos y
densos como para hospedar a las galaxias satélites observadas més brillantes (Boylan-
Kolchin et al., 2011).

Sin embargo, el mayor problema al que se enfrenta en la actualidad el paradigma de la
materia oscura es el hecho de que no se la ha detectado en la Tierra . Existen miltiples
experimentos cuyo objetivo es detectar las particulas de materia oscura por su interaccién
o dispersién con los niicleos atémicos que se encuentran dentro del detector que a su vez se
encuentra enterrado a gran profundidad en la Tierra. Esto se hace para asegurar que neutrones
y otras particulas del fondo no interfieran con el experimento. En la mayoria de los modelos
de materia oscura propuestos por la fisica de particulas, no se asumen interacciones entre la
materia oscura y las particulas de Model Estandar. Por lo tanto, en estos contextos, la materia
oscura puede atravesar la Tierra y alcanzar el detector. Estudiando el cambio en la energia del
material del detector en un evento de dispersién se puede calcular la masa y la energia de la
particula de materia oscura y poner restricciones en su modelado (Liu et al., 2017; Undagoitia
& Rauch, 2015). Pese a los numerosos esfuerzos atin no se ha dado un evento de deteccién pero
si se han podido poner limites en las secciones eficaces involucradas. Las restricciones mas
estrictas vienen de los experimentos Large Underground Xenon (LUX) (Akerib et al., 2014) y
Super Cryogenic Dark Matter Search (CDMS) (Agnese et al., 2018) pero también hay diversas
restricciones provenientes de XENON100 (Aprile et al., 2016), DarkSide Collaboration (The
DarkSide Collaboration et al., 2018), CDEX (Kang et al., 2013), CoGENT (Aalseth et al.,
2013), CRESST (CRESST collaboration et al., 2017), PICO (Amole et al., 2017), DM-Ice
(Pettus, 2015), entre otros. El detector mas sensible en la actualidad es el XENONIT que
se encuentra en el laboratorio Gran Sasso en Italia y estd funcionando desde 2017 (Aprile et
al., 2017).

Hay otro tipo de experimentos, también de deteccién directa?, como DAMA /LIBRA que
se basan en detectar una variacién anual en el nimero de eventos de deteccién. Se espera

2Existen también los llamados experimentos de deteccién indirecta que no serdn descriptos en esta tesis
(ver Conrad (2014) y referncias allf).
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encontrar una sefial caracteristica con una modulacién de un afio. Esto se debe al movimiento
del Sol en la galaxia: el halo de materia oscura seria como una especie de viento para el Sistema
Solar en la direccién contraria al movimiento del Sol. Debido a la traslacion de la Tierra, esta
sefial cambiaria durante el afio (Zhitnitsky, 2019). En 2008 DAMA /LIBRA informé una
deteccién usando este método (Bernabei et al., 2008) pero ningin experimento de deteccion
directa pudo confirmarlo (Savage et al., 2009). De hecho, otro experimento llamado ANAIS
(Amaré et al., 2016) estd intentando reproducir este resultado utilizando la misma técnica.
Actualmente se encuentran en diferentes fases multiples experimentos futuros, entre ellos
el LUX-ZEPLIN (Akerib et al., 2018), ANDES (Bertou, 2013), XENONnt (Aprile & Xe-
non Collaboration, 2017), SABRE (Antonello et al., 2019), PandaX-xt (Zhang et al., 2019),
CRESST-III fase 2 (CRESST Collaboration et al., 2019)y MIMAC (Tao et al., 2019). Si la
busqueda experimental de materia oscura contintia siendo elusiva, las teorias de gravedad
modificada que no requieran de esta componente deberan ser seriamente consideradas.

1.1.2. Energia oscura

El descubrimiento en 1998 de la expansién acelerada del Universo ha llevado a los cosmo-
logos a buscar una explicacién para este hecho. Para poder hacerlo en el contexto de la RG es
necesario introducir la llamada energia oscura, un exoético fluido de naturaleza desconocida
que tiene presién negativa y comprende aproximadamente el 75% del contenido de energia
del Universo y que no ha sido detectada en el laboratorio.

Se ha trabajado mucho en la construccion de modelos de energia oscura (Frieman et al.,
2008b). El candidato méas simple es la constante cosmoldgica A, que es caracterizada por
una ecuacion de estado pp = —pp y puede explicar muy bien las observaciones cosmoldgicas
(Binétruy, 2000; Carroll, 2001; Sahni, 2002; Sahni & Starobinsky, 2000). El modelo ACDM
es capaz de explicar el periodo actual de expansién acelerada y provee predicciones que son
consistentes con datos completamente diferentes como las distancias de luminosidad Snla, el
espectro de anisotropias del FCR y la estructura a gran escala (Rebolo et al., 2004; Spergel
et al., 2003; Tegmark et al., 2004).

Sin embargo, presenta el llamado problema de la constante cosmologica (Weinberg, 1989):
la explicacién més sencilla es proponer que la constante cosmolégica sea el valor de expec-
tacion de la densidad de energia en el vacio, pero su estimacién observacional es al menos
60 ordenes de magnitud menor que el valor predicho por la mecanica cuantica. Las obser-
vaciones cosmoldgicas actuales son consistentes con el modelo cosmolégico ACDM (Bahcall
et al., 1999; Ostriker & Steinhardt, 1995) con un valor de constante cosmolégica Agps ~
(1073eV)* ~ 10~120Mpl*. La contribucién esperada de las particulas del Modelo Estdndar
(ME) de Particulas al valor de la constante es mucho mayor. Se espera un efecto que puede ser
calculado (Weinberg, 1989) modelando los campos del ME como una coleccién de osciladores
armoénicos independientes en cada punto del espacio. Realizando este calculo se encuentra
que Aeo ~ 1070Mpl*. La discrepancia de 60 érdenes de magnitud es desconcertante. La
busqueda de una solucién a este problema ha llevado a tener en consideracion interesantes
extensiones del modelo ACDM. Esta discrepancia podria explicarse si la constante cosmolé-
gica se cancelara casi exactamente por un mecanismo desconocido dejando solo un residuo
extremadamente pequenio que es el necesario para explicar la expansién acelerada del Uni-
verso, la precisién que esto requiere es lo que se conoce como un problema de fine-tuning.
Gran parte de la comunidad se inclina a pensar que la constante cosmolégica es exactamente
cancelada por algiin mecanismo y que la aceleracion del Universo tiene otra explicacion.

Otro problema que presenta la idea de la constante cosmoldgica se debe al hecho de que
la energia oscura comienza a dominar la dindmica cosmica a z ~ 1, luego de las épocas do-
minadas por radiaciéon y materia respectivamente. La energia oscura debia ser subdominante
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en el momento de la nucleosintesis primordial o se verian afectadas las abundancias de los
elementos. Ademas debia ser despreciable en la etapa dominada por materia para permitir
el crecimiento de las perturbaciones en la densidad. Entonces, si la densidad de materia y de
energia oscura eran tan diferentes en el pasado y considerando que estas cantidades escalan
con el tamano del Universo de forma muy distinta, ;por qué justo en la actualidad son del
mismo orden? Esto es lo que se conoce como el problema de la coincidencia césmica. Para
una resefia sobre los problemas de la constante cosmolégica ver Martin (2012).

Como una solucién tentativa, muchos autores han reemplazado la constante cosmologica
por un campo escalar ¢ con un potencial adecuado V' (¢) en lo que se conoce como modelos
de quintessence (Copeland et al., 2006; Padmanabhan, 2003) o QCDM en donde la ecuacién
de estado tiene un pardmetro w = p/p que se vuelve negativo en cierto momento y cuando
w = —1 se corresponderia con la constante cosmolégica. Uno de los objetivos de la cosmologia
observacional actual es comprobar si w se desvia o no de —1. Las restricciones obtenidas a
partir de las observaciones del satélite Planck para w varian de acuerdo al modelo asumido
(Planck Collaboration et al., 2016) pero hay una gran regién alrededor de w = —1 que no se
encuentra excluida. Si bien el problema de la constante cosmoldgica se resolveria atn faltaria
encontrar una explicacion al problema de la coincidencia. Otra alternativa, en la misma
linea de los modelos de quintessence, propone agregar un término cinético no canénico en el
Lagrangiano. A estos modelos se los conoce como k-essence (Armendériz-Picén et al., 1999;
Armendariz-Picon et al., 2001).

Por otro lado, si bien la expansién acelerada actual requiere de una componente con
presion negativa que comienza a dominar la dindmica del Universo en los iltimos momentos de
la era dominada por materia, no hay un requerimiento acerca de la naturaleza y el niimero de
componentes del Universo. Debido a esto, se han sugerido modelos con un fluido caracterizado
por una ecuacion de estado tal que actiia como materia oscura en zonas de gran densidad pero
como energia oscura en zonas de baja densidad. Se los llama modelos de energia o materia
oscura unificadas (UDE o UDM) y resultan atractivos porque el problema de la coincidencia
se resuelve de forma natural (Bassett et al., 2003; Kamenshchik et al., 2001; Padmanabhan,
2002). Estos modelos forman parte una clase més general: los llamados modelos de interaccién
del sector oscuro (Del Campo et al., 2008; del Campo et al., 2009; Tocchini-Valentini &
Amendola, 2002).

La energia oscura pareceria ser una solucién ad hoc para el problema de la aceleracién del
Universo y su exética y elusiva naturaleza ha llevado a muchos autores a buscar diferentes
explicaciones para la expansion acelerada. De forma simplificada, los modelos de energia os-
cura pueden dividirse en las siguientes categorias: a) quintessence, b) k-essence, c¢) interaccion
del sector oscuro (incluye modelos UDE o UDM).

1.2. Teorias de gravitacion alternativas

El gran éxito de la Relatividad General a principios del siglo pasado no impidié que se
postularan teorias alternativas para la gravitaciéon. Incluso durante los primeros afios de la
publicaciéon de Einstein hubo varias propuestas sobre como extenderla o incorporarla a otra
teoria. Notables ejemplos de esto son la teoria de las conexiones de Eddington, la teoria
independiente de escala de Weyl o las teorias de mayores dimensiones de Kaluza y Klein.

A principios de los anos 70, luego de la época de oro de la Relatividad General, habia una
gran variedad de teorias de gravedad que rivalizaban con la de Einstein. Se necesitaba de
un formalismo para lidiar con todas esas posibilidades y este fue formulado por Nordtvedt,
Thorne y Will y se lo conoce como el formalismo de pardmetros post-newtonianos (PPN). Fue
construido en base a los trabajos previos de Eddington y Dicke y permite, hasta la actualidad,
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comparar las predicciones de cualquier teoria de gravedad con observaciones de ciertos efectos
gravitatorios en el Sistema Solar.

Las teorias alternativas volvieron al foco con el surgimiento del escenario del Universo
oscuro. Por muchos afios se recopilé evidencia de que si la gravedad se encuentra gobernada
por las ecuaciones de campo de Einstein, deberia haber una cantidad sustancial de materia
oscura en galaxias y cimulos. Mas recientemente, la energia oscura hizo su apariciéon para
explicar la aparente aceleraciéon del Universo. Desde la cosmologia y las observaciones astro-
fisicas se ha vuelto claro que se debe dudar de las ecuaciones de Einstein a menos que se este
dispuesto a aceptar la existencia de componentes exdticas en el Universo como la materia y
energia oscuras. Como se explica en Lue et al. (2004) es posible que la aceleracién césmica no
sea la manifestacion de otro ingrediente del Universo sino una senal del quiebre de las leyes
de la gravitacion en el limite infrarojo.

A su vez, la busqueda de una teoria cudntica de gravedad ha impulsado la idea de las
teorias alternativas. La RG es una teoria clasica que no funciona como una teoria fundamental
cuando se requiere de una descripcién cuantica del espacio-tiempo y de la gravedad.

Las teorias que se postulan como alternativa responden a una idea muy simple, en lugar
de introducir nuevas componentes en el tensor de energia impulso se realiza una modificacién
en el sector geométrico/gravitacional de las ecuaciones de campo de la RG. La mayoria de
ellas son lo que se conoce como Teorfas de Gravedad Extendidas (ETGs) que se plantean
como correcciones o ampliaciones de la RG. El paradigma consiste, esencialmente, en agregar
invariantes de curvatura de mayor orden o campos acoplados minimamente (o no)? (Buch-
binder et al., 1992). Desde el punto de vista conceptual, no hay una razén a priori para
restringir al Lagrangiano a ser una funcién lineal del escalar de Ricci R. Por lo tanto tiene
sentido darle a estas teorias alternativas seria consideracion.

En las ETGs, las ecuaciones de campo de Kinstein se ven modificadas en dos posibles
formas: a) la geometria puede acoplarse no minimamente a uno o mas campos, b) aparecen
derivadas de la métrica de orden mayor a dos. El primer caso se tienen teorias escalares-
tensoriales o escalares-vectoriales-tensoriales, en el segundo se habla de teorias de orden ele-
vado *. También se pueden encontrar en la literatura combinaciones de éstas. Desde el punto
de vista matematico, las teorias de orden elevado pueden escribirse como RG junto con uno
o més campos escalares. Esta equivalencia matemética ha dado lugar a un debate sobre la
equivalencia fisica entre estas dos representaciones de las teorias denominadas marco de Jor-
dan y marco de Einstein respectivamente (Capozziello et al., 1997; Capozziello & Faraoni,
2011; Capozziello et al., 2010; Dicke, 1962; Faraoni & Nadeau, 2007).

Las ETGs son de gran interés en la cosmologia debido a que presentan un comportamiento
inflacionario capaz de salvar las deficiencias que se presentan en el Modelo Cosmologico
Estandar. Estos escenarios pueden ser realistas y explicar las observaciones del Fondo Césmico
de Radiacion (Duruisseau et al., 1983; La & Steinhardt, 1989; Starobinsky, 1980). Si bien
el Modelo Cosmolégico Estandar es la mejor explicacién para las observaciones del satélite
Planck, inherente en este andlisis estd la hipdtesis de que las perturbaciones de densidad
evolucionan de acuerdo a RG. Si se permite que la teoria de gravedad varie, las observaciones
cosmologicas actuales establecen limites menos estrictos que los llamados test del Sistema
Solar (Bean & Tangmatitham, 2010). Lo interesante de las teorias alternativas es que cada
época inflacionaria puede ser explicada recurriendo a la dindmica del campo adicional.

Una teoria relativista de la gravedad debe satisfacer minimamente ciertos requerimientos

3F] escenario més simple consiste en afiadir un campo escalar extra, pero también se puede considerar
campos vectoriales, tensoriales o de rango mayores.

4En algunos casos, es posible desarrollar estas teorias en algtin formalismo en el que se recuperen derivadas
de la métrica de 6rden dos. Por ejemplo, el formalismo de Palatini para el caso de las teorias f(R).
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desde el punto de vista fenomenoldgico. Primero debe explicar observaciones astronémicas
como las Orbitas de los planetas y debe permitir la formacion de estructuras auto gravitantes
como galaxias y camulos. Esto significa que la teoria debe reproducir la dindmica newtoniana
en su limite de campo débil y bajas aceleraciones. Ademas, en el nivel post-newtoniano, debe
pasar los test del Sistema Solar (Will, 2014) que se plantean en el formalismo de los parame-
tros post-newtonianos (PPN). Segundo, la teoria debe reproducir correctamente la dindmica
galdctica observada al considerar todas las componentes bariénicas. Tercero, debe explicar
la formacién de grandes estructuras como los superciimulos de galaxias y los filamentos. Por
ultimo, la cosmologia debe poder ser reproducida, esto significa poder predecir parametros
tales como el de Hubble Hy, el de desaceleracién gy y los parametros de densidad, entre otros
(Clifton et al., 2012). Las observaciones astronémicas pueden probar de forma indirecta el
comportamiento de la gravedad en todas las escalas.

Uno podria preguntarse como desviaciones tan drasticas de RG como las necesarias para
explicar las observaciones cosmoldgicas sin recurrir a componentes oscuras son compatibles
con los test del Sistema Solar. De hecho, Relatividad General (con constante cosmoldgica) es
la tinica teorfa invariante de Lorentz con una particula de spin 2 sin masa (Weinberg, 1965)
y cualquier modificacién introduce nuevos grados de libertad. Es esperable que estos nuevos
grados de libertad se acoplen a la materia dando lugar a nuevas fuerzas. En general, éstas
se presentan tanto en el nivel newtoniano como en el post-newtoniano y deben ser ajustadas
para que resulten despreciables y pasar asi los test del Sistema Solar. Muchas teorias de gra-
vedad son descartadas debido a estas restricciones pero en los ultimos afios se han formulado
varias teorfas que involucran mecanismos de apantallamiento. Estos permiten inhibir las des-
viaciones de la teoria en pequenas escalas permitiendo pasar los test del Sistema Solar pero
dejando las modificaciones significativas a grandes escalas (galdcticas o cosmolégicas). Estas
son las teorias de interés en la actualidad.

En los préximos anos, colaboraciones dedicadas a la observaciéon del FCR y de las grandes
estructuras (AdvACT, eBOSS, DES, DESI, Euclid, HSC/PFS, LSST, POLARBEAR, SPT-
3G, WFIRST, entre otros) tendran el potencial para poner cotas a las desviaciones de RG
con mucha precisién. Esto va a permitir descartar modelos de energia oscura y teorias de
gravedad modificada o traerd un quiebre en la cosmologia si se detectaran desviaciones del
Modelo Cosmolégico Estandar. La cosmologia nos traerd interesantes resultados en el futuro
cercano.

Al introducir nuevos grados de libertad y acoplamientos, la fenomenologia se vuelve maés
rica y compleha. Muchas de las teorias cumplen con las caracteristicas deseadas pero atun
deben ser testeadas en muchos y diversos escenarios. Es interesante entenderlas desde un
punto de vista fenomenolégico, la prueba de que es posible modificar la gravedad para evitar
introducir componentes como la materia o energia oscura y evitar los problemas que estas
componentes ad hoc presentan y no tanto como teorias definitivas de la gravedad.

1.2.1. Enfoque alternativo a la materia oscura

Un enfoque alternativo para explicar la deficiencia de masa en las observaciones es, en
lugar de invocar la existencia de materia oscura, postular una teoria de gravedad modificada
como la MOdified Newtonian Dynamics (MOND) propuesta por Milgrom en 1983. A cortas
escalas, como la galactica o la del Sistema Solar, las teorias de gravedad extendidas presentan
potenciales gravitacionales con correcciones no newtonianas. Este hecho fue descubierto hace
mucho tiempo (Stelle, 1978) y el interés recae en en la posibilidad de explicar las curvas de
rotacion de las galaxias espirales sin necesidad de considerar la materia oscura.
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Teoria MOND

En febrero de 1982, Milgrom envi6 un trio de articulos a la revista Astrophysical Journal
(Milgrom, 1983a,b,c) en los que planted las bases de lo que se iba a convertir en la teoria
lider alternativa a la materia oscura. Esta propuesta, llamada MOdified Newtonian Dynamics
(MOND) fue sencilla pero con importantes consecuencias. El corazén de la MOND reside en
reconocer que en lugar de obedecer la segunda ley de Newton F' = ma, la fuerza debida
a la gravedad se comporta como ma?/ag en el limite de bajas aceleraciones a << ag =
1.2 x 1071%m/s2. Por lo tanto, serfa posible explicar el movimiento de las estrellas y del gas
sin postular la presencia de materia oscura. Desde su punto de vista, la evidencia que tenian
los astrénomos para postular la materia oscura en realidad daba cuenta de un nuevo marco
para la gravedad y la dindmica mas alla de la que describe la fisica newtoniana o la RG.

La propuesta inicial de Milgrom no fue presentada como una teoria completa sino como

el limite de aproximacién de campo débil de una teorfa por formular. Un primer intento en
esta direccién fue hecho en 1984 por una colaboracién entre Milgrom y Bekenstein. Propu-
sieron la teorfa AQUAL (Bekenstein & Milgrom, 1984) en la cual postula una modificacién
del lagrangiano de la teoria newtoniana. Debido a esto, la teoria automaticamente asegura
la conservacién del momento, del momento angular, de la energia y ademas respeta el prin-
cipio de equivalencia débil. Las predicciones de ambas teorias son iguales solo en casos muy
particulares de alta simetria pero la diferencia en las predicciones son muy modestas (Mil-
grom, 1986). A pesar de las claras ventajas frente a la MOND, AQUAL seguia siendo una
modificacion de la teoria newtoniana y no compatible con RG. Para que cualquier variacién
de la MOND fuera tenida en cuenta seriamente por la comunidad debia explicar una gran
cantidad de fenémenos que han sido observados incluidos el efecto de lente gravitacional y
la expansién cosmoldgica. Lo primeros intentos de convertir a la MOND en una teoria rela-
tivista involucraron teorfas con mas de una métrica. Por ejemplo, en la AQUAL relativista,
llamada RAQUAL (Bekenstein & Milgrom, 1984), la dindmica de la materia y la radiacién
estaba dictada por una métrica que es diferente de aquella que aplica al campo gravitacional.
La diferencia entre estas dos métricas es el resultado de la presencia de un campo escalar
adicional que contribuye, al igual que la materia, al potencial gravitatorio. Debido a esto,
RAQUAL comparte algunas de las caracteristicas de las teorias escalares tensoriales publica-
das con anterioridad (Brans & Dicke, 1961). Para evitar problemas de causalidad, la teoria
debi6 ser modificada (Bekenstein, 1988) y esto arruiné la consistencia de la teoria con los
experimentos del Sistema Solar. Ademds, no podia explicar el efecto de lente gravitacional
considerando solo materia bariénica. Por lo tanto, RAQUAL falla en la escala de los cimulos
de galaxias (Bekenstein, 2004a).
A pesar de que hubo varios intentos para resolver este problema (Bekenstein & Sanders,
1994; Sanders, 1997), no fue hasta 2004 que Bekenstein propuso la primer solucién realista
al problema del efecto de lente gravitacional en teorias tipo MOND (Bekenstein, 2004b).
La teoria TeVes contiene dos campos adicionales a la RG, tres parametros y una funcién
libre. Estas libertades le dan a la teoria un mayor grado de prediccién. Sin embargo, esta
teoria no puede explicar las observaciones del cimulo Bala; ni el efecto de lente gravitatoria
y las curvas de rotacion de galaxias en simultaneo. Por otro lado, Moffat propone una teoria
escalar-tensorial-vectorial conocida como STVG o MOG (Moffat, 2006).

Teoria MOG

La teoria MOG es una teoria relativista de la gravitacién que es derivada de una acciéon
que involucra campos escalares, vectoriales y tensoriales (Moffat, 2006). Esta teoria de gra-
vedad postula la existencia de un campo vectorial masivo ¢, que produce una modificacién
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repulsiva en la ley de gravitacion a escalas cortas. Como este campo vectorial estd acoplado
universalmente a la materia, la teoria tiene tres constantes: ademas de la de gravitacién G se
considera la constante de acoplamiento del campo vectorial w, y la constante u que controla
el rango de accidon del campo vectorial. Para tener una teorfa mas general, estas constantes
son promovidas a campos escalares.

Las ecuaciones de movimiento son diferentes a las de la RG y podrian explicar las curvas
de rotacién de galaxias espirales (Moffat & Rahvar, 2013) y enanas (Zhoolideh~Haghighi &
Rahvar, 2017), el movimiento de ctimulos de galaxias (Moffat & Rahvar, 2014; Moffat &
Zhoolideh Haghighi, 2017) y cumulos globulares (Moffat & Toth, 2008), sin la introduccién
de materia oscura.

Esta teoria es actualmente muy controversial. Algunos autores indican que la teoria tiene
ciertas dificultades para explicar los datos del cimulo Bala (Clowe et al., 2006) o el cimulo
Abell 520 (Nieuwenhuizen et al., 2018) mientras que otros afirman que ambos pueden ser
explicados (Brownstein & Moffat, 2007; Israel & Moffat, 2018). También se ha indicado que
las teorias tipo MOND son descartadas por la deteccién de una fusion de estrellas de neutrones
realizada por el experimento LIGO y su contrapartida electromagnetica (Boran et al., 2018).
Pero un analisis méas reciente mostré que esto ocurre en teorias bi-métricas como la MOND
o TeVes pero no en la MOG debido a que en esta teoria tanto las ondas gravitacionales como
las electromagnéticas siguen geodésicas nulas (Green et al., 2018).

De acuerdo con Moffat & Toth (2011) la teoria podria ser consistente con las observaciones
de lente gravitatorio y explicar algunas observaciones cosmolégicas sin la introduccién de
materia o energia oscuras. Sin embargo, las oscilaciones en el espectro de potencias no se
suprimen y todavia falta contrastar la teoria de forma consistente con observaciones de la
estructura a gran escala y del FCR. Algunos otros aspectos como la secuencia de épocas
cosmologicas y las perturbaciones lineales han sido estudiados por Jamali et al. (2018a,b).
Por otro lado, la teorfa también ha sido analizada en el régimen de campo fuerte (Izmailov
et al., 2019; Lopez Armengol & Romero, 2017a,b; Pérez et al., 2017).

Debido a que todavia hay muchas controversias por resolver, no estéa claro si la fenomeno-
logia de la teoria puede ofrecer una explicacién de las observaciones a todas las escalas. Uno
de los objetivos de esta tesis es mostrar si la teoria puede explicar la curva de rotacion de la
Via Léctea sin recurrir a la materia oscura. Para ello se utilizan dos compilaciones diferentes
de trazadores de la curva de rotacién y una gran variedad de morfologias baridnicas para
modelar la galaxia. También se tienen en consideracion diferentes valores de los parametros
de la teoria que surgen al trabajar en el limite de campo débil. Por otro lado, se busca mostrar
si la teoria puede explicar ciertas observaciones cosmoldgicas sin la necesidad de introducir
ninguna de las componentes oscuras. En particular se utilizan la distancia de luminosidad de
supernovas tipo Ia de la compilacién Pantheon y los valores de H(z) obtenidos con el método
de los cronémetros césmicos por diversos autores.

1.2.2. ;Teorias de gravedad modificada o energia oscura?

Como se mencioné anteriormente, en el campo de la cosmologia se separan los diferentes
escenarios de aceleracion en dos categorias: energia oscura y gravedad modificada. Esencial-
mente los modelos de energia oscura modifican el contenido de energia del Universo agregando
una componente con ecuacién de estado con presién negativa. Es decir, modifican el lado de-
recho de las ecuaciones de campo de Einstein. La categoria gravedad modificada corresponde
a modificar el lado izquierdo de las ecuaciones, es decir, introducir modificaciones en la accién
de Einstein-Hilbert. El problema con esta categorizacién estd en que hay modelos ambiguos
que podrian pertenecer a ambas categorias y se tiene un continuo de modelos entre aquellos
que se pueden considerar pura energia oscura o pura gravedad modificada. Joyce et al. (2016)
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postulan una distincién mas objetiva entre las dos categorias. Esta se basa en cémo es el
movimiento de los cuerpos en la teoria. Para ello hay que utilizar el Principio de Equivalencia
Fuerte (SEP) que extiende la universalidad de la caida libre pidiendo que sea completamente
independiente de la composicién del cuerpo incluyendo la energia de cohesién gravitacional
de forma tal que los centros de masa de objetos compactos como los agujeros negros sigan las
geodésicas de la teorfa (Will, 1993). A partir de esta idea, las teorias que obedecen el SEP se
categorizan como energia oscura mientras que las que no se consideran gravedad modificada.
De esta forma se diferencian los modelos donde la fuerza entre dos cuerpos es solo la de RG
(y otras fuerzas del modelo estandar) de aquellos donde los cuerpos pueden poseer cargas
adicionales como la del campo escalar causando que experimenten una fuerza adicional. Esta
distincién tiene su motivacién tedrica en que la RG es la tnica teoria métrica que obedece el
SEP aunque este hecho no ha sido demostrado (Will, 1993, 2014). Como ejemplo para esta
distincién se puede pensar en una teoria escalar-tensorial: la fuerza mediada por el campo
escalar ¢ no afecta a todos los cuerpos de forma universal; debido al teorema del no-pelo
(Bekenstein, 1995) un agujero negro no puede tener carga escalar y por lo tanto no percibe la
fuerza debida a ¢ mientras que cualquier objeto més difuso (como una estrella o planeta) si lo
hara. Esto constituye una clara violacién al SEP y la categorizacién de las teorias escalares-
tensoriales como gravedad modificada®. Si bien esta distincién es teéricamente limpia, en la
practica no es muy util y se recurre a una distincion méas pragmatica: se llama gravedad
modificada a cualquier teoria que involucre una quinta fuerza.

Teorias f(R)

En estas teorias el escalar de Ricci en la acciéon de Einstein-Hilbert es reemplazado por una
funcién arbitraria de dicho escalar. Modelos involucrando escalares de curvatura a un orden
mayor han generado interés desde el punto de vista tedrico desde las investigaciones de Stelle
(Stelle, 1977, 1978). En el contexto de la inflacién, Starobinsky consideré un lagrangiano
cuadratico en R que era capaz de producir aceleracién césmica en el Universo temprano
(Starobinsky, 1980). Esta idea fue adaptada por varios autores para explicar la aceleracién
cosmica actual sin invocar un campo escalar (Capozziello et al., 2003; Capozziello & Fang,
2002; Carroll et al., 2004). Las teorias f(R) pueden producir de forma natural una expansién
acelerada del Universo al generar una constante cosmoldgica efectiva. Debido a esta deseable
caracteristica, a lo largo de todos estos anos se han realizado numerosas investigaciones en
este tipo de modelos.

En RG el inico campo dindmico es la métrica y su forma estd completamente caracterizada
por la distribucién de materia a través de las ecuaciones de Einstein. A su vez, el escalar de
curvatura también se encuentra completamente determinado por la distribuciéon de materia
a través de una ecuacién algebraica. En las teorfas f(R) métricas la idea es béasicamente
que ahora el escalar de curvatura es una entidad dindmica que estd determinada por una
ecuacion diferencial y ademéas juega un rol fundamental en la determinacion de la métrica
misma. Estas teorias se ven caracterizadas por el hecho de que sus ecuaciones de campo son
de cuarto orden y por lo tanto admiten una mayor variedad de soluciones que la RG. En
cambio, cuando las teorias f(R) son tratadas en el formalismo de Palatini donde la métrica
y las conexiones son completamente independientes, las ecuaciones de campo son del mismo
6rden que en RG (para una resena del formalismo de Palatini ver Olmo (2011)). En esta tesis
se trabaja s6lo con teorias f(R) métricas.

SEjemplos de teorfas escalares-tensoriales incluyen a: el campo camaleén (Khoury & Weltman, 2004), el
dilatén (Damour & Polyakov, 1994), symmetron (Hinterbichler et al., 2011) y las teorias beyond Horndeski
(Gleyzes et al., 2015).
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La modificacién en la acciéon también puede interpretarse en el llamado marco de Einstein
como un nuevo grado de libertad escalar. La funcién f(R) debe satisfacer condiciones teéricas
(DeFelice et al., 2006; Dolgov & Kawasaki, 2003; Sawicki & Hu, 2007; Soussa & Woodard,
2004), cosmoldgicas (Amarzguioui et al., 2006; Amendola et al., 2007a,b) y del Sistema Solar
(Chiba et al., 2007; Erickcek et al., 2006; Flanagan, 2004; Jin et al., 2006; Multaméki &
Vilja, 2006; Olmo, 2005). Los primeros modelos que se han propuesto fueron descartados, en
especial por las restricciones impuestas por las observaciones locales. Sin embargo, estudios
posteriores mostraron que las teorias f(R) pueden evadir los limites estrictos dados por los
experimentos del Sistema Solar en el caso en el que puedan ser reformuladas como una teoria
escalar-tensorial con un mecanismo camaleén (Brax et al., 2008; Capozziello & Tsujikawa,
2008; Faulkner et al., 2007; Hu & Sawicki, 2007a; Navarro & Van Acoleyen, 2007; Starobinsky,
2007; Tsujikawa, 2008). Este mecanismo seria el responsable de apantallar los efectos del
grado de libertad adicional de la teoria en las escalas locales ya que en su formulacion, el
campo escalar se comporta diferente en cada ambiente, dependiendo de la densidad. Esta
caracteristica hace posible que haya desviaciones significativas de GR en escalas cosmolégicas
mientras que las desviaciones en el Sistema Solar y en el Universo temprano sean indetectables
por las observaciones actuales.

La cosmologia de varios modelos ha sido estudiada por diversos autores (Allemandi et
al., 2004; Capozziello & Francaviglia, 2008; Capozziello et al., 2006; Carloni et al., 2005; de
La Cruz-Dombriz & Dobado, 2006; Motohashi et al., 2011, 2013; Nojiri & Odintsov, 2006;
Vollick, 2003), como asi también el comportamiento de las perturbaciones y la estructura a
gran escala (Carloni et al., 2008; Hu & Sawicki, 2007b; Koivisto, 2006b; Koyama et al., 2009;
Li et al., 2012; Li & Hu, 2011; Pogosian & Silvestri, 2008; Song et al., 2007a,b; Zhang, 2006).
A su vez se ha considerado la posibilidad de que las teorias f(R) puedan explicar la inflacién
cosmica y la aceleracion actual de forma unificada (Bamba et al., 2008; Cognola et al., 2008a;
Nojiri & Odintsov, 2003, 2004, 2007, 2008a,b,c,d).

Uno de los objetivos de esta tesis es entender si, trabajando en el marco de Jordan, las
teorias f(R) presentan un apantallamiento en la escala del Sistema Solar que les permita
pasar los test locales. Para analizar las pequenas desviaciones de RG en el Sistema Solar, es
util emplear el marco de parametrizaciéon post-newtoniano. Este permite escribir a cualquier
teoria métrica como una desviacién de un fondo de Minkowski y usar mediciones locales
para ponerle limites a los coeficientes que aparecen. En particular, se realizara el calculo del
coeficiente v que se relaciona con los efectos de Shapiro y de deflexién de la luz y que cuenta
con limites experimentales estrictos.
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Capitulo 2

Marco teorico

2.1. Teoria Modified Gravity (MOG)

Presentada como una alternativa a los modelos de materia oscura, la teoria MOdified
Gravity (MOG) es una modificacién covariante de la Relatividad General. Representa una
gravedad escalar-tensorial-vectorial ya que introduce dos campos escalares p y w y un campo
vectorial masivo ¢,. También se considera a la constante de gravitaciéon G como un campo
escalar. El objetivo de esta teoria es explicar la dindmica de los sistemas astronémicos en
todas las escalas utilizando solo materia bariénica sin recurrir a la materia oscura y la energia
oscura.

2.1.1. Ecuaciones de campo de la teoria

La forma general de la accién de la teorfa MOG (Moffat & Toth, 2009) estd compuesta
por la suma de la accién de Einstein considerando a G como un campo escalar

1 1

T e

(R4 2A)\/—gd'z, (2.1)
la accién del campo vectorial masivo ¢,

1

1 1
[ |38 B — i + Va(o,0") | v=gata, 22
y la accién para los campos escalares G, uy w

11 oGVsG Vg
SS:_/[ga,B(v VsG |V “vf@“—vawvch;)

G 12 G w (2.3)
+VGC§2G) + V/ZL(ZN) + Vw(w)] V—gd'z;

sumada a la acciéon de los campos de materia Sy;. La signatura utilizada para la métrica es
(+,—,—,—), V, es la derivada covariante respecto de la métrica g, y el tensor de Faraday del
campo vectorial estd definido por B, = 0,¢, — 0,¢,. G es el campo escalar que representa
el acoplamiento gravitatorio mientras que p y w representan los campos escalares que se
corresponden con la masa y el acoplamiento del campo vectorial respectivamente. Vi (¢, ¢"),
Va(G), Vu(u) y Vi(w) son los auto-potenciales de los respectivos campos.

De acuerdo con Moffat (2006) al variar la accion S = Sg + Sy + S5 + Sum respecto a la
métrica g, se obtienen las ecuaciones de campo andlogas a las ecuaciones de Einstein

Guw — g+ Qu = 8rGT),, (2.4)
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donde G, = Ry — %gWR es el tensor de Einstein, y el tensor @,
Qu =G (V*V,.0g9,, —V,V,0), (2.5)

con O(z) = 1/G(x). El tensor de energia - impulso T}, estd compuesto por tres componentes
Ty = T}X[, + T;f’,, + TEV tales que T% es el tensor de energia-impulso de la materia, T;fy el
correspondiente al campo vectorial, y TEV el asociado a los campos escalares
2 68 2 48 2 45
™= 0 7d — 2 TS, == (2.6)
V=g dgH /=g gt V=g ogH

Para obtener la ecuacién de movimiento del campo vectorial ¢,, se varia la accién respecto

de dicho campo

V(g) 1
,B* = —JH, 2.7
VB 4 S = (2.7)
donde se define a la corriente de materia como
1 4S
Jh=———2M (2.8)

N
vy V(9) = =51

Por otro lado, al variar la accién total respecto al campo escalar G se obtiene la ecuacion

VoVeG+V'(G)+ N = 7G2 (T + 4AG) (2.9)
con

1 o

N = 32 (vacvaa - V(G)) _30v.GveG 4 8 (W — vawv%> (2.10)
G \2 2 12
V() ) 3G° a

— 2.11
+G<u2 (@) ) + 5= VaV76, (2.11)

y T = g"T),. Andlogamente, el campo escalar i cumple la ecuacién

VoVeu+V'(u)+ P =0, (2.12)
con 5 ov
pP=- [@VO‘GVQM + ;Vo‘uvau + wuzGafj))} . (2.13)
El campo escalar w satisface la ecuacion
VaViw + V' (w) + F =0, (2.14)
donde
=-0V,GV + G ( B*" B, + V(qﬁ)) (2.15)

Por ultimo, la accién para una particula de prueba de masa m estd dada por

m
S = —m/dT — )\/dﬂuqf)“(?, (2.16)
T

donde T es el tiempo propio sobre la linea de mundo de la particula, m la masa de la par-
ticula de prueba y A es una constante de acoplamiento. Variando esta accién respecto a las
coordenadas, resulta la ecuacién de movimiento para una particula de prueba

2P dz® dxP
r# H 2.17
m ( dr? thas g dr dr > 1" ( )
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con
dz¥

dr

f* representa la nueva componente repulsiva de la interacciéon gravitatoria y por lo tanto,
donde esta fuerza sea significativa la trayectoria de las particulas estard desviada respecto de
las geodésicas. Para estar en acuerdo con el Principio de Equivalencia Débil, la constante de
acoplamiento A debe ser proporcional a la masa m de la particula. De esta forma, la ecuacién
de movimiento serd independiente de la masa de la particula.

f* = wB", (2.18)

2.1.2. Ecuaciones de Friedmann modificadas

Para describir un Universo isétropo y homogéneo se adopta una métrica de fondo de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)

dr?
1 — kr?

ds® = dt? — a(t)? l - r2d§22] : (2.19)

donde d? = d#? + sin? #d¢? y k = 0, —1, 41 para un Universo espacialmente plano, abierto
o cerrado, respectivamente. Dada la simetria del espacio tiempo FLRW se debe considerar
¢;i=0parat=1,2,3y By, =0.

Se obtienen entonces las ecuaciones de Friedmann para la teoria MOG (Moffat & Toth,
2010)

k 8tGp G? P
2
H +g == 3 —<G2+—w —Gw,u(bo)
87 Vo Vi A G
— ~ 4+ H—- 2.2
+ 3(va¢+G2+ +v)+3+ = (2.20)
i e G* g2, 5
P —T(P 3p)+<G2+—w — Guwp ¢0)
87 Vo Vu ) A G G G?
+ 3(wGV¢+G2+ +Vo)+ 3+ Hom+ 55— o (2.21)

donde ¢g representa la componente temporal del campo vectoria, H = a/a y el punto denota
la derivada respecto del tiempo t. Estas ecuaciones se complementan con las correspondientes
a los campos escalares

2

G 43HG -3¢ 1+ ¢ (—WQ)_va—vg;

+G[% + Vw} SA - ( - H2> =0, (2.22)
[22
ﬂ+3Hﬂ—;—Gu+qu3¢>o+ =V, =V, =0, (2.23)
. . G . 1 2,2 !
w+3Hw — aw—iGu o +GVy+V, =0, (2.24)
con V! = dV;/dr. En el miembro derecho de las ecuaciones de Friedmann, ademas de los

términos que describen a la materia y energia ordinaria, se encuentran términos adicionales
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que pueden ser representados por diferentes ecuaciones de estado. Entonces, las ecuaciones
2.20 y 2.21 pueden ser reescritas como

k IrG

H2+$=T[P+Pk+Pv+pA+PG]7 (2.25)
7 47 G
e_ T [p (14 3w) + pr (1 + 3wy) + pv (1 + 3wy)
a 3
. (2.26)
+oa (14 3wa) + pe (1+3we)l + 5= — &3
donde
1 [(G? 0o 2,2
Pk = BbTel <G2+M2—W—Gwﬂ % | > (2:27)
1 Vo VM
A
= 2.29
PA 87TG" ( )
3HG
= . 2.
PG 8mG2 (2:30)

Las ecuaciones de estado asociadas a cada uno de estos términos son

wr = 1, (2.31)

wy = -—1, (2.32)

wy = —1, (2.33)
2

Debido a que la ecuaciéon de estado asociada al término de los auto-potenciales es igual a la
asociada a la constante cosmolégica A, éstos términos podrian ser el equivalente al término
dado por A en el modelo cosmolédgico estandar atn eligiendo A = 0.

Para estimar las predicciones de esta teoria a escalas cosmoldgicas se requiere integrar
numéricamente las Ecs. 2.20-2.24. En la Sec. 4.1 se muestran los resultados de este proceso y
la comparacién con las observaciones provenientes de las supernovas tipo Ia y los cronémetros
cHsmicos.

2.1.3. Aproximacion de campo débil

La ventaja de la aproximacion de campo débil, en contraste con la solucién para parti-
cula puntual con simetria esférica, es que se puede utilizar para describir objetos extendidos
como las galaxias. En particular, en la Sec. 4.2 se utiliza esta aproximacion para calcular
las predicciones de la teoria sobre la curva de rotaciéon de la Via Lactea. La forma natural
de estudiar el comportamiento de una teoria de gravedad a escalas astrofisicas es derivar la
aproximacion de campo débil para la dindmica de los campos.

La aproximacién de campo débil de la teoria se obtiene perturbando la métrica y los
campos alrededor del espacio-tiempo de Minkowski. De esta manera, se genera un potencial
gravitatorio efectivo que combina una fuerza atractiva de tipo newtoniana con una constante
gravitacional mayor a Gy junto con una fuerza tipo Yukawa repulsiva con una escala p~?
asociada con el campo vectorial masivo.
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2.1. Teoria Modified Gravity (MOG)

A continuacién se presenta dicha aproximacion para una distribucién de materia no re-
lativista. Para ello, se desarrrollan los campos perturbativamente alrededor de la métrica de
Minkowski 7,,, 1. Siguiendo a Moffat & Rahvar (2013)

Guy = Nuw + h,uzl- (235)

Para el campo vectorial se propone

Gu = Pu0) + Pu(1) (2.36)

donde ¢,y y ¢,(1) son las perturbaciones a orden cero y uno respectivamente. En Minkowski
se considera ¢, ) = 0 dado que ausencia de materia no hay una fuente de gravedad para el
campo vectorial ¢,. A fin de simplificar la notacién, a partir de este momento ¢, = ¢,,(1)-
Para el campo escalar G se tiene que

G= G(o) + G(l), (2.37)
y G(o) = Go es una constante en Minkowski. De forma analoga, para el campo escalar p

1= [0y + K1) (2.38)

donde /(o) es una constante que por simplicidad se llamard p debido a que p ;) se considera
despreciable. Por lo tanto, en la aproximaciéon de campo débil el campo escalar u es consi-
derado una constante que representa la masa del campo vectorial®. Por tltimo se realiza un
desarrollo perturbativo del tensor de energia-momento alrededor del fondo de Minkowski

ij = Tm/(()) + Tm/(l)- (2.39)

Se varifa la accién con respecto a tres campos g,., Gy ¢, considerando las perturbaciones
alrededor del fondo plano. Al variar la accién con respecto a G se obtiene que

Go

con R(1) la perturbacion de primer orden del escalar de Ricci. Variando la accion con respecto
a la métrica y despreciando perturbaciones a segundo orden se obtiene que

1
R;w(l) - §R(1)77MV = —87TG0T£X[/(1) — 87TGOT¢ (2.41)

pv(1)?
donde T;X[,(I) representa el tensor de energia-impulso de la materia y TM

(1) el tensor de
energia-impulso del campo vectorial dado por

w 1 wiw 1
Tj)} = E <BﬁBya - 49“113&53&,6) - ? <¢ﬂ¢y - 2¢a¢ag#y> . (242)

Despreciando este tltimo frente al de la materia y tomando la traza de la Ec. 2.41 resulta

Ry = 8rGoT}Y), (2.43)
donde T(l\l/[) = p al considerar solo polvo. Sustituyendo esto en la Ec. 2.40, para el caso estatico
se obtiene o )

V2 ((”> = ~Gop. 2.44
o 5Gop (2.44)

'Por simplicidad se consideran todos los auto-potenciales nulos dentro de la aproximacién de campo débil.
2De forma anéloga, el campo escalar w es considerado como una constante de acoplamiento.
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De la solucién de esta ecuacién, se sabe que G(1)/Go es del orden del potencial gravitacional
~ (v/c)? donde v es la velocidad del sistema. Es por esto que para sistemas como galaxias
o cimulos de galaxias, la variacién de G con respecto a GGy es muy pequefia y puede ser
despreciada.

Ademés, combinando las Ecs. 2.41-2.43, para la componente (0,0)

Roo(1) = —4nGop; (2.45)
y por lo tanto

1

§v2h00 = —47Gop. (2.46)

La ecuacién de movimiento para el campo vectorial ¢” estd dada por la Ec. 2.7 donde
J¥ es el vector corriente de materia que se asume que se conserva (V,J” = 0) permitiendo
imponer la condicién de gauge ¢', = 0. Para el caso estético se obtiene como solucién
1 e—M|~’U—x/|
)=~ | ——=J (") (2.47)

w/) |x—a|

Por otro lado, al tomar la divergencia de la componente espacial
1
Vi — §V2h00 = —wkV?2¢?, (2.48)

donde @ representa la aceleracién de la particula. Reemplazando la Ec. 2.46 en esta tltima
ecuacién, quedan relacionadas la aceleracién de una particula de prueba con la distribucién

de la materia. Definiendo el potencial efectivo como @ = —V O,
V(VOe — kwGop) = 41Gop. (2.49)
Estableciendo ® como la solucién a la ec. de Poisson
Oy = Dop — KW, (2.50)
reemplazando la Ec. 2.47 y J° = kwp, es posible despejar el potencial efectivo de la teoria
Oog(z) = — Mdg’x/ + K2 €|;M|_I:f||p(a:’)d3x’. (2.51)

Luego, considerando la solucién para un particula puntual se llega a que
Go — k? = Gy, (2.52)

donde Gq se corresponde con la constante de gravitacion efectiva en el infinito. Finalmente,
definiendo oo = (Gg — Gn)/G N se obtiene

/
Dog(x) = —GN/ | Pz )/| (1 +a-— oze_“‘m_x/o 3. (2.53)
T—
y consecuentemente
/ o ,
i(x) =—-Gn / W {1 + o —ae M 4 g — a:’|)} 3. (2.54)

Para escalas menores que x4~ ' cuando el exponente de Yukawa es de orden uno, la fuerza

repulsiva se cancela con el ’exceso’ de fuerza atractiva y se recupera la gravedad newtoniana.
Por el contrario, a escalas mayores la fuerza de Yukawa se vuelve débil y se obtiene un
potencial newtoniano con una constante de gravitacién mayor. En la aproximaciéon de campo
débil, o y p son tratados como parametros constantes que controlan la intensidad y el rango
de accién de la 'quinta fuerza’ respectivamente.
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2.2. Teorias f(R)

Los parametros o y p

A partir de la ecuacién de movimiento 2.17 para una particula de prueba considerando A\ =
ram y utilizando una métrica de Schwarzchild esféricamente simétrica, bajo la aproximacion
de velocidades no relativistas (ds ~ dt) se encuentra que

P — — + —— = akwdy, (2.55)

con Jy el momento angular newtoniano por unidad de masa. El segundo término del lado
izquierdo de la ecuacién puede despreciarse para r grandes. La componente temporal ¢g del
campo vectorial se reemplaza por un potencial tipo Yukawa

o
b0 = —MrS—, (2.56)

r

que es solucién de las ecuaciones de campo para una métrica esféricamente simétrica (para
mayor detalle ver Moffat & Toth (2009)) y se encuentra que

2

l1 - O"Z;w(mr)el”] . (2.57)

_GM

P =
2

Para que haya compatibilidad con la ecuacién de movimiento newtoniana, se requiere que
cuando r < pu~! se obtenga # ~ —G'NyM/r?, con lo cual

ak?w
G(1- = Gp. 2.58

Si se elige a de forma tal que G = (1 + a)Gy se obtiene que k = /G /w. Reemplazando
esto en los parametros de la métrica esféricamente simétrica y reescribiendo las ecuaciones
de campo se tiene que

a:M<Gool>, ,u:i, (2.59)
(VM + E)2 \ Gx VM

donde a adimensional y ;1 en unidades de kpc~!. G ~ 20 Gy representa la constante gravita-
cional efectiva en el infinito mientras que las constantes D = 6.25M<19/ 2pc_1 y E = 25000M(19/ 2
son calculadas fenomenolégicamente utilizando observaciones de curvas de rotacion de gala-
xias espirales (Moffat & Toth, 2009). Si bien estas expresiones son derivadas bajo simetria
esférica y para fuentes centrales, pueden ser consideradas como una primera estimacion para
el valor de los parametros en fuentes extendidas que no presenten dicha simetria.

2.2. Teorias f(R)

Las teorias f(R) sobreviven como uno de los mecanismos més populares y viables para
explicar la aceleracién actual del Universo. La propuesta consiste en reemplazar al escalar de
Ricci R en la accin de RG por una funcién del mismo. A priori no hay ninguna razén para
elegir una forma particular para la funcién y se han propuesto muchas a lo largo de los afnos.
En esta tesis se trabaja con aquellas que han logrado pasar las restricciones observacionales
impuestas a diferentes escalas.
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2.2.1. Ecuaciones de campo de la teoria en el marco de Jordan

Las teorias f(R) son descriptas por una accién de la forma

Slgans ) = o [T(FIV=3 4% + Suatclgan, 9] (2.60)

donde el escalar de Ricci R es reemplazado por una funcién f(R); siendo k = 87Gy (¢ = 1)
y 1) representa a los campos de materia. El escalar de Ricci se define como R = g% R, donde
el tensor de Ricci Ry estd dado por

Rop = Ry = 04T, — 0,79, + T4 T¢, — TE.TE,, (2.61)

en el caso del formalismo métrico (que es el considerado en esta tesis) ? las conexiones I'¢;
son las conexiones métricas usuales definidas en términos del tensor métrico gqp.
Al variar la accién respecto de la métrica se obtienen las ecuaciones de campo

1
JrRap — §fgab — (VaV — gap0) fr = KT0p (2.62)

donde fr = Opf, O = g™®V,V, es el operador d’Alambertiano y T es el tensor de energia-
impulso de la materia. A partir de esta ecuacién puede mostrarse que el tensor de energia-
impulso se conserva: V%Ty;, = 0 (Canate et al., 2016; Koivisto, 2006a).

Al tomar la traza de la Ec. 2.62 se obtiene

UR =

T KT = 3frrr(VR)? +2f — Rfg| (2.63)

siendo T' := T'%. Utilizando las Ecs. 2.63 en 2.62 se encuentra (Jaime et al., 2011)

G = J;[fRRVaVbR-i—fRRR(VaR)(VbR)

~ T (R + f +26T) + vTap] (2.64)
con Gap = Rap — gapR/2 es el tensor de Einstein y (VR)? := g% (V,R)(VR).

Una de las caracteristicas mas remarcables de las teorias f(R) es que pueden producir
de forma natural una expansion acelerada del Universo al generar una constante cosmolégica
efectiva sin necesidad de introducirla explicitamente. La Ec. 2.63 admite R = Ry = const
como solucién particular cuando se considera vacio T' = 0. Es decir, Ry es una raiz algebraica
de la funcién

dV/dR = (2f — Rfr)/(3frr) - (2.65)

Excepto por los casos excepcionales donde tanto el numerador como el denominador se anulan
(por ejemplo en el modelo f(R) = R™ (Jaime et al., 2013)), en general, si frr(Roy) # 0, R
es la raiz de

dV/dR := (2f — Rfr)/3 . (2.66)

Es util considerar como potencial a V (R) = —Rf(R)/3+ [® f(x)dx con el objetivo de encon-
trar los puntos criticos del mismo y asi hallar las raices de la ecuacion. Las tres posibilidades
para Ry son que sea positivo, negativo o cero, que respectivamente se asocian a Universos
de Sitter, anti de Sitter o Ricci plano y que dan lugar a una constante cosmoldgica efectiva

3Las teorias f (R) pueden desarrollarse también en el formalismo de Palatini. En este caso, se varfa la accién
respecto de la métrica y de la conexién que son tratadas de forma independiente.
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2.2. Teorias f(R)

A = Ro/4. Esto se debe a que, en el vacio y con R = Ry = const, las ecuaciones de cam-
po de la teorfa f(R) se reducen a las de Einstein con dicha constante cosmolégica efectiva:
Gap = gab% (Canate et al., 2016; Capozziello et al., 2008; Habib Mazharimousavi et al., 2012;
Larranaga, 2012; Moon et al., 2011; Sheykhi, 2012). Por lo tanto, las teorias f(R) producen
naturalmente, y a tiempos tardios, la solucién de atractor necesaria, R — Ry, para obtener
una expansiéon acelerada del Universo. La ubicaciéon exacta de los puntos criticos depende de
la forma de la funcién f(R) y del valor especifico de los parametros involucrados.

2.2.2. La parametrizacion post-newtoniana

Para que un modelo de f(R) sea viable, ademas de generar una expansién acelerada
del Universo no debe violar los limites observacionales locales. El advenimiento de teorias
alternativas de la Relatividad General y la proliferacién de diversos experimentos disenados
para probar dichas teorias en el contexto del Sistema Solar hicieron necesario el desarrollo de
un nuevo marco tedrico: la parametrizacion post-newtoniana. El estudio de esta formulacién
se remonta a Eddington en 1922 pero fue completamente desarrollado por Nordtvedt y Will
entre los afios 1968 y 1972. Se basa en la idea de que todas las teorias de gravedad métricas en
el régimen de campo débil predicen una métrica espacio temporal con una estructura similar:
una expansion de la métrica de Minkoski con diez pardmetros cuyo valor cambia de acuerdo
a la teoria. En esta tesis solo nos ocuparemos del pardmetro v que representa la cantidad de
curvatura espacial producida por una unidad de masa en reposo. Para un desarrollo completo
de la parametrizacién post-newtoniana referirse a Will (1993).

La aproximacion post-newtoniana puede entenderse como un método para obtener el
movimiento del sistema con una correccién a primer orden en GM /r. En el formalismo PPN
la métrica fuera de un cuerpo con simetria esférica se expresa como

2GM 2GM
ds? = — (1 - ) di? + (1 + 7> dr? 4+ r2dQ>. (2.67)
r r
Por lo tanto, si en la aproximacién de campo débil se tiene una métrica esféricamente simétrica
dada por

ds? = —[1 — 2A(r)]dt* + [1 + 2B(r)]dr?* + r2dQ?, (2.68)

entonces el pardmetro post-newtoniano 7 es?

V(r) = igg :

(2.69)

En particular, hay dos efectos en el Sistema Solar que pueden ser expresados en términos
de v (Will, 2014)

s Deflexién de la luz:

Un pulso de luz va a ser deflectado por el Sol al pasar cerca de este. Dada d la distancia
mas cercana entre el pulso de luz y el centro del Sol, el angulo de deflexion esta dado
por

I+ 4Me
T2 4
donde Mg es la masa del Sol y ® el dngulo de elongacién solar (ver Fig. 2.1). Existe una
expresion més util que da la variacién en la separaciéon angular entre dos fuentes, la que

56 (1 + cos @), (2.70)

4~ es llamado pardametro debido a que en Relatividad General es equivalente a 1, sin embargo, en este caso
~ es una funcién que depende de la coordenada 7.
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Reference Source n, Earth

Figura 2.1. Geometria del efecto de deflexién de la luz al considerar el sistema Fuente (Source),
Fuente de referencia (Reference Source), Sol (Sun) y Tierra (Earth). Crédito Will (2014).

se estd observando y una conocida de referencia. Sea d y d, la distancia més cercana
entre el Sol y la fuente observada y la de referencia respectivamente, ®, el angulo de
separacion entre el Sol y la referencia, x el angulo que se muestra en la Fig. 2.1 junto
a los demas elementos; se tiene

B 1—1—7{ 4M@cosx+4M@ (1+cos®r>}
2 d dy 2 '

00 (2.71)
= Efecto Shapiro:

Una senal que es enviada hacia un satélite pasa cerca del Sol y regresa a la Tierra sufre
un retraso no newtoniano en el tiempo de viaje dado por

1+~v4GM |:(7’T + z7rn)(re — xen)}
= In ,
2 d?

5t (2.72)

donde z. y 1 son los vectores posicién y r. y rr las distancias entre el Sol y la fuente
o la Tierra respectivamente.

Como en Relatividad General v = 1 puede decirse que la parametrizacién post-newtoniana
cuantifica desviaciones respecto a Relatividad General.

2.2.3. Equivalencia con las teorias Brans-Dicke

La teorias f(R) en el formalismo métrico pueden ser reescritas en la forma de las teorias
Brans-Dicke (BD) con un potencial no nulo para el grado de libertad escalar de la teoria. Se
considera la siguiente acciéon para un campo x

1

5= o

/ A2/ =G0 + Fx OO (R = X)] + Smatt [gab, ). (2.73)

Al variar la acciéon con respecto a x, se obtiene

Fooxc (R = x) =0. (2.74)
Si fyx 7 0 se tiene que x = R. Por lo tanto se recupera la accién 2.60. Al definir
¢ = fx(X); (2.75)

26



2.2. Teorias f(R)

la accién 2.73 se expresa como

1
5= [ day=5 | 5z0R ~U(O)| + Smasslgun ¥). (2.76)
donde U(¢) es el potencial del campo y estd dado por
X(6)6 — F(x(@))

U(p) = 57,2 (2.77)
Por otro lado, la accién de BD esta dada por
w
5 = [atey=g|50R P28 ~ V()| + Saalgn, ] (2.78)

donde wpp es el pardmetro de BD y (A¢)? = ¢*°0,¢00¢. Comparando las ecuaciones 2.78 con
2.76 se deduce que las teorias f(R) en el formalismo métrico son equivalentes a una teoria de
BD con pardmetro wpp = 0 (Chiba, 2003). Este hecho llevé a la comunidad a la conclusién
de que las teorias f(R) debian ser descartadas debido a que el pardmetro de las teorfas BD
se encuentra acotado por los test del Sistema Solar: wpp = 4 X 10%. De hecho, para wpp = 0
se tiene que v = 1/2 y las cotas observacionales se violan por varios érdenes de magnitud.
Sin embargo, esta confusion se clarificé luego al reconocer que dicha conclusion es valida solo
si el potencial asociado al campo escalar es nulo, lo cual no sucede al escribir las teorias f(R)
como teorfas BD (ver Ec. 2.77) (Capone & Ruggiero, 2010; Faulkner et al., 2007).

2.2.4. El marco de Einstein, el modelo camaleén y las teorias f(R)

Es posible derivar la accién para las teorias f(R) en el marco de Einstein al realizar la
transformaciéon conforme

gab = ngaln (279)

donde 2 es el factor conforme y~denota las cantidades en el marco de Einstein. Los escalares
de Ricci en los dos marcos estan relacionados como

R = Q%R+ 60w — 6§°0,wdhw), (2.80)

siendo 5
w=1nQ, Ogw = a—;, Ow = \/7 (v — ~§ab8bw (2.81)

Se reescribe la accién de la teorfa f(R) en el marco de Jordan (Ec. 2.60)

S = /d%\ﬁ[%QFR U]+Smatt[gab,w], (2.82)

llamando F = df /dRy U = (FR — f)/(2k?).
Utilizando la Ec. 2.80 y la relacién /—g = Q7%/—3 la accién se puede expresar como

S = / dia/—§ {FQ (R + 600w — 6§ 0,wdhw) — 4U] + Smatt [ Fap, ] (2.83)

De esta forma se obtiene la accién de Einstein de la teorfa (lineal en R) para la eleccién
0% = F siempre que ' > 0. Se introduce el campo escalar ® definido por

k® =/3/2In F (2.84)
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y por lo tanto w = k®//6. La accién de la teoria en el marco de Einstein queda entonces
escrita como

Sp = /d%«/ [ R - :a”a DD — V(®)| + Smact[F~HP)Gap, V], (2.85)
donde U FR_ |

Como puede verse, el campo escalar ® estd directamente acoplado a la materia en el marco
de Einstein. La accién dada por la ecuacién 2.85 es la de un campo escalar con acoplamiento
universal a todos los campos, esto se condice con la accién de un campo camaleén ¢ (Khoury
& Weltman, 2004). La diferencia entre las teorias cameldnicas y las f(R) reside en la forma
del potencial V.

La ecuaciéon de movimiento para el campo camalednico que se obtiene al variar la accién
resulta

dVeg
Op = 2.

P (2.87)

donde 5

m PP
Veg =V —, 2.88

ff () M, ( )
con T™ = —p al considerar un fluido perfecto tipo polvo, My = 1/y/k y B un pardmetro libre

de la teoria (de las ecuaciones 2.83-2.85 se desprende que para una teorfa f(R) equivalente se
tiene B = 1/4/6). Para poder resolver esta ecuaciéon de forma analitica para el problema de
un cuerpo con simetria esférica se utiliza una aproximacién donde se desarrolla el potencial
efectivo alrededor del minimo del campo considerando dos regiones de diferente densidad;
un cuerpo y el medio que lo rodea (este tltimo de menor densidad). Para cada una de las
regiones se tiene

1 "
Vet () 2 Vet (min) + chff(SOmin)(SO - (Qomin))z‘ (2.89)
Luego, definiendo a la masa efectiva como
mgff = Veff(‘ﬂmin)> (2.90)
se encuentra que
medio
-6 AR e Mef " medi
Sp(r)medio = 47TMpl 3? MCT + Som?r(llov r> Rcucrpm (291)
con Reuerpo €l radio del cuerpo y
AR _ o —fin | g M (2.92)
R 6/Bj\jpl(I)N 8mrM chuerpO
donde AL es el llamado pardmetro de thin-shell o capa fina, Oy es el potencial newtoniano

y M. la masa del cuerpo. La masa efectiva del campo escalar depende de la densidad del
ambiente donde se encuentra. Si esta densidad es suficientemente grande la masa efectiva
también lo es, generando que el rango de accién del campo sea muy pequeno. Por el contrario,
en ambientes de baja densidad como los relevantes para la energia oscura, el campo se propaga
libremente. El perfil del campo escalar estd dominado por el comportamiento del pardmetro
de thin-shell. En los casos donde este pardmetro es mucho menor a uno, ¢ alcanza el minimo
en ambas regiones consideradas excepto en una zona muy delgada muy cercana a la superficie
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o(r)

Radio del cuerpo ------

Figura 2.2. Solucién para el grado de libertad escalar del modelo camalebnico en el contexto del
problema de un cuerpo con simetria esférica.

del cuerpo (ver Fig. 2.2). Cuando el pardmetro de thin-shell es aproximadamente uno o mayor,
el desarrollo dado por la Ec. 2.89 ya no es una buena aproximacién para el potencial efectivo
y el régimen que describe el comportamiento en este caso es el llamado régimen de thick-shell
o capa gruesa (Khoury & Weltman, 2004; Kraiselburd et al., 2019, 2018).

De esta manera, se puede ver que aquellas teorias con un grado de libertad escalar que
se acopla no minimamente a la materia o a la curvatura (dependiendo si se trabaja en el
marco de Einstein o Jordan respectivamente) podrian presentar un comportamiento de tipo
camalednico y producir efectos de apantallamiento que supriman al campo escalar permitien-
do satisfacer ciertas cotas como las impuestas por los test del Sistema Solar. Por lo tanto,
para que las teorias f(R) sean consistentes con observaciones locales y cosmolégicas, la teoria
escalar-tensorial a la que son equivalentes debe comportarse como un modelo camaleénico.
Es posible obtener la analogia entre el modelo camaleénico y las teorfas f(R) proponiendo
que fr = % = e 2B¢/Mp1 A partir de esta relacion, siguiendo a Faulkner et al. (2007) se
tiene que el parametro vy (Ec. 2.69) estd dado por

AR
3348

°_ R 2.93)
AR (
3+ %

")/:

y por lo tanto cuando A—}f << 1serecupera v = 1y se satisfacen los limites experimentales del
del Sistema Solar. Es importante remarcar que, para poder llegar a esta conclusiéon es necesario
plantear la equivalencia entre las teorias f(R) y el modelo camaleénico lo cual implica pasar
de trabajar en el marco de Jordan al marco de Einstein. Por conveniencia matematica, en
la literatura se trabaja en el marco de Einstein pero las predicciones tedricas en el marco de
Jordan son las comparables con las observaciones y los experimentos (De Felice & Tsujikawa,
2010). Es crucial tener en cuenta que al ir de un marco al otro se realizan transformaciones
que en la mayoria de los casos no estan bien definidas debido a que los potenciales no son
invertibles. Esto ha sido mostrado en detalle por (Canate et al., 2016) para los modelos de
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f(R) considerados en esta tesis. En este trabajo, se pretende mostrar como un mecanismo
de tipo “camaleénico” (apantallamiento) se manifiesta en las teorias f(R) aun trabajando en
el marco de Jordan. Se trata de un efecto no lineal que depende exclusivamente de la forma
de la f(R) y por ello se deben plantear aproximaciones adecuadas para poder resolver las
ecuaciones planteadas.

2.2.5. Espacio-tiempo estatico y esféricamente simétrico

Ha sido probado que utilizar un espacio-tiempo estatico y esféricamente simétrico cons-
tituye una buena aproximacién cuando se realizan test en el Sistema Solar. Por lo tanto, se
asume una métrica de la forma

ds® = —n(r)dt* + m(r)dr® 4+ r2dQ? (2.94)

solido*

Utilizando las Ecs. 2.63 y 2.64 se encuentran las ecuaciones para las componentes de la
métrica n(r) y m(r), y para el escalar de Ricci (Jaime et al., 2011; Jaime & Salgado, 2018)

I m _ _ 2 it
T Y@fr+rR frr) {2fR(1 m) — 2mr ATy
2
T (Rfc+ S 2T + TR (™ @Ry~ f + wT)
—kmr?(T, 4+ T7) + 2(1 —m)fR—i—QrR’fRR]} , (2.95)
r_ n 20 ¢ -
"= r(2fr + R frR) [mr = Bt 2nls)
+2fR< — 1) = 4R/ fra) , (2.96)
R” = [m KJT + 2f RfR) — 3fRRRR,2}
/! / 2 ,
+(;7n-;1_r)zz. (2.97)

Estas ecuaciones se reducen a las correspondientes en Relatividad General al considerar
f(R) = fra(R) = R — 2A. En cuanto a la materia se considera el tensor de energia-impulso
de un fluido perfecto

Top = (p + p)uatp + gabp (2.98)

donde tanto la presién p(r) como la densidad p(r), son funciones de la coordenada r tinica-
mente.

El equilibrio hidrostatico de este fluido estd descripto por una ecuacion de Tolman-
Oppenheimer-Volkoff modificada que se deriva de la ecuacién de conservaciéon V*T,, =0

P =—(p+pn/2n. (2.99)

2.2.6. Modelos de f(R)

Desde la primer propuesta de una teoria f(R) hasta la actualidad, se han planteado
diversos modelos funcionales de f(R) que han ido superando los diferentes problemas a los
que se han enfrentado estas teorias. Condiciones generales tanto fisicas como matemaéticas
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2.2. Teorias f(R)

son requeridas para evitar ciertas patologias en los modelos. Llamando f(R) = R+ g(R), los
requerimientos usuales incluyen

lim g(R) = 0 (2.100)

R—0

lim g(R) = const (2.101)

R—o00

R 0 2.102
(B > (2.102)

R > 0 2.103
grr(R)| . >0, (2.103)

donde m? es una escala de curvatura tipica. Estas condiciones tienen como objetivo generar
una teoria gravitatoria estable que no tenga una constante cosmoldgica pero se comporte
como una constante cosmologica efectiva positiva en régimen de alta curvatura. Sin embargo,
aun no esta claro en la comunidad que todas estas condiciones sean necesarias y en elgunos
trabajos no son impuestas. En la practica, no existen reglas claras para construir un modelo
de f(R) y aquellos que son propuestos nacen con el objetivo de explicar cierta fenomenologia.
Luego, el modelo debe demostrar que puede brindar no solo una cosmologia deseada sino que
un comportamiento adecuado en todas las escalas gravitatorias. En esta seccién se presentan
los modelos de f(R) que ain son considerados en la literatura por producir una cosmologia
adecuada y evadir problemas a diferentes escalas.

El modelo de Starobinsky
La funcién f(R) en este modelo es (Starobinsky, 2007)

RrR*\ ™’
f(R) =R+ AR; <1+RZ> -1/, (2.104)
S

donde Rs; > 0, ¢ > 0 y A > 0 son los parametros del modelo. De acuerdo con Starobinsky
(2007) para que el modelo tenga un comportamiento adecuado a todas las escalas, el para-
metro ¢ debe ser lo suficientemente grande y propone ¢ > 2 como condicién suficiente. Este
modelo tiene como solucién de vacio a R = 0 al igual que Relatividad General. Por otro lado,
en el régimen de alta curvatura (|R| >> Rs) la funcién se comporta como f(R) ~ R — AR;
y por lo tanto adquiere una constante cosmolégica efectiva A = ARs/2. El modelo también
puede reproducir una época dominada por materia previa a la época de expansion acelera-
da y logra explicar multiples observaciones cosmoldgicas. Si bien fr y frr no son definidas
positivas, si lo son durante la evolucién coésmica.

El modelo de Hu-Sawicki
Este modelo esta definido por la funcién (Hu & Sawicki, 2007a)

2 c(B/m?)"

J(R) = R—m ca(R/m2)r+1"

(2.105)

donde m, ¢1, c2 y n > 0 son los parametros del modelo. De acuerdo con Hu & Sawicki (2007a),
m? se fija a partir de la escala del Universo

ki2
m2 ~ %, (2.106)

con po la densidad del Universo actual. En el régimen R >> m? la funcién toma la forma
f(R) = R—c1m?/cs con los cual se tiene una constante cosmolégica efectiva A = c;m?/(2¢c2).
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Las propiedades de este modelo son andlogas a las del modelo de Starobinsky y de hecho, el
modelo de Hu-Sawicki con n = 2 es esencialmente el mismo que Starobinsky con ¢ = 1.

El modelo exponencial

En este caso, la funcién estd dada por (Bamba et al., 2010; Cognola et al., 2008b; Elizalde
et al., 2011, 2012; Kerner, 1982; Linder, 2009; Yang et al., 2010)

f(R) = R — BR,(1 — e 1/Ex) (2.107)

con R, > 0y 8 > 0los parametros del modelo. Para este caso también se tiene como solucién
de vacio a R = 0y en el régimen de alta curvatura se encuentra que f(R) ~ R—/R, con lo cual
se tiene una constante cosmolégica efectiva. El modelo logra reconstruir una cosmologia con
una época estable dominada por materia seguida por una expansién acelerada del Universo.

MIWQ

Por tltimo, en este modelo la funcién es logaritmica (Miranda et al., 2009)

F(R) = R— aByn (1 + R) , (2.108)
R,
con Ry, y « los pardmetros del modelo. Miranda et al. (2009) muestran que el modelo es
consistente con una cosmologia FRW. Especificamente muestran que pueden reproducir la
era dominada por materia asi como también la fase de expansién acelerada con lo cual logran
explicar multiples observaciones. Este modelo también tiene la propiedad de admitir como
solucién de vacio a R = 0 al igual que Relatividad General.
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Capitulo 3

Datos

En este capitulo se describen los conjuntos de datos utilizados en esta tesis para contrastar
las predicciones de las teorias alternativas de gravitacién. Se discuten las incertezas asociadas
a los datos en cada caso y el tratamiento que se le da a los mismos en esta tesis.

3.1. Crondémetros cosmicos

La idea de utilizar la edad relativa de las galaxias para estimar parametros cosmologicos
fue propuesta por Jimenez & Loeb (2002). Parte de la premisa de que la tasa de expansién del
Universo puede ser expresada en funcion de la variacion del redshift con el tiempo césmico

H(z)=a/a=-1/(1+ z)dz/dt. (3.1)

Como dz es obtenida con gran precision a partir del analisis espectroscopico, la inica cantidad
que queda por determinar es la evolucion diferencial de la edad dt para un dado dz.

Actualmente, se considera que los mejores cronémetros cosmicos son aquellas galaxias que
han evolucionado pasivamente ! durante una escala temporal mucho mayor que la diferencia
de edad entre ellas. En base a estudios observacionales, hay un acuerdo general acerca de
que estas galaxias son masivas (Mestrellas > 1011M@), de tipo temprano y que formaron
la mayor parte (> 90%) de su masa estelar rapidamente ( 0.1 — 0.3 Gyr) temprano en el
Universo (z > 2 — 3) y que, principalmente, no han experimentado ningin gran episodio
de formacion estelar desde entonces. Debido a estas caracteristicas, al observarlas a tiempos
c6smicos considerablemente posteriores a su etapa de formacion, la evolucion de sus estrellas
sirve como un reloj que esta sincronizado con la evolucién del tiempo césmico. Es importante
enfatizar (Jimenez & Loeb, 2002; Moresco et al., 2012, 2011, 2016) que la principal virtud de
este método reside en el enfoque diferencial, es decir, lo importante son las edades relativas dt
y la ventaja radica en que se eliminan los efectos sistematicos inherentes a la determinacién
de edades absolutas. Por otro lado, como se utilizan pequenas variaciones en el redshift,
Az = 0.1, se eliminan ciertas parcialidades observacionales que pueden cambiar la relacién
edad - redshift. Lo que es atin més importante tener en cuenta, es que el fechado diferencial de
galaxias que evolucionan pasivamente solo depende de la fisica atémica y no incluye ninguna
distancia integrada a lo largo del redshift resultando en una medicién que es independiente
del modelo cosmoldgico o de cualquier suposicion sobre la métrica.

En esta tesis se utilizan las mediciones de H (z) obtenidas por Moresco et al. (2016) a partir
del andlisis del catalogo BOSS (Dawson et al., 2013; Eisenstein et al., 2011a; Schlegel et al.,
2009) que constituye la mayor muestra de espectros de galaxias masivas con 0.2 < z < 0.8

!sin procesos de formacién estelar ni interaccién con otras galaxias
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que se tiene en la actualidad. Moresco et al. (2016) utilizaron una técnica propuesta por
Moresco et al. (2012, 2011) para minimizar la dependencia del método con los modelos de
sintesis de la poblacién estelar (EPS). Este enfoque consiste en utilizar un observable directo
del espectro de las galaxias llamado D4000 que representa un corte en el espectro y que
tiene una relacion lineal con la edad de la galaxia. Moresco et al. (2016) obtuvieron 5 nuevos
valores para H(z) y los presentaron junto con mediciones previas de otros autores: Zhang et al.
(2014) obtuvieron sus resultados utilizado 17832 galaxias rojas luminosas del Catalogo SDSS
DR7 (Sloan Digital Sky Survey Data Release Seven (Abazajian et al., 2009)); Moresco (2015)
utilizaron 29 galaxias de alto redshift (z >1.4) cuyo analisis espectroscépico se encuentra en la
literatura (Gobat et al., 2013; Kriek et al., 2009; Krogager et al., 2014; Onodera et al., 2012;
Saracco et al., 2005); Moresco et al. (2012) extrajeron una muestra de unas 11000 galaxias
masivas y rojas de varios catdlogos espectroscopicos (Cimatti et al., 2002; Demarco et al.,
2010; Eisenstein et al., 2001; Le Borgne et al., 2006; Lilly et al., 2009; Onodera et al., 2010;
Rosati et al., 2009; Stern et al., 2010; Strauss et al., 2002; Vanzella et al., 2008); Stern et
al. (2010) obtuvieron espectros de gran calidad de galaxias rojas en 24 clusters de galaxias
utilizando el espectrografo Keck-LRIS y los complementaron con espectros disponibles en la
bibliografia de los catdlogos SPICES (Stern et al., 2001) y VVDS (Le Fevre et al., 2005);
Simon et al. (2005) utilizaron el catdlogo GDDS (Abraham et al., 2004) y lo complementaron
con galaxias cuyos andlisis espectroscépicos se encuentran en la literatura (Dunlop et al., 1996;
Nolan et al., 2003; Spinrad et al., 1997; Treu et al., 1999, 2002, 2001). Todas las mediciones
de H(z) obtenidas por estos autores se presentan en la Tabla 3.1. Estos datos seran utilizados
en la Sec. 4.1 para testear la teoria MOG en el contexto cosmoldgico.

3.2. Supernovas tipo Ia

Una supernova es una explosién estelar extremadamente luminosa cuya clasificacién se
basa en el analisis de las lineas de absorcion del espectro electromagnético, diferenciandolas
entre tipo Ia, Ib, Ic y II. Las supernovas tipo Ia (Snla) son aquellas que carecen de lineas
de hidrégeno y helio en sus espectros 6pticos y presentan, en cambio, una linea de absorcién
de silicio (Wheeler & Harkness, 1990). Estas son el tipo més luminoso: llegan a ser més bri-
llantes que las galaxias en las que se encuentran. Tanto las propiedades espectrales como las
magnitudes absolutas y la forma de las curvas de luz de las Snla son increiblemente homo-
géneas. Debido a estas caracteristicas, las Snla han sido utilizadas como candelas estdndar?
para determinar distancias y poder asi, entre otras cosas, restringir parametros cosmolégicos

(Perlmutter et al., 1999b; Riess et al., 1998b).

3.2.1. Caracteristicas

Las Snla tienen una curva de luz caracteristica cuya forma puede ser entendida en térmi-
nos de la captura y termalizacién de los productos de la desintegracién radiactiva del *°Ni y el
%6Co: los rayos gamma y los positrones liberados durante el decaimiento radiactivo hacen bri-
llar la materia eyectada por la explosion de la estrella progenitora permitiendo observarla en
el 6ptico. En el méximo de emisién se concentra la luz emitida por el ?Ni. Este va decayendo
por radioactividad a *°Co, también radiactivo. La emisién de luz pasa a ser dominada por el
cobalto, cuyos fotones de alta energia suavizan la curva de decrecimiento de la luminosidad
(Fig. 3.1). La curva termina con la conversiéon de todo el cobalto a 5°Fe.

2Se llama candela estdandar a cualquier tipo de objeto astronémico cuyo brillo intrinseco es conocido y
puede ser identificado a grandes distancias.
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z H(z) (kms~TMpc ') Referencia

0.09 69 + 12 Simon et al. (2005)
0.17 83 £ 8

0.27 T+ 14

0.4 95 £ 17

0.9 117 £ 23

1.3 168 £ 17

1.43 177 £ 18

1.53 140 £ 14

1.75 202 £ 40

0.48 97 £ 62 Stern et al. (2010)
0.88 90 £ 40

0.1791 75+ 4 Moresco et al. (2012)
0.1993 75 E£5

0.3519 83 £ 14

0.5929 104 £ 13

0.6797 92 £ 8

0.7812 105 £+ 12

0.8754 125 £ 17

1.037 154 £+ 20

0.07 69 £ 19.6 Zhang et al. (2014)
0.12 68.6 £ 26.2

0.2 72.9 £ 29.6

0.28 88.8 £ 36.6

1.363 160 £ 33.6 Moresco (2015)
1.965 186.5 £+ 50.4

0.3802 83 £ 135 Moresco et al. (2016)
0.4004 77 £ 10.2

0.4247 87.1 £ 11.2

0.4497 92.8 £ 12.9

0.4783 809 +£9

Tabla 3.1. Estimaciones de H(z) obtenidas a través del método de los cronémetros césmicos (Moresco
et al., 2016).
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Figura 3.1. Curva de luz esquemaética de una supernova tipo Ia. En la figura se muestra a que elemento
corresponde la luminosidad observada. Crédito: https://es.wikipedia.org/wiki/Supernova.

Se puede inferir que el brillo maximo de las Snla es bastante uniforme. Ademaés, se ha
encontrado que existe una relacion entre el pico maximo de luminosidad de la Snla y la tasa
de decrecimiento de la luminosidad luego de ese méaximo (Fig. 3.2). Debido a esta relacién,
puede usarse un parametro de ajuste que permite tener una muestra ain mas homogénea.

Al contrario que otras supernovas, las Snla se encuentran en todo tipo de galaxias y
no muestran una preferencia obvia por regiones de formacion estelar. Esto, sumado a las
uniformidades en sus curvas de luz y espectros, sugieren que todas las Snla deben tener el
mismo mecanismo de explosion.

Un escenario posible, que trata de explicar las causas de las similitudes de las Snla, es
que éstas sean el resultado de la detonaciéon termonuclear de una enana blanca de carbono-
oxigeno (Hoyle & Fowler, 1960) que ha acretado suficiente materia de una estrella companera,
generalmente una gigante roja, hasta acercarse a la masa de Chandrasekhar (Wheeler &
Harkness, 1990; Woosley & Weaver, 1986). Esto puede suceder en sistemas estelares binarios
muy cercanos. Los modelos suponen que ambas estrellas deben tener la misma edad y una
masa semejante. Aquella que sea ligeramente méas masiva, evoluciona primero alcanzando
el estadio de enana blanca mientras que la otra se encuentra en la etapa de gigante roja
con sus capas exteriores muy expandidas. Esta envoltura, basicamente de hidrégeno y helio,
que esta poco cohesionada gravitatoriamente, puede invadir el l6bulo de Roche de la enana
blanca y ser atraida por ésta depositandose en su superficie. El material debe depositarse con
suficiente rapidez como para que no se encienda la capa superficial de hidrégeno 2. Si el ritmo
de acrecion es el adecuado, material rico en hidrégeno y helio es acumulado en la superficie de
la enana blanca y es quemado en carbono y oxigeno en condiciones de equilibrio hidrostatico,
aumentando la masa de la estrella. Cerca del limite de Chandrasekhar, la densidad central
alcanza valores sobre los 10° g/cm? y la fusién de carbono comienza. La estrella atraviesa un
periodo de siglos en el que quema carbono de forma estable en el ntcleo convectivo. La quema
se mantiene no explosiva, debido a que el transporte convectivo lleva la energia liberada en las
reacciones nucleares hacia las capas exteriores de la enana blanca. Debido al gradual aumento
de la temperatura en la estrella como resultado de la quema nuclear, se producen pequenas
fluctuaciones en la temperatura cerca del nicleo que llevan a las condiciones necesarias para
comenzar una reaccion termonuclear inestable, un frente de quema. Una vez iniciado, el frente
de quema se propaga desde el centro de la enana blanca convirtiendo el C+O en elementos
mas pesados. A su vez, el poco hidrégeno de la superficie se ioniza rapidamente, volviéndose
transparente e indetectable en los espectros electromégneticos.

3Si esto ocurre, el fenémeno se conoce como nova.
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Figura 3.2. Curvas de luz de supernovas tipo Ia. En el panel superior estan graficados los datos de
luminosidad de las supernovas tal como se observan, mientras que en el panel inferior se ve un ajuste
de acuerdo a la evoluciéon del brillo después del maximo. El brillo de las supernovas que alcanzan
una luminosidad méxima mayor, decae més lento luego del méaximo (Perlmutter et al., 1997); http:
//supernova.lbl.gov/.

Durante la explosion de la enana blanca se quema, en cuestion de segundos, una cantidad
de carbono que a una estrella normal le llevaria siglos quemar. Esta enorme cantidad de
energia liberada destruye a la estrella, expulsando toda su masa a velocidades de alrededor
de los 10.000 km/s. La energia liberada en la explosién también causa un aumento extremo
en la luminosidad, emitiendo alrededor de 10°! erg.

Las curvas de luz observadas de las Snla pueden ser obtenidas asumiendo basicamente
que unos pocos décimos de masas solares de "9Ni son producidos durante la explosién. La
homogeneidad del pico de luminosidad es debido a que la masa de niquel producida es casi
siempre la misma.
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Muestra Numero de Snla  z (media)
CSPp 26 0.024
CfA3 78 0.031
CfA4 41 0.030
CfA1l 9 0.024
CfA2 18 0.021
SDSS 335 0.202
PS1 279 0.292
SNLS 236 0.640
SCP 3 1.092
GOODS 15 1.120
CANDELS 6 1.732
CLASH 2 1.555

Tabla 3.2. Cantidad de supernovas tipo Ia de la compilacién Pantheon provenientes de cada muestra
y la media de su rango de redshift (Scolnic et al., 2018).

3.2.2. Compilacién Pantheon

La compilacién Pantheon (Scolnic et al., 2018) presenta la muestra mas reciente y grande
de supernovas tipo la. Consiste en un total de 1048 Snla confirmadas espectroscépicamente
con un amplio rango de redshift 0.01 < z < 2.3. Es una combinacién de 279 Snla descubiertas
por el Pan-STARRS1 (PS1) Medium Deep Survey (Rest et al., 2014; Scolnic et al., 2014) junto
con Snla de los catdlogos Sloan Digital Sky Survey (SDSS) (Frieman et al., 2008a; Kessler
et al., 2009a; Sako et al., 2018), SNLS (Conley et al., 2011; Sullivan et al., 2011), catalogos
de Snla a bajos redshift 0.01 < z < 0.1 como el CSP (Contreras et al., 2010; Folatelli et al.,
2010; Stritzinger et al., 2011) y el CfA1-4 (Hicken et al., 2009a, 2012, 2009b; Jha et al., 2006;
Riess et al., 1999), y catélogos a altos redshift z > 1.0 como el SCP (Suzuki et al., 2012),
GOODS (Riess et al., 2007) y CANDELS/CLASH (Graur et al., 2014; Riess et al., 2018b;
Rodney et al., 2014). La cantidad de Snla tomadas de cada muestra se presentan en la Tabla
3.2. Si bien en la literatura se encuentran casos donde se han combinado diferentes muestras
de supernovas, en este caso la muestra final de supernovas ha sido recalibrada combinando
los diferentes catalogos con el objetivo de reducir errores sisteméticos. Por ejemplo, Betoule
et al. (2014) realizan una recalibracién al combinar los catélogos SDSS y SNLS pero no lo
hace con las deméas muestras que considera. Este es un punto muy importante debido a que la
calibracién de las curvas de luz ha dominado las incertezas sistematicas en todos los analisis
cosmoldgicos recientes realizados utilizando Snla.

A partir del ajuste de la curva de luz se obtienen los tres valores necesarios para calcular
la distancia a cada supernova: el color ¢, la forma de la curva x; y el logaritmo de la norma-
lizacién del flujo mp. En en este catdlogo se utiliza SALT2* (Guy et al., 2010) en su versiéon
més actual presentada en Betoule et al. (2014) e implementada en SNANA (Kessler et al.,
2009b) junto con dos posibles modelos (C11:Chotard et al. (2011),G10:Guy et al. (2010)) pa-
ra la dispersion intrinseca de las Snla. A partir de los valores obtenidos del ajuste, se calcula
el médulo de distancia p utilizando una versién modificada de la férmula de Tripp (Tripp,
1998)

pw=mp— M+ axy — Pc+ Ay + Ap, (3.2)

4C6digo que ajusta la curva de luz de las supernovas tipo Ia. Su objetivo principal es proporcionar una
estimacién de la distancia asi como también del redshift fotométrico y realizar la identificacién espectroscépica-
fotométrica
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con A)s una correccién debida a la masa de la galaxia en la que se encuentra la supernova
y Ap una correcciéon basada en sesgos predichos por las simulaciones. o y 5 son parametros
nuisance que representan la relacion entre la luminosidad de la Snla y la forma de la curva,
y la relacién entre la luminosidad y el color, respectivamente. Por ultimo M es la magnitud
absoluta de una Snla de referencia con 1 =0y ¢ = 0.

Scolnic & Kessler (2016) y Kessler & Scolnic (2017) mostraron que la féormula de Tripp
no tenia en cuenta sesgos en la estimacién de la distancia debido a la dispersién intrinseca y
a efectos de seleccion e introducen la correccién Ag que se calcula utilizando el método BBC.
Se realizan simulaciones para calcular esta correcciéon que es, en realidad, una funcién de «,
By, Amp, Acy Az, . Este método requiere que las propiedades de cada Snla en la muestra
esté bien representada en una simulacién de 500000 Snla.

En cuanto a la correccién Aj; miltiples andlisis de Snla han mostrado una correlacién
entre la luminosidad de la supernova y la masa de la galaxia en la que se encuentra (Kelly
et al., 2010; Lampeitl et al., 2010; Sullivan et al., 2010), asi como también con la edad,
metalicidad y tasa de formacién estelar (Hayden et al. (2013); Roman et al. (2018), entre
otros). Hasta el momento, la correlacién con la masa parece ser la mas importante y es la
Unica que se tiene en cuenta en esta compilaciéon. Esta correcciéon se comporta como una
funcién escalén

AM _ {7 Mgal > MO (3'3)
0 Mgal < Mo,

donde Mgy, es el logaritmo en base 10 de la masa de la galaxia en la que se encuentra la Snla,
My = 10.13 esta dado por la compilacién y v es un parametro nuisance. El error total en la
estimacién de la distancia para cada Snla estd dado por

02 = 012\1 + Ul%/lass + 0;217,2 + Ulztens + UiZnt + 0]231a57 (34)
donde 01% es la contribucién al error que proviene de la fotometria, al%/[ass y J]%ias son las
incertezas en las correcciones Ajy; v Ap respectivamente, Ui,z proviene de las incertezas en
la velocidad peculiar y en la medicién del redshift en cuadratura, a?ens es la incerteza debida
a las lentes gravitacionales estocdsticas ° y o2, es la dispersién intrinseca.

En concreto, las distancias a cada supernova son determinadas ajustando las curvas de
luz con SALT2 para alguno de los modelos de dispersion elegidos y aplicando el método
BBC para determinar los pardmetros nuisance sumando la correccién Ag. De acuerdo con
Conley et al. (2011) las incertezas en el médulo de distancia p estan dadas por la matriz C
que es la suma de la matriz de incertezas estadisticas que tiene solamente una componente
diagonal dada por las incertezas definidas en la Ec. 3.4 y de la matriz de covarianza de las
incertezas sistemédticas. Estos datos se utilizaran en la Sec. 4.1 para estudiar la teoria MOG
en el contexto cosmoldgico.

3.3. Curva de rotacion de la Via Lactea

La curva de rotaciéon (CR) de la Via Lactea (VL) es més dificil de estudiar que la de las
otras galaxias debido a que la posiciéon de la Tierra dentro del disco genera una perspectiva
altamente desfavorable. Para poder medirla es necesario tener la velocidad circular de un
conjunto de varios objetos que ocupen un gran rango de radios galactocéntricos. Debido a
la extincién interestelar, la mejor forma de derivar la CR de la VL es utilizar observaciones
en radio y longitudes de onda milimétricas. Los candidatos deben ser lo suficientemente
brillantes para ser vistos a largas distancias, poseer un buen indicador de distancia y tener

SEl efecto de lente gravitacional es considerando utilizando una distribucién estocéstica de materia.
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velocidades en la linea de la visual (velocidad radial) bien determinadas. La primer curva de
rotacién fue derivada por Kwee et al. (1954) para radios galactocéntricos menores a los del
Sol (curva de rotacién interior al circulo solar) utilizando observaciones de HI. Se utiliz6 el
método del punto tangente que permite, haciendo uso de geometria bésica, evitar el calculo
de la distancia al objeto. Sin embargo, este método no puede aplicarse a la curva de rotacién
exterior (radios galactocéntricos mayores al radio solar) y fue necesario incorporar nuevos
trazadores y perfeccionar las técnicas de calculo de la curva de rotacion.

En esta tesis se utilizan dos compilaciones recientes de la curva de rotaciéon de la Via
Léactea que hacen uso de diferentes trazadores y diferentes metodologias.

3.3.1. Compilaciéon galkin

La compilacién de Pato & Iocco (2017) se concentra en radios galactocéntricos que van
desde los 3 a los 25 kpc aproximadamente y sus trazadores se mueven en el disco galactico.
Cuenta con un total de 2780 mediciones que han sido recolectadas de la literatura y ajustadas
para poder darles un uso unificado. Han quedado excluidos los trazadores cuya distancia esta

determinada solo por la cinematica y aquellos que tienen movimientos propios grandes o con

una importante deriva asimétricaS.

Los trazadores de esta compilacién pueden dividirse en tres categorias:

= cinematica del gas, que incluye:

e calculo de las velocidades terminales del HI y CO a partir de las lineas de emision
e mediciones del ancho de la linea de HI
o regiones HII

e nubes moleculares gigantes
= cinemaética de las estrellas, que incluye:

cumulos abiertos

nebulosas planetarias

cefeidas clasicas

estrellas de carbono

= Imasers

El detalle de las caracteristicas de los trazadores considerados estd indicado en la Tabla
3.3. Para cada referencia de la literatura se indica a qué tipo de trazadores corresponde,
cuantos han sido considerados sobre el total original presentado en cada articulo y en qué
rango de radios galactocéntricos y cuadrantes galdcticos se encuentran.

Para cada tipo de trazador se emplea un método diferente para medir la distancia del
objeto y su velocidad en la linea de la visual.

5La deriva asimétrica de una poblacién estelar se define como la diferencia entre la velocidad media del
trazador alrededor del centro galactico y la velocidad del grupo local.
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tipo de trazador Rlkpc] cuadrante trazadores
velocidades terminales del HI
Fich et al. (1989) 2.1-8.0 1,4 149/149
Malhotra (1995) 21-75 1,4 110/110
McClure-Griffiths & Dickey (2007) 2.8 - 7.6 4 701/761
ancho de la linea de HI
Honma & Sofue (1997) 6.8 — 20.2 - 13/13
velocidades terminales del CO
Burton & Gordon (1978) 1.4-179 1 284/284
Clemens (1985) 1.9 - 8.0 1 143/143
gas Knapp et al. (1985) 06738 1 37/37
Luna et al. (2006) 2.0 - 8.0 4 272/457
regiones HII
Blitz (1979) 8.7-11.0 2,3 3/3
Fich et al. (1989) 9.4 -125 3 5/104
Turbide & Moffat (1993) 11.8 — 14.7 3 5/8
Brand & Blitz (1993) 5.2 -16.5 1,234 148/206
Hou et al. (2009) 3.5 -15.5 1,2,3,4 274/815
nubes moleculares gigantes
Hou et al. (2009) 6.0 - 13.7 1,2,34 30/963
cumulos abiertos
Frinchaboy & Majewski (2008) 46 -10.7 1,234 60/71
nebulosas planetarias
Durand et al. (1998) 3.6 -12.6 1,2,3,4 79/867
cefeidas clésicas
estrellas | = p 0t et al. (1994) 51-144 1234 245278
Pont et al. (1997) 102 - 185 2,34 32/48
estrellas de carbono
Demers & Battinelli (2007) 9.3 - 222 1,2,3 55/103
Battinelli et al. (2013) 12.1 - 24.8 1,2 35/36
masers
Reid et al. (2014) 4.0 - 15.6 1,2,34 80/103
Honma et al. (2012) 7.7-9.9 1,2,34 11/52
HHASCLS Stepanishchev & Bobylev (2011) 8.3 3 1/1
Xu et al. (2013) 7.9 4 1/30
Bobylev & Bajkova (2013) 4.7-94 1,2,4 7/31

Tabla 3.3. Lista de todos los trazadores incluidos en la compilacién galkin. Para cada una de
las referencias se indica el rango de radios galactocéntricos (asumiendo Ry = 8kpc), los cuadrantes
galacticos y el namero de trazadores tomados del total original. Tabla reproducida de Pato & Iocco

(2017).

41




3. Datos

Calculo de la curva de rotacion

Cada uno de los objetos de la compilacién estd descripto por sus coordenadas galacticas
(1,b), su distancia heliocéntrica d y su velocidad en la linea de la visual v!°* (también llamada
velocidad radial). Las incertidumbres en las posiciones son despreciables, mientras que las de
dy U;LOS son consideradas y se toman de las referencias originales. La vﬁfs es combinada con
el movimiento peculiar del Sol (U,V,W) » Pbara obtener la velocidad en la linea de la visual
en el Sistema de Reposo Local vfgﬁ

Usando geometria se puede calcular el radio galactocéntrico R
R = (d®cos® b+ R% — 2Rgd cosbeos 1) /2, (3.5)

donde Ry es el radio galactocéntrico del Sol. Asumiendo érbitas circulares se puede encontrar
la velocidad angular w,. del objeto invirtiendo la relacién

1% = (Row, — vg) cos bsin |, (3.6)
donde vg es la velocidad circular del Sol alrededor del centro galactico. Las incertidumbres
endy vll;’f se propagan a Ry w.. Como la ecuaciéon 3.6 no depende de R, el ajuste de w, vs
R involucra dos cantidades observacionalmente independientes. Por esta razén, las incertezas
en Ry w. son independientes, mientras que si en lugar de considerar w, se considera v, = Rw,
esto no sucede.

Luego de fijar los valores de Ro, vo y (U,V,W)., se utilizan las ecuaciones 3.5 y 3.6 para
obtener (R,w.) para cada trazador. Por lo tanto, la curva de rotacién depende de la posicién y
movimiento del Sol en la galaxia. Estas cantidades son afectadas por incertezas (Ando et al.,
2011; Bovy et al., 2012, 2009; Dehnen & Binney, 1998; Gillessen et al., 2009; Malkin, 2012;
McMillan & Binney, 2010; Reid & Brunthaler, 2004; Reid et al., 2014, 2009; Schonrich et al.,
2010) y dentro de las opciones razonables, se consideran (Rg,vg) = (8.34kpc, 239.89km /seg)
y (U,V,W), = (7.01, 10.13,4.95)km /s para que las mediciones sean coherentes con las de la
otra compilacién considerada en esta tesis. Los valores resultantes de R y v. para cada uno
de los objetos de la compilacién pueden verse en la Fig. 3.3.

Trazadores

» Velocidades terminales del HI (hidrégeno neutro)

La linea del hidrégeno neutro (HI) o linea de 21lcm ha sido utilizada desde 1951 como
prueba de la cinematica del medio interestelar de la Via Lactea (VL) y de su rotacién.
Debido a su ubicuidad y facil observacién el HI es el trazador por excelencia de la curva
de rotacién interior (dentro del circulo solar) de la galaxia. Cualquiera sea la linea de la
visual que uno considere, se observara la linea de 21cm. La tnica diferencia entre ellas
serd el corrimiento por efecto Doppler que se traduce en la velocidad del material y en
consecuencia en el posterior cdlculo de la curva de rotacién de la galaxia.

Los catélogos de HI cubren una gran parte de la Via Lactea y presentan las lineas de
21cm para cada par de coordenadas galacticas (I,b). El espectro de la linea se presenta
en graficos de intensidad (o temperatura de brillo”) como funcién de la velocidad res-
pecto del Sistema de Reposo Local (LSR por sus siglas en inglés).

"La temperatura de brillo es la temperatura del cuerpo negro que emite con una intensidad equivalente a
la de la linea de emisién analizada. Es esencialmente la intensidad pero medida en escala de temperatura.
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Figura 3.3. Curva de rotacion para la Via Lactea dada por la compilaciéon galkin

Para calcular la curva de rotacién se aplica la técnica del punto tangente. En el interior
del circulo solar, todas las lineas de la visual en el plano galactico pasan por un punto
(lamado punto tangente o subcentral) donde tiene la maxima cercanfa con el centro
galactico. En ese punto, la linea es tangente a una Orbita circular alrededor del centro
de la galaxia (ver Fig.3.4) y la velocidad radial medida (es decir, la velocidad a lo largo
de la linea de la visual respecto del LSR) alcanza su valor més extremo y se la llama
velocidad terminal. En el primer cuadrante galactico, la velocidad terminal es la velo-
cidad mas positiva presente en el espectro del HI mientras que en el cuarto cuadrante
es la mas negativa. Se han empleado una gran variedad de métodos (y combinaciones
de los mismos) para definir este punto en el perfil de velocidad de la linea. A partir
de esta velocidad terminal (velocidad radial) y de las coordenadas galacticas es posible
obtener la velocidad angular utilizando el procedimiento descripto anteriormente. En
este caso, dada la geometria del punto tangente se obtiene el radio galactocéntrico como
R = Ro sin (l )

A continuacion se describe con detalle las particularidades de los conjuntos de datos
obtenidos mediante velocidades terminales del HI.

Fich et al. (1989): Se determina la curva de rotacién de la VL para distancias ga-
lactocéntricas 3 < R < 17 kpc empleando datos de la galaxia interior y exterior. En
la parte interior se utiliza el método de las velocidades terminales del HI y los datos
provienen de Burton & Gordon (1978); mientras que en la parte externa, se utilizan
regiones HII (ver més adelante).
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O(R)
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8(R)

=R, sin(l)

a

Figura 3.4. Geometria de la emisién del punto tangente - método de la velocidad terminal. Crédito:
Malhotra (1995)
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Malhotra (1995): Se calcula la curva de rotacién de la VL para distancias galactocén-
tricas 3 < R < 8 kpc. Se realiza un modelado completo en la emisién del punto tangente
para derivar también la dispersién de velocidades. La descripciéon del punto tangencial
estd dada en dos dimensiones: latitud y velocidad. El modelo tiene como parametros a
la velocidad de rotacion, la dispersiéon de velocidades y la escala de altura de la capa
del gas. Se distribuyen los datos espaciados a un grado de longitud y a partir de ello
se deriva la curva de rotacién para el ler y 4to cuadrante de la galaxia. Se utilizan
espéctros del HI provenientes de tres catdlogos (Bania & Lockman, 1984; Kerr et al.,
1986; Weaver & Williams, 1973).

McClure-Griffiths & Dickey (2007): Se utilizan datos del HI del catélogo Southern
Galactic Plane Survey (McClure-Griffiths et al., 2005) para estudiar la cinemética del
cuarto cuadrante de la VL. Se miden las velocidades terminales (aplicando una com-
binacién de técnicas) como funcién de la longitud para derivar la curva de rotacién
interior (3 < R < 8kpc).

Velocidades terminales del CO

Las observaciones de la linea A = 2.6 mm (CO) revelan la distribucién y cinemética del
material frio y comprimido de la galaxia. Desde la realizacién del primer catalogo de
lineas de emision de CO ha sido claro que una fraccion significativa de la masa del gas
interestelar se encuentra en nubes moleculares densas y frias. De hecho, en las partes
internas del disco galactico, la mayor parte del gas se encuentra en forma molecular.
El advenimiento del CO como trazador, ha permitido demostrar que el gas de HI y las
nubes de CO exhiben la misma cinemaética en la galaxia, es decir, que ambos trazadores
estan gobernados por la misma dindmica.

Es posible calcular la curva de rotacién interna de la Via Lactea utilizando, al igual
que con el HI, la técnica de las velocidades terminales. A partir del espectro de la linea
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de emisién es posible derivar la velocidad extrema en la linea de la visual con respecto
al LSR y obtener el punto tangente utilizando geometria simple. Ha sido ampliamente
constatado que la curva de rotacién obtenida a partir de los espectros de emisién del
CO es consistente con la derivada de las lineas de HI utilizando la misma técnica.

A continuacién se describe el detalle de cada conjunto de datos obtenido con este mé-
todo.

Burton & Gordon (1978): Las observaciones reportadas fueron realizadas entre 1975
y 1976 utilizando el espectrémetro del National Radio Astronomy Observatory. Se ex-
ploran longitudes 10° <1 < 82° y se utiliza el método del rectdngulo equivalente (Shane
& Bieger-Smith, 1966) para determinar la velocidad terminal a partir del espectro de
la linea de CO.

Clemens (1985): Se presenta la curva de rotacién de la VL calculada a partir de los
datos del catdlogo Massachusetts-Stony Brook Galactic Plane CO Survey. A cada una
de las lineas se le asocia la velocidad méas alta detectada en el espectro que debe ser
corregida por el ancho de la linea para calcular la velocidad de la nube.

Knapp et al. (1985): Se presenta un catdlogo de emisiones de CO en longitudes
4° < [ <€ 90°. Para obtener la velocidad terminal se ajusta una gaussiana en el pico
con mayor velocidad del espectro. Los resultados son comparados con las velocidades
terminales obtenidas a partir de la linea de HI (Gunn et al., 1979) y se encuentra un
gran acuerdo.

Luna et al. (2006): Se deriva la curva de rotacién interior de la VL para el cuarto
cuadrante galactico utilizando el catalogo de CO creado por la Universidad de Colum-
bia en conjunto con la Universidad de Chile. Mediante un cédigo se analiza los 15000
espectros disponibles. Como las velocidades del cuarto cuadrante estan corridas al azul,
se busca la velocidad mas negativa. Para definir la velocidad terminal se utiliza la téc-
nica de Alvarez et al. (1990) en la que se considera el punto de la mitad de emisién del
pico con la velocidad méas extrema.

Espesor del disco de HI

Para calcular la curva de rotaciéon externa (al circulo solar) no se puede utilizar el
método del punto tangencial pues dicho punto no existe. Hay que medir de forma in-
dependiente la distancia y velocidad radial de miltiples objetos. Las incertezas en la
curva exterior son mucho mayores que en la interior debido a aquellas que surgen de la
estimacién de las distancias y a la limitaciéon de la muestra de trazadores.

Una de las formas de la calcular la curva de rotacién exterior es el método del espesor
del HI. Al medir en todo el cielo la linea de 21cm se obtiene un cubo de datos de la
temperatura de brillo como funcién de las coordenadas galacticas y la velocidad radial.
Cualquier rebanada de ese cubo con velocidad angular W = v, /(sin(l) cos(b)) constan-
te, es la proyeccién en el plano del cielo de la emisién de la linea de 21cm proveniente
de un anillo de HI a radio galactico constante. Infiriendo el radio galactocéntrico del
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anillo se puede calcular la velocidad circular del mismo.

El espesor de la capa de HI de la Via Lactea en cualquier punto de la galaxia esta
dado por el equilibrio hidrostatico local entre la fuerza gravitacional y las fuerzas de
restauracién debidas a la presién térmica, el movimiento turbulento del gas, los rayos
cosmicos y la presion magnética. Como ninguna de estas fuerzas depende del angulo
azimutal, puede suponerse que el espesor de la capa de HI serd el mismo a lo largo de
cualquier anillo de radio galactocéntrico constante. El espesor de la capa se relaciona
con el tamano angular para una dada longitud galactica y radio galactocéntrico. Con
lo cual, midiendo el tamano angular de la capa considerada es posible obtener el radio
galactocéntrico del anillo. El tamafio angular se calcula a partir de la distribucién de
densidad del HI en latitud, para ellos se considera que la misma es proporcional a la
temperatura de brillo cuando la profundidad 6ptica es pequena.

Honma & Sofue (1997): Se deriva la curva de rotacién externa y se combina con
la de la parte interna obtenida con el método de las velocidades terminales del HI. La
curva final cubre radios galactocéntricos 0.3Ry < R < 2.5Ry. Se analizan los datos del
catélogo de HI de Weaver & Williams (1973) para el hemisferio norte, y los de Kerr et
al. (1986) para el sur y utilizan la técnica presentada por Merrifield (1992).

= Regiones HII y nubes moleculares gigantes

La estimacion de la curva de rotacién por fuera del Sistema Solar requiere la determi-
nacién independiente de la distancia y la velocidad radial de algiin grupo en particular
de objetos. Las nubes moleculares gigantes® (GMCs por sus siglas en inglés) son bue-
nas candidatas pues la linea de emisiéon del CO en estos complejos es fuerte y estrecha
lo cual permite una buena estimaciéon de sus velocidades radiales. Como el medio in-
terstelar es Opticamente delgado a las emisiones de CO, éstas pueden ser detectadas a
grandes distancias. Ademads, en general estdn acompanadas por asociaciones estelares
OB cuya distancia puede ser determinada utilizando la espectroscopia (por ejemplo
ajustando la linea de secuencia principal de edad cero o ZAMS por sus siglas en inglés,
o utilizando el tipo espectral para inferir la magnitud absoluta y calcular el médulo
de distancia). Estas asociaciones casi invariablemente generan regiones HII (nubes de
hidrégeno atémico ionizado), las cuales se emplean como trazadores de las GMCs. La
emisién en radio de las regiones HII no es atenuada por la extinsion ocasionada por el
polvo y por lo tanto pueden ser detectadas a grandes distancias. La relacién entre las
regiones HII y las GMCs ha sido ampliamente estudiada localmente (Blair et al., 1975;
Gordon & Burton, 1976; Lada & Elmegreen, 1979).

A continuacién se describen las particularidades de cada conjunto de datos obtenido
con este método.

Blitz (1979): Se describen las emisiones de CO asociadas a regiones HII Sharpless
(Sharpless, 1959) observadas en el observatorio Millimeter Wave Observatory en Texas.
La curva de rotacién para la VL es calculada hasta R = 16 kpc en el segundo y tercer
cuadrante. Las regiones HII utilizadas son divididas en dos grupos: a) aquellas con dis-
tancia al Sol mayor a 2 kpc que han sido calculadas ajustando la linea las ZAMS o a

8Gran extensién de gas molecular con masas de aproximadamente 10* — 10°My y tamafio de decenas de
pc.
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partir del médulo de distancia de las estrellas responsables de la ionizacién (Crampton
et al., 1978; Georgelin et al., 1973; Moffat et al., 1979). b) son las més cercanas al Sol y
estdn acompanadas por asociaciones estelares bien conocidas cuya distancia se calcula
ajustando la linea de las ZAMS.

Fich et al. (1989): Se utiliza el catdlogo de velocidades obtenidas a partir de la linea
de emisién de CO de regiones HII dado por Blitz et al. (1982a). El catdlogo contiene
regiones HII 6pticas del hemisferio norte y cuyas distancias estdn determinadas por
diferentes autores utilizando la estectroscopia éptica.

Turbide & Moffat (1993): Se recurre a la fotometria 2-dimensional con CCD para
obtener las magnitudes estelares UBV de estrellas miembro de distantes regiones HII
en el tercer cuadrante galactico’. La comparaciéon de las observaciones con isocronas
tedricas permite obtener las edades y distancias de los grupos estelares con una buena
precisién en comparacién con métodos anteriores. Se plantean dos opciones para la me-
talicidad que llevan a diferentes estimaciones en la distancia. Cada uno de los objetos
estudiados tiene al menos tres estrellas miembro luminosas y la distancia a la region
se calcula como el promedio de las distancias a cada estrella. En cuanto a la velocidad
radial, en los casos en los que es posible, se utilizan las velocidades de la linea de emisién
del CO, y sino se utilizan velocidades estelares.

Brand & Blitz (1993): Se presenta la CR para longitudes galacticas 90° <1 < 270°
y radios galactocéntricos hasta 17 kpc. Los datos consisten en una muestra de regiones
HII para las cuales se tienen las distancias y las velocidades radiales asociadas a las
GMCs (Blitz et al., 1982b; Brand, 1986; Brand et al., 1987). Se encuentra que la CR
del hemisferio norte difiere muy poco de la del sur lo que implica que, a primer orden,
el campo de velocidades galactico tiene simetria axial.

Hou et al. (2009): Se recolectan de la literatura datos publicados de regiones HII y
GMCs que incluyen posiciones, velocidades, flujos, etc. Se utilizan distancias estelares.

» Cumulos abiertos

El valor de los cimulos abiertos como trazadores de la curva de rotacion de la Via Lactea
ha sido ampliamente reconocido (Glushkova et al., 1998; Hron, 1987; Loktin & Beshe-
nov, 2003; Scott et al., 1995). En comparacién con otros trazadores, los cimulos abiertos
son mas amenos para la determinacion de edades, metalicidades, distancias y velocida-
des. Para establecer las primeras tres alcanza con tener un diagrama color-magnitud
(CMD) adecuado. En particular, para calcular la distancia al cimulo se realiza un ajuste
de la linea de las ZAMS. En el caso de los ciimulos més cercanos, es posible estimar con
aun mejor precisién la distancia utilizando el método de paralaje con satélites de alta
precision como Hipparcos. En cuanto a la determinacién de la velocidad, los ciimulos
abiertos son superiores a otros trazadores debido a que se puede promediar la velocidad
sobre varias estrellas del cimulo y obtener con buena precisién el movimiento del mismo.

9La experiencia ha mostrado que las regiones HII visibles m4s distantes se encuentran en el tercer cuadrante
debido a la baja extincién estelar (Moffat et al., 1979).
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A continuacién se describen las particularidades del conjunto de datos obtenido con
este método.

Frinchaboy & Majewski (2008): Presentan andlisis espectroscépicos de estrellas de
cumulos abiertos obtenidos con el espectrografo Hydra del Cerro Tololo Inter-American
Observatory. Utilizan los espectros para determinar la velocidad radial de 3436 es-
trellas en el campo de cimulos abiertos. Analizan cuidadosamente la pertenencia de
las estrellas analizadas a cada uno de los ctimulos con el fin de reducir errores en la
determinacién de la velocidad del cimulo. Las velocidades radiales fueron derivadas
utilizando el paquete frcor de IRAF y comparando con estrellas estandar para evitar
errores sistematicos. Las estrellas consideradas tienen un rango espectral muy amplio,
desde estrellas muy caliente O y Be hasta estrellas de carbono muy frias. La distan-
cia heliocéntrica y las coordenadas galacticas son tomadas del sitio web WEBDA que
presenta de forma online el catdlogo BDA de ciimulos abiertos.

Nebulosas planetarias

Las nebulosas planetarias se originan a partir de estrellas de masa inicial baja o inter-
media y por lo tanto constituyen una poblacion relativamente vieja. El espectro 6ptico
de las nebulosas planetarias estd dominado por brillantes lineas de emisién permitiendo
una determinacién muy precisa de la velocidad radial. En cuanto a la determinacién de
las distancia, es posible obtenerla de forma individual y precisa para un nimero muy
pequeno de nebulosas planetarias y es por ello que se deben utilizar métodos estadisticos
cuya precisién no es tan buena para el resto de los objetos. Zhang (1995) propone uti-
lizar un promedio de dos distancias obtenidas en base a métodos estadisticos similares
pero diferentes: a) el primer método se basa en la correlacién ampliamente comprobada
entre la masa ionizada de la nebulosa planetaria y el radio de la misma. A partir de esta
relacion empirica es posible calcular la distancia a la nebulosa utilizando como datos el
radio angular de la misma y la densidad de flujo; b)el segundo método estéd basado en
la correlacion entre el radio de la nebulosa y la temperatura de brillo superficial (73,).
Usando esta relacion la distancia queda determinada conociendo (73) y el radio angular
de la nebulosa.

Durand et al. (1998): Se presenta una compilacién de 867 nebulosas planetarias
galacticas con sus velocidades radiales junto con otros datos cinemaéticos. Algunas de
las velocidades radiales incluidas fueron calculadas por los autores y no habian sido
publicadas anteriormente. Las distancias a las nebulosas presentadas en esta publicacién
pueden encontrarse en Zhang (1993, 1995).

Cefeidas clasicas

Las cefeidas clésicas (cefeidas de poblacién I que se ubican en el disco) se encuen-
tran entre los objetos méas ttiles para estudiar la curva de rotaciéon de la Via Lactea
debido a que son muy luminosas, presentan poca dispersién en la velocidad y su dis-
tancia puede ser conocida de forma precisa. Este tipo de estrellas posee una relacién
periodo-luminosidad-color bien determinada, que permite calcular el médulo de distan-
cia conociendo el periodo y algunas de las cantidades que se obtienen a partir de la
fotometria (magnitud aparente visual, color y exceso de color). Las velocidades radiales
son calculadas a partir de los espectros.



3.3. Curva de rotacién de la Via Lactea

A continuacién se describe el detalle de los conjuntos de datos obtenidos con este mé-
todo.

Pont et al. (1994): Se calculan las velocidades radiales de 107 cefeidas clasicas a partir
de los espectros obtenidos por el espectrégrafo CORAVEL. Las distancias se obtienen
utilizando la relacién periodo-luminosidad-color.

Pont et al. (1997): Se miden la velocidad radial y distancia de 48 cefeidas clasicas
situadas en la parte mas externa del disco en longitudes 118° < [ < 274° incluyendo
una correccion por metalicidad en el calculo de la distancia (a partir de la relacién
periodo-luminosidad-color). Utilizando estas cefeidas como trazadores se determina la
curva de rotacién del disco para radios galactocéntricos entre Rg y 2Ry.

Estrellas de Carbono Una estrella de carbono es aquella cuya atmodsfera contiene
més carbono que oxigeno. Son objetos adecuados para trazar la curva de rotacién de
la Via Léactea debido a varias caracteristicas. En primer lugar, son estrellas de edad
intermedia, lo cual implica que han perdido cualquier velocidad sistematica con la que
podrian haber nacido, pero atn son lo suficientemente jovenes como para tener una
baja dispersién de velocidades. También son intrinsecamente muy brillantes. Ademas,
el catalogo 2MASS provee la fotometria de estas estrellas y, utilizando estos datos, es
posible determinar sus distancias. Esto se debe a que tienen una relaciéon bien estable-
cida entre la magnitud absoluta y el color. Entonces, usando la fotometria en diferentes
bandas es posible estimar la distancia.

A continuacion se describen las particularidades de los conjuntos de datos obtenidos
con este método.

Demers & Battinelli (2007): Analizan los espectros de 70 estrellas de carbono obte-
nidos en Octubre de 2006 con un espectrografo del Plaskett Telescope en el observatorio
Dominion Astrophysical Observatory. A patir de los espectros obtienen las velocidades
radiales de las estrellas utilizando la tarea de IRAF frcor. Las distancias las obtienen
del catalogo 2MASS.

Battinelli et al. (2013): Es una continuacién del trabajo anterior, se incorporan 36
estrellas de carbono nuevas y se obtiene una curva de rotacién que se extiende hasta
un radio galactocéntrico de 25 kpc.

Masers

Un maéser astrofisico es una fuente natural de emision estimulada de lineas espectrales,
en general, de microondas. Los masers pueden aparecer en diversos contextos astrofi-
sicos, en particular se asocian a regiones de formacion estelar donde la estrella central
excita a los mésers. El catdlogo Bar and Spiral Structure Legacy Survey (BSSLS), un
proyecto del interferémetro Very Long Baseline Array (VLBA), tiene la informacién
de las distancias de cientos de masers calculadas utilizando paralaje trigonométrica. Se
trata de masers de agua y metanol asociados a estrellas jévenes masivas que trazan la
estructura espiral de la Via Lactea. Existen otros dos proyectos con el mismo objetivo:
uno de la red europea de interferometria de muy larga base (VLBI) y otro de la red
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japonesa de interferometria de larga base para la exploracion de la radio-astrometria
(VERA). Al igual que para los demés trazadores, las velocidades radiales se obtienen
midiendo el efecto Doppler de las lineas espectrales.

Bobylev & Bajkova (2013); Honma et al. (2012); Reid et al. (2014); Ste-
panishchev & Bobylev (2011); Xu et al. (2013): Presentan las propiedades de
masers obtenidas de los proyectos VLBA, VERA y VLBI europeo con el objetivo de
describir la estructura espiral de la Via Lactea. El rango de distancias galactocéntricas
es de 4 a 16 kpc aproximadamente.

3.3.2. Compilacién Huang et al.

Esta compilacién (Huang et al., 2016) presenta una curva de rotacién para la Via Léc-
tea que se extiende desde 5 a 100 kpc aproximadamente, la cual se construye utilizando
alrededor de 16000 aglomeraciones de estrellas rojas gigantes primarias (PRCGs) del dis-
co exterior seleccionadas de los catdlogos LSS-GAC (Liu et al., 2014; Yuan et al., 2015) y
SDSS-III/APOGEE (Eisenstein et al., 2011b; Majewski et al., 2017); y unas 5700 estrellas
gigantes K (HKGs) seleccionadas del catédlogo SDSS/SEGUE (Yanny et al., 2009) que se
encuentran en el halo. Las PRCGs son consideras excelentes candelas estandar debido a que
su luminosidad intrinseca no depende de las caracteristicas de la poblacién (como la edad y
la metalicidad (Cannon, 1970; Paczyriski & Stanek, 1998)) y por lo tanto su distancia puede
ser calculada con gran precisién. Ademds, al tener una edad intermedia/avanzada han tenido
suficiente tiempo para que su dindmica se mezcle con la del disco, y por lo tanto, son menos
afectadas por posibles asimetrias. En cuanto a las HKGs sus bondades radican en que son
intrinsecamente muy brillantes, permitiendo estimar la curva de rotaciéon hasta 100 kpc y en
la gran cantidad que se encuentran en el catdlogo SDSS/SEGUE.

Para calcular la curva de rotacién en la regién del disco externo se utilizan argumentos
geométricos similares a los explicados para la compilacién galkin, con la diferencia de que se
divide a las estrellas en la direcciéon radial en anillos de 0.5 kpc de ancho para Ry < R < 12.34
kpc, 1 kpc de ancho para 12.34 < R < 14.34 kpc y por ultimo de 2 kpc para 14.34 < R < 16.34
kpc. El valor para la velocidad circular v, de cada anillo se obtiene minimizando el estimador
x? dentro del mismo.

Para la region externa al disco galactico es necesario utilizar estrellas del halo para inferir
la curva de rotacion. Se asume que estos trazadores estan isotrépicamente distribuidos y a
partir de la dispersion de la velocidad radial o,., de la densidad numérica v y del pardmetro
de ansisotropia § se puede derivar las velocidad circular v. utilizando la ecuaciéon de Jeans
para sistemas esféricos

2
v3(R) = —0? (ﬁii + ddlﬁl‘;j + 25) . (3.7)
El perfil de o, es estimado a partir de la dispersién de la velocidad en la linea de la visual oy,
y la densidad numérica sigue una ley de potencia doble con un radio de corte r; alrededor
de 20kpc. El parametro 5 no es tan simple de estimar y no estd bien acotado por fuera de la
vecindad solar. Para resolver este problema, se consideraron varios valores de § al resolver la
ecuacién de Jeans.

En el caso de los trazadores del halo también se los divide en anillos en la direccion
radial. En este caso, se requiere que cada anillo contenga al menos 40 estrellas. Debido a
este requerimiento, deben tener un ancho no menor a 1 kpc para R < 20 kpc, 2.5 kpc para
20 < R <50 kpc y 5 kpc para r > 50 kpc.
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Figura 3.5. Curva de rotacién para la Via Lactea dada por la compilacién de Huang et al.

Para construir la curva de rotacién final se utilizan ambos trazadores y se agregan medi-
ciones de HI tomadas de Fich et al. (1989) que han sido promediadas en anillos de 0.5 kpc
de ancho para 4.5 kpc < R < R0'. En la regién de solapamiento entre PRCGs y HKGs se
utilizan los valores obtenidos del analisis de PRCGs debido a su mayor precisiéon. La curva
de rotacion resultante cuenta con 42 puntos (R,v.) y se observa en la Fig. 3.5.

3.3.3. Compatibilidad entre las compilaciones

Las dos compilaciones utilizadas permiten testear regimenes distintos dentro de la Via
Lactea. En el caso de la compilacién galkin se tiene una descripcién detallada de la curva
interior de la Via Lactea, mientras que en el caso de Huang et al. se trata de una curva de
rotacion que se extiende hasta casi 100 kpc.

Es importante resaltar que ambas compilaciones provienen de trazadores distintos ! y
utilizan técnicas diferentes para determinar la curva de rotacién total. La compilacién galkin
cuenta con unos 2700 objetos del disco galactico entre los que se encuentran el gas, estrellas
y masers. A cada uno de estos objetos se les asigna un radio galactocéntrico y una velocidad
circular en el plano. La compilacién de Huang et al. estd construida a partir de méas 20000
objetos entre los que se encuentran trazadores del disco (PRCGs) y del halo (HKGs). En
este caso, se divide el cielo en 42 anillos en la direccién galactocéntrica y se le asigna una

108e utilizan solo los datos con R > 4.5 kpc debido a que para los radios galactocéntricos menores no se
puede considerar Orbitas circulares perfectas dada la influencia de la barra presentada por el bulge de nuestra
galaxia (Chemin et al., 2015).

" Excepto en la regién interior al circulo solar donde ambas compilaciones hacen uso de datos provenientes
de las velocidades terminales de HI de Fich et al. (1989), con la diferencia de que en el caso de la compilacién
de Huang et al. los datos se encuentran promediados.
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Figura 3.6. Curva de rotacién de la compilacién galkin (puntos) y la compilaciéon Huang et al.
(circulos) en la regién donde se solapan.

velocidad circular a cada uno de los anillos. Para poder asignar una velocidad en el plano en
el caso de las observaciones del halo es necesario recurrir a la ecuaciéon de Jeans.

A partir de estas diferencias, se infiere que de existir errores sistematicos en las com-
pilaciones, van a ser distintos entre si debido a que los tipos de trazadores, las técnicas
observacionales y las regiones del cielo, entre otras, son diferentes en ambas compilaciones.

Lo remarcable es que, a pesar de estas diferencias, ambas compilaciones son compatibles
a 30 en los radios galactocéntricos en los cuales se solapan (i.e. 4.6 < R < 23.78). Esta
compatibilidad puede verse en la Fig. 3.6.

3.4. Parametro post-newtoniano v

3.4.1. Deflexion de la Luz

Utilizando el interferémetro VLBI se puede estimar la deflexién de la luz debida al Sol
analizando datos de cuasares y radio galaxias compactas distribuidas en todo el cielo. Para
calcular el angulo de deflexién se siguen las fuentes a lo largo del tiempo mientras la Tierra se
mueve en su Orbita cambiando la linea de visién de las fuentes. La variacion en las distancias
y las posiciones relativas se puede establecer al utilizar efemérides precisas con lo cual se
obtienen predicciones para el angulo de deflexién §6(y) (Ec. 2.71) como funcién del tiempo.
Utilizando el método de minimos cuadrados se ajusta el coeficiente (1++)/2. Se han utilizado
mas de 2 millones de observaciones de unas 500 fuentes para obtener un limite observacional
de |y—1| < 4x10~* (Lambert & Le Poncin-Lafitte, 2011; Shapiro et al., 2004) (ver Fig. 3.7).
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Figura 3.7. Limites observacionales para el valor del parametro post-newtonianoy obtenidos por
diferentes experimentos a lo largo de los anos. En la parte superior de la imagen se muestran los
limites obtenidos a partir de la observacion del efecto de la deflexion de la luz. En la parte inferior se

muestran los correspondientes al efecto Shapiro y se indica en particular el valor mas estricto que se
tiene en la actualidad. Crédito Will (2014).

3.4.2. Efecto Shapiro

La mision Cassini mide el tiempo de retraso de una senal que viaja desde la Tierra
hasta Saturno (donde se encuentra la nave Cassini) y de regreso cuando los dos planetas se
encuentran en conjunciéon (Bertotti et al., 2003). El movimiento de la nave y de la tierra
produce un cambio en la distancia més pequena entre la senial y el centro del Sol (llamada
parametro de impacto) y en dt. Esta variacion puede escribirse como

d(dt) GM 1dd
=——==-2(1 — . 3.8
Como la nave se encuentra muy lejos de la Tierra, la variacion dd/dt¢ es practicamente

la velocidad de la Tierra. A su vez, y representa la variacién en la frecuencia de la senal
Av/v y su pico se calcula en y = 6 x 10710, A partir de este andlisis se encuentra que
|y — 1] < 2.3 x 107°. Este valor es el limite observacional més preciso que se tiene en la

actualidad para el pardmetro post-newtoniano  pero existen varios tal como se puede ver en
la Fig. 3.7.
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Capitulo 4

Resultados

4.1. Predicciones de la teoria MOG en el contexto cosmolégico

En esta seccion se describe la prediccién teérica de H(z) para la teoria MOG y se analiza
su consistencia con datos provenientes de Snla de la compilacion Pantheon y del método de
los cronémetros césmicos . La teoria ya ha sido analizada utilizando datos de las Snla (Moffat
& Toth (2009)) pero con una compilacién mas antigua que contaba con datos observacionales
para Snla con un rango de redshift 0.01 < z < 1.0. En cambio, es la primera vez que se
utilizan los crondémetros cosmicos para testear esta teoria, si bien ya han sido utilizados para
contrastar otras teorias de gravedad modificada (Basilakos & Nesseris, 2017; Jaime et al.,
2018; Nunes et al., 2017). Los resultados de este anélisis se incluirdn en una publicacion.

4.1.1. Resoluciéon numérica de las ecuaciones cosmolégicas

Las ecuaciones de Friedmann junto con aquellas que determinan la evolucién de los campos
escalares (Ecs. 2.20-2.24) pueden resolverse de forma numérica al utilizar condiciones iniciales
adecuadas. En esta tesis se utilizan los valores sugeridos por Moffat & Toth (2009)

to = 13.7 x 10 aiios, (4.1)

ayg = Ct[), (4.2)

Go = 6Gu, (4.3)

po = ag', (4.4)

wo = 1/V12, (4.5)

¢ = 0, (4.6)

(i() = HO agp, (47)
Go=jpw=wy = 0, (4.8)
VM = 0.07659537G2/t2, (4.9)
V,=V,=V, = 0, (4.10)
A = 0, (4.11)

kE = 0. (4.12)

La eleccion de los valores de los campos escalares estd motivada por la solucién de las ecua-
ciones de campo de la teoria en el caso esféricamente simétrico. El valor de Gg se elige por
dos razones: a) para obtener el valor de € del modelo ACDM que se predice a partir de los
datos del Fondo Césmico de Radiacion y de la Nucleosintesis Primordial es necesario que G
sea 6 veces el valor de la constante newtoniana, b) si se reemplaza Gy ~ 6 Gy en la solucién

55



4. Resultados

para una particula puntual, a la distancia de Yukawa r = p~' se obtiene un o ~ 19 que

implica Gy =~ 20 G en el infinito. De esta manera, la solucién obtenida en esta tesis es con-
sistente con una cosmologia Einstein-de Sitter sin materia ni energia oscuras. El valor de Vi,
indicado como Vé\/l , es elegido por el autor de la teoria para poder explicar las observaciones
de los médulos de distancia de las Snla (Toth, 2010). En esta tesis se utiliza este valor como
referencia pero también se consideran otras posibilidades.
Utilizando el mismo enfoque que Jaime et al. (2012b) se realiza un cambio de variables
del tiempo t al redshift z "
0
z= @ —1. (4.13)
Ademés, se definen las nuevas funciones a = G, 8 = p/ y v = ' para tener un sistema
de ecuaciones de primer orden y se elimina la ecuacién algebraica para p'. Finalmente, el
sistema de ecuaciones a integrar puede escribirse como

3H? —2Ha(1+z2) — %”(1 + 2)?H? l(g)z - (i)Q - 72] - 871% (4.14)
1+ z)H2% 1+ z)QH[(I;{o/ + H'af N 2[(1 +C;2)Ha]2 o, (4.15)

(14 2)H[H' (14 2) + aH + H'a(1 + 2)] — 3H>(1 + 2)a — gw + 0 (4.16)
%(1 + 2)2H? [(if - 72] + 3% — g[ZHQ —aH(1+2)]=0, (4.17)
(1+2)H[HB' (1+z)+ BH + H'B(1 + 2)] — 3H*(1 + 2)8 — (4.18)

[(1+ Z)Hﬁ? 1+ Z);H2046 o (4.19)

(L4 2)H?ay _

(L+ 2)H[HY (1+2) +yH + H'y(1 + 2)] = 3H*(1 + 2) e

0, (4.20)
donde ’ indica derivada respecto del redshift z y con condiciones iniciales para z = 0 que se
corresponden con las presentadas al inicio de esta seccion.

El valor de Hj

En la actualidad no existe un consenso en la comunidad acerca del valor de la tasa de
expansion del Universo a z = 0, Hg. Los dos valores estimados mas recientes presentan la
llamada tension de Hy:

» Hy = 73.48 £ 1.66 km/(s Mpc): medido directamente por la escalera de distancias
césmicas® (Riess et al., 2018a). Esta medicién depende exclusivamente del modelado de
la astrofisica de estrellas (cefeidas y supernovas) y de la medicién precisa de paralajes.

Es un método independiente de la cosmologia®.

LAl resolver el sistema de ecuaciones se est considerando un Universo con polvo, es decir, p = 0

2Sucesién de diversos métodos para calcular la distancia a objetos cada vez més lejanos hasta alcanzar
redshift cosmolégicos.

3S0lo se asume que el espacio-tiempo local es euclideano.
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» Hy = 67.37 £ 0.54 km/(s Mpc): inferido de las observaciones del Fondo Césmico de
Radiacién provistas por la misién Planck (Planck Collaboration et al., 2018). Este

valor es derivado asumiendo un modelo especifico para la cosmologia, tipicamente un
modelo ACDM plano.

Ambos valores se obtienen de forma completamente independiente. La tension entre los
mismos fue cuantificada por primera vez en Verde et al. (2013) y es atin objeto de amplia
discusiéon (Bernal et al., 2016; Efstathiou, 2014; Feeney et al., 2018; Freedman, 2017; Jimenez
et al., 2019). En esta tesis se realizan las comparaciones entre predicciones teéricas y obser-
vaciones considerando ambos valores para Hg. En el caso del calculo de la distancia luminosa
para las Snla es importante tener en cuenta que uno de los valores de Hy esté calculado utili-
zando estos objetos mientras que el otro es una determinacién independiente de los mismos®.
Para ser estrictamente consistentes en esta tesis se deberia considerar el valor de Hy que
se obtenga de un andlisis estadistico donde se comparen las predicciones de la teoria MOG
para la anisotropia y polarizacién del FCR con los datos observacionales recientes, pero la

complejidad de este cdlculo excede el contenido de esta tesis.

4.1.2. Comparacion con datos provenientes del método de los cronémetros
césmicos

Resolviendo el sistema de ecuaciones presentado para la cosmologia de la teoria MOG
se encuentra la prediccién tedrica de la misma para H(z). Esta puede verse en la Fig. 4.1
junto con los datos provenientes del método de los cronémetros césmicos (Tabla 3.1) para los
diferentes valores de Hy y Vg considerados. También se muestra la curva correspondiente al
modelo estdndar ACDM con Hy = 69.01 y Q,,, = 0.299 (Scolnic et al., 2018).

Para evaluar si la prediccion tedrica es consistente con las observaciones se calcula el es-
timador x2. La Tabla 4.1 muestra el valor del estimador x? reducido ({? = x?/v con v el
nimero de grados de libertad) para cada valor de Hy y V& considerado en el anlisis. El equi-
valente a 50 es Y2, = 2.79. Para el Modelo Cosmolégico Estandar se obtiene X3 py; = 0.74.
Como puede observarse de la tabla, al utilizar valores adecuados para Vi (cercanos a V(];” )
las predicciones del modelo son consistentes con los datos provenientes de los crondémetros
cosmicos independientemente del valor de Hy considerado. Pero al alejarse de este valor, se
encuentra que la teoria no puede explicar las observaciones. En particular, Vi = 0 puede ser
descartado a 5o.

4.1.3. Comparaciéon con datos provenientes de Snla

Una vez obtenida la estimacién teérica de H(z), es posible calcular la distancia luminosa
correspondiente a cada z de cada Snla de la compilacién Pantheon

di(z) = (14 2) OZ ;(’Z) (4.21)

y el correspondiente médulo de distancia tedrico
=25+ 5logo(dr(2)). (4.22)

Esta prediccion tedrica puede compararse con el médulo de distancia observado para cada
supernova de la compilacién calculando el estimador x?

2 =AuTCAp, (4.23)

4Sin embargo, hay que destacar que las supernovas utilizadas para determinar Hy no son las mismas que
se consideran en esta tesis para contrastar las predicciones de la teoria para la distancia luminosa.

57



4. Resultados

4004 -+ Ho=67.37, Vo + 20%, %2 =1.94
-+ Ho=67.37,Vg, ¥*> =0.53
asoll Ho = 67.37, Vg — 20%, %% = 0.78
[l - Ho=6737,Vg =0, x> =787
Ho = 73.48, Vg + 20%, %2 = 0.71
300 — Ho=173.48,Vg, x> =1.71
—  Ho=173.48, Vg —20%, x° = 3.41
250 H — Ho=73.48, Vg =0, ¥* = 13.64
— - ACDM Hy = 69.01, Q,, = 0.299, ¥> = 0.74
Cronometros cosmicos
200 F 4
150
100 A1
50 {T {

0.0 0.5

Figura 4.1. Prediccién tedrica de H(z) para la teoria MOG al considerar diferentes valores de los
parametros Hy y V. También se muestran los datos provistos por el método de los Crondémetros

Cosmicos.

z

Hy Ve X’
73.48 | VM +20% | 0.71
73.48 vM 1.71
73.48 | VM —20% | 3.41
73.48 0 13.64
67.37 | VAT +20% | 1.94
67.37 VM 0.53
67.37 | VA —20% | 0.78
67.37 0 7.87

Tabla 4.1. Estimador x? reducido para diferentes valores de Hy y Vi al utilizar los datos provenientes
del método de los cronémetros céosmicos. El equivalente a 50 es Y2, = 2.79.
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Hy Va M X
73.48 | VM +20% | —19.25 +£0.0042 | 0.98
73.48 vM —19.20 £ 0.0042 | 1.00
7348 | VA —20% | —19.16 £ 0.0042 | 1.05
73.48 0 —19.01 £ 0.0042 | 1.40
67.37 | VA +20% | —19.49 +£0.0042 | 1.03
67.37 v —19.43 4 0.0042 | 0.98
67.37 | VA —20% | —19.38 +£0.0042 | 1.01
67.37 0 ~19.20 4 0.0042 | 1.40

Tabla 4.2. Estimador x? reducido para diferentes valores de Hy y Vg al utilizar como dato las
distancias de luminosidad de Snla. En cada caso se indica el valor del parametro libre M que provee
el mejor ajuste. El equivalente a 50 es X2, = 1.23.

con C = Dgg + Cgis donde Doy es la matriz diagonal de las incertezas estadisticas oii v Chis
la matriz de covarianza de los errores sisteméaticos.

En la Tabla 4.2 se muestra el estimador x? reducido para diferentes valores de Hy y
V. En el andlisis realizado se considera a la magnitud absoluta M como un parametro
libre del modelo. En cada caso de la tabla se indica el valor de M (junto con la incerteza
correspondiente) que da el mejor acuerdo entre la prediccién tedrica y las observaciones.
El equivalente a 50 es Y2, = 1.23. En la Fig. 4.2 se presenta la prediccién tedrica para la
magnitud aparente como funcién del redshift al considerar los diferentes valores para Hy y
Ve v teniendo en cuenta en cada caso el valor de M que mejor ajusta las observaciones.
También se muestra la curva correspondiente al modelo estindar ACDM con Hy = 69.01 y
Q, = 0.299 (Scolnic et al., 2018) para la cual se obtiene X?\CDM = 0.98 . Al igual que para
las observaciones provenientes de los cronémetros césmicos, los médulos de distancia de las
supernovas pueden ser explicados por la teoria al utilizar valores adecuados para el pardmetro
V. Si bien el intervalo aceptado en este caso es mas amplio debido a la posibilidad de ajustar
el parametro libre M, valores alejados de Vé” como Vi = 0 pueden ser descartados a Ho.

Si se realiza el mismo célculo dejando como parametros libres a los parametros de nuisance
(ver Sec. 3.2.2) en lugar de tomarlos con los valores dados por la compilacién Pantheon los
resultados no se ven afectados. Esto puede verse en la Tabla 4.3. En los primeros dos casos
se consideran los parametros nuisance dados por la compilacién para el modelo de dispersién
G10°: o = 0.154 4 0.006, 3 = 3.02 £ 0.06 y v = 0.053 £ 0.09. Al contrario, en los tltimos
dos casos se considera a los pardmetros nuisance como parametros libres y se presentan los
valores que corresponden al mejor ajuste estadistico que son consistentes con los ajustados
por la compilacién.

®La compilacién Pantheon presenta sus resultados considerando dos modelos diferentes de dispersién: G10
y C11.
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26
24 A
22
20 A
18
Ho = 73.48, VA 4+ 20%, M = —19.25
16 — Ho=17348, VM M = -19.20
—— Ho=17348, VH —20%, M = —19.16
—— Ho=17348,Vg =0, M = —19.01
14 ---. ACDM Hy = 69.01, ,,, = 0.299, M = —19.38
Compilacion Pantheon
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1072 107t 100
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Figura 4.2. Prediccion teérica de my para la teoria MOG al considerar diferentes valores de los
pardmetros Hy y V. En cada caso se considera el valor del pardmetro libre M que mejor ajusta las
observaciones. Se muestran los datos de la compilacién Pantheon.

Hy a B Y M X
67.37 - - - —19.43 +0.004 | 0.98
73.48 - - - —19.20 £ 0.004 | 1.00

67.37 | 0.158 £0.005 | 3.03 £0.05 | 0.051 +0.009 | —19.43 £ 0.007 | 0.99
73.48 | 0.156 £ 0.005 | 3.00 £0.05 | 0.056 £ 0.009 | —19.19 £ 0.007 | 1.01

Tabla 4.3. Estimador x? reducido para los diferentes valores de Hy al considerar los pardmetros de
nuisance dados por la compilacion Pantheon en las primeras dos entradas y como pardmetros libres
en las tltimas dos. En este tltimo caso se muestran los valores obtenidos para el mejor ajuste. En
ambos escenarios, M es considerada un parametro libre.
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4.2. Predicciones de la teoria MOG para la curva de rotacion de la Via Lactea

4.2. Predicciones de la teoria MOG para la curva de rotacién
de la Via Lactea

Moffat comparé las predicciones de la MOG con la curva de rotacién de la Via Léactea
mostrando una gran consistencia entre la teoria y los datos observacionales (Moffat & Toth,
2015). Sin embargo, en dicho andlisis se considero a la galaxia como una particula puntual y
solo se utilizaron trazadores de la curva de rotacién de la regién méas externa de la Galaxia.
En cambio, en esta tesis se considera un ntiimero mucho mayor de trazadores de la curva
de rotacion de la galaxia a lo largo de toda su extension y una descripcién detallada de
la estructura de la Via Lactea. Este andlisis fue realizado en colaboracién con el Dr. Fabio
Tocco y la Dr. Maria Benito del ICTP-SAIFR y gran parte de los resultados se encuentran
publicados en Negrelli et al. (2018).

4.2.1. Contenido barionico de la Via Lactea

Para modelar el contenido bariénico (estrellas y gas) de la galaxia, en esta tesis se adopta
un conjunto de morfologias inferidas observacionalmente que separan las tres componentes de
la galaxia: el bulbo, el disco y el gas interestelar. En el caso del bulbo se proponen seis modelos
diferentes para describir la densidad del mismo llamados G2 (Dwek et al., 1995), E2 (Dwek
et al., 1995), Vanho (Vanhollebeke et al., 2009), BG (Bissantz & Gerhard, 2002), Zhao (Zhao,
1996) y RMS (Robin et al., 2012) mientras que para el disco se utilizan cinco morfologias HG
(Han & Gould, 2003), CM (Calchi Novati & Mancini, 2011), DJ (de Jong et al., 2010), Juric
(Jurié et al., 2008) y BR (Bovy & Rix, 2013). Para el gas interestelar se utiliza un modelado
complejo combinando las propuestas de Ferriere (1998) y Ferriere et al. (2007). Combinando
esta descripcion para el gas con la eleccién de un bulbo y un disco se obtiene una morfologia
total para la Via Lactea. En total se utilizan 30 morfologias finales que permiten considerar
las incertezas sistematicas en la distribucién de la masa baridnica de la galaxia. Esta técnica
fue presentada por primera vez por Iocco et al. (2011). Los perfiles de densidad del bulbo
y del disco son normalizados utilizando la medida de la profundidad éptica de microlente
gravitacional hacia el bulbo galdctico determinada por el proyecto MACHO (Popowski et al.,
2005) y la de la densidad superficial de brillo estelar en el radio galactocéntrico solar (Bovy
& Rix, 2013) respectivamente. Ambas mediciones estan afectadas por incertezas estadisticas
que se propagan a la normalizaciéon del bulbo y del disco y posteriormente a la velocidad
rotacional calculada a través del potencial gravitatorio. Para mayor detalle en la descripcion
del modelado de la componente bariénica se refiere al lector al Apéndice A.

4.2.2. Parametros a 'y u

La prediccion tedrica de la curva de rotacién de la Galaxia depende de los pardmetros «
Yy i pues

i(r) = —Gn / W {1 + o —ae M1 4yl — :U’|)} 3. (4.24)

En esta tesis se utilizan tres conjuntos de pardmetros (o, u):

= (a,p1)5C = (8.89,0.042 kpe 1)
Moffat & Rahvar (2013) utilizan el catdlogo de galaxias THINGS (de Blok et al., 2008;

Walter et al., 2008) para ajustar las curvas de rotacién tedricas predichas por la teo-
ria MOG. Este catdlogo contiene galaxias espirales tanto de bajo como de alto brillo
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superficial (LSB y HSB respectivamente). Realizan el andlisis estadistico dejando a
los parametros «, p y la proporcién masa-luminosidad de las galaxias T como pa-
rametros libres y encuentran que el mejor ajuste estd dado por o = 8.89 + 0.34 y
p = 0.042 4+ 0.004 kpc~!. En un segundo paso utilizan estos dos valores para comparar
la prediccién tedrica con el conjunto de datos de Ursa-Major (Tully et al., 1996; Verhei-
jen, 2001; Verheijen & Sancisi, 2001) encontrando una consistencia entre la prediccion
tedrica y las observaciones. Por lo tanto concluyen que los pardmetros calculados son
los indicados para trabajar con galaxias espirales (SG por sus siglas en inglés).

s (o, )MV = (15.01,0.0313 kpc ™)

Moffat & Toth (2015) calculan el valor de los pardmetros o y p para la Via Lactea
(MW por sus siglas en inglés) utilizando la Ec. 2.59 y considerando una masa para la
galaxia MV = 4 x 10'°M, . Encuentran que usando tanto este conjunto de pardmetros
como el anterior la teoria puede explicar las observaciones de la curva de rotacién de
la Via Lactea. Moffat & Toth (2015) utilizan datos de la zona més externa de la Via
Léctea (20 < R < 100 kpc) y consideran la solucién con simetria esférica para una
masa puntual. Por el contrario, en esta tesis se considera una mayor cantidad de datos
de la curva de rotacién de la galaxia concentrados principalmente en la zona interna de
la misma y se la caracteriza como un objeto extendido conformado por tres estructuras
con simetrias propias.

= (1)

Este conjunto de parametros es calculado a partir de la Ec. 2.59 para cada morfologia

final de la galaxia (bulbo + disco + gas) y su correspondiente masa. Los valores son

presentados en la Tabla 4.4.

Hay que tener en consideracion que a partir del ajuste de las curvas de rotacion de 29
galaxias Brownstein (2009) presenta incertezas en la estimacion de las constantes D y
FE de la Ec. 2.59 que se utiliza para determinar a y p

D = (6.44+020MY*pc ! E = (28.4+7.9)MY>% (4.25)

Estas incertezas se propagan a la estimacion de o y p calculadas a partir de estas
constantes.

4.2.3. Procedimiento y Resultados

Se calcul6 la integral de la funciéon de densidad tridimensional del disco, bulge y gas utili-
zando la librerfa Cuba (Hahn, 2006) para obtener la aceleracién en cada radio galactocéntrico
y derivar la correspondiente velocidad circular en el plano galdctico (z = 0 en coordenadas
cilindricas o # = m/2 en coordenadas esféricas). En la integracién del disco se considerd sime-
tria axial y se utiliz6 el angulo azimutal ¢ = 0 mientras que en el caso del bulbo la simetria
se rompe debido a la presencia de la barra y es necesario promediar sobre el angulo ¢. Este
procedimiento se realizé para las 30 combinaciones de morfologia de bulbo y disco y para los
tres conjuntos de pardmetros @ y p presentados.

Utilizando el estimador x2 se compararon los datos observacionales y la curva de rotacién
que se obtiene para la teoria MOG para cada cada morfologia final. Este andlisis se llevo a cabo
para cada una de las compilaciones descriptas anteriormente. En el caso de la compilacién
Galkin, se utiliz6 el estimador x? bidimensional que tiene en cuenta las incertezas tanto en
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la velocidad angular como en el radio galactocéntrico (Iocco et al., 2015)

N 2 2
Wi _Wt7' R _ Rt,'
X1 =) (; ;) L & 5 )7 (4.26)
=1 L% T 00 OR,i

donde w; £ 0,; y R; & og; son los valores observados y sus incertezas, w;; y R ; los valores
tedricos calculados y o, ; la incerteza debida a la normalizacién de las morfologias bariénicas.
Se sum6 sobre los N objetos de la compilacién excluyendo aquellos con R < 2.5 kpc debido
a que en la regién mas interna de la galaxia la simetria axial se rompe y algunos de los
trazadores pueden presentar 6rbitas no circulares.

Para presentar los resultados se utiliza el estimador ¥? = x2/v siendo v el niimero de
grados de libertad®. En la Tabla 4.4 se presenta el valor del ¥? considerando los tres pares de
parametros («, u) para cada morfologia final, con la respectiva masa bariénica calculada y el
consecuente par de pardmetros (o, 1)¢. Se muestran los resultados para ambas compilaciones
y por completitud se incluyen los resultados al considerar la prediccion de la teoria newtoniana
(= 0).

Con el objetivo de describir de forma clara los resultados se seleccioné una morfologia a
la que se la llama representativa compuesta por el disco CM, el bulbo E2 y el gas (ntimero 8
en la Tabla 4.4). El valor de x? reducido es mucho mayor que el equivalente a 50 (Y2, = 2.41
para la compilacién Huang y 2, = 1.14 para la compilacién galkin.) para los tres conjuntos
de parametros considerados y para las dos compilaciones de datos; indicando que para esta
morfologia la teoria MOG no puede explicar los datos observacionales.

Al considerar las incertezas en D y E propuestas por Brownstein (2009) se obtiene en lugar
del conjunto («, ;1) un espacio de pardmetros siendo a = 154+ 1.0y p = (2.5+£0.2) x 1072
Al analizar este espacio de pardmetros se encuentra que para todos los puntos el estimador y?
es mayor que el equivalente a 5o al utilizar la compilacién Huang siendo el menor )Z%F = 8.60
para el punto (o, p)gr = (16.4,2.7 x 1072) concluyendo que la teorfa falla al intentar explicar
la curva de rotacion de la Via Lactea aiin cuando se amplia el espacio de pardmetros. Como se
puede ver en la Fig. 4.3 (y en los valores de la Tabla 4.4) la teoria MOG pareciera funcionar
mejor que la gravedad newtoniana pero falla al intentar describir la forma de la curva de
rotaciéon observada.

Estos resultados se extienden al resto de las morfologias estudiadas a excepcion de aquellas
que comparten el disco BR que presentan un Y2 mucho menor al testearlas con la compilacién
Huang (aunque los resultados siguen siendo no consistentes con la compilacién galkin).
Este disco tiene la particularidad de ser mas masivo que los demds considerados. Se indica
como morfologia BF a aquella que presenta el mejor ¥2 (nimero 28 en la Tabla 4.4) y al
igual que para la morfologia representativa se analiza el espacio de parametros determinado
por las incertezas de a y p en busca del mejor ajuste. En este caso a = 15.65 + 0.95 y
p=(2.33+£0.19) x 1072 y el punto que mejor ajusta es (o, u)pr = (16.6,2.52 x 10~ 2kpc ™)
con ¥? = 2.78. Estos resultados son inconsistentes con los datos de la compilacién Huang a
mas de 5o. En la Fig. 4.4 se presentan las curvas de rotacién calculadas para esta morfologia
BF para todos los pares de pardametros considerados incluyendo el (o, u)gp. Como puede
observarse ninguna de estas curvas logra capturar el comportamiento de las observaciones en
los 15 kpc centrales (la zona visible de la Via Lactea) produciendo siempre curvas por debajo
de los puntos observados’.

Por dltimo, con el objetivo de encontrar si existe algiin conjunto de pardmetros (c, u)
que den una prediccidon consistente para la curva de rotacién de la Via Lactea se procede

80 = 2701 y v = 43 para las compilaciones Galkin y Huang respectivamente.
"Estos resultados no se ven modificados si se considera como una cuarta componente bariénica al halo de
gas caliente de la Via Léctea.
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morfologia Newton MW SG C (at, p)® MEF (1010 M)
bariénica 2 X2 2 X2

[disco] [bulbo] |Huang — galkin|Huang — galkin|Huang — galkin|Huang — galkin

1 HG G2 31.83 - 10.69 4.50 — 4.25 4.68 — 4.25 8.59 - 5.96 |(15.79, 2.43 x 1072) 6.679¢
2 HG E2 30.80 - 9.89 4.11 - 3.83 4.25 - 3.83 8.00 — 5.39  |(15.80, 2.41 x 1072) 6.770:%
3 HG Vanho 32.90 - 8.51 3.36 - 3.10 3.43 - 3.10 6.85 — 4.37 |(15.83, 2.39 x 1072) 6.8707
4 HG BG 29.85 — 9.45 3.71 - 3.51 3.79 - 3.51 7.47 - 5.03 |(15.83, 2.39 x 1072) 6.8:):6
5 HG Zhao 35.73 — 11.40 4.93 — 4.66 5.16 — 4.66 9.21 - 6.51  |(15.77, 2.44 x 1072) 6.6 £0.6
6 HG RMS 28.67 — 13.65 6.17 - 6.00 6.48 - 6.00 13.00 — 8.43 |(15.74, 2.47 x 1072) 6.470:8
7 CM G2 33.84 - 12.69 5.51 - 5.45 5.74 — 5.44 9.86 — 7.37  |(15.79, 2.42 x 1072) 6.670S
8 CM E2 32.65 - 11.72 | 5.02 — 4.90 5.20 — 4.90 9.14 - 6.65 |(15.80, 2.41 x 1072)|  6.7797
9 CM Vanho | 30.19 - 10.04 | 4.06 - 3.93 417 - 3.93 7.72 - 523 |(15.84,2.38 x 1072)|  6.9707
10 CM BG 31.62 - 11.22 4.54 - 4.50 4.66 — 4.50 8.53 - 6.22 |(15.83,2.39 x 1072) 6.970:%
11 CM Zhao 35.10 - 13.56 6.06 — 5.98 6.33 - 5.97 10.64 — 8.10 |(15.77, 2.44 x 1072)| 6.6 £0.6
12 CM RMS | 38.46 - 16.32 | 7.66 - 7.74 8.03-7.74 | 15.79-10.60 |(15.73,2.47 x 1072)|  6.4700
13 DJ G2 33.70 - 12.39 | 5.43 - 5.29 5.66 - 5.28 9.80 - 7.17 |(15.79, 242 x 1072)|  6.7796
14 DJ E2 32.54 — 11.45 4.94 — 4.76 5.15 — 4.76 9.09 - 6.47 [(15.81, 2.41 x 1072) 6.7101
15 DJ Vanho 30.14 - 9.82 4.02 - 3.83 4.14 - 3.83 771 - 511 |(15.84, 2.38 x 1072) 6.9f0:6
16 DJ BG 31.50 — 10.95 | 4.46 — 4.37 4.60 — 4.37 8.49 - 6.06 |(15.84,2.38 x 1072)|  6.9797
17 DJ Zhao 34.93 - 13.23 5.96 — 5.80 6.24 - 5.79 10.56 — 7.86  |(15.78, 2.44 x 1072) 6.6 £0.6
18 DJ RMS 38.18 - 15.89 7.5 748 7.87 - 7.47 15.49 — 10.27 |(15.74, 2.47 x 1072) 6.470:8
19 Juric G2 32.81 - 11.45 5.22 - 491 5.18 — 4.90 8.46 — 5.96 [(15.91, 2.32 x 1072) 7. ngg
20 Juric E2 31.79 - 10.66 4.79 - 4.48 4.76 — 4.47 7.86 - 5.35 |(15.92, 2.31 x 1072) 7.3707
21 Juric Vanho| 33.86 — 9.26 3.99 - 3.71 3.99 - 3.70 6.69 - 4.35 |(15.95,2.29 x 1072)| 75708
22 Juric BG 30.64 - 10.19 4.21 - 4.07 4.20 — 4.06 7.30 - 5.01  |(15.95, 2.29 x 1072) 7. 5+ ;
23 Juric Zhao | 36.51 —12.17 | 5.68 - 5.33 5.63 — 5.32 9.11 - 6.45 |(15.89, 2.34 x 1072)| 7. 2t3(§
24 Juric RMS | 29.76 — 14.42 6.91 - 6.67 6.83 — 6.66 12.91 - 8.34 ((15.85,2.37 x 1072)| 7.0+£0.6
25 BR G2 24.48 - 4.87 1.94 - 1.50 1.79 - 1.51 4.50 = 2.07  |(15.94, 2.30 x 1072) 4*0‘7.
26 BR E2 24.02 - 4.64 1.84 - 1.42 1.68 - 1.43 430 - 1.97 |(15.94,2.29 x 1072)|  7.4708
27 BR Vanho 23.23 - 4.15 1.70 - 1.29 1.53 - 1.29 3.97 - 1.72  [(15.95, 2.29 x 1072) 7.5420:7
28 BR BG 22.9 - 4.47 1.58 — 1.26 1.32 - 1.27 3.82-1.84 |(15.98,2.26 x 1072)| 77798
29 BR Zhao 24.93 — 3.89 2.03 — 1.58 1.90 - 1.59 4.76 - 2.20  |(15.93, 2.30 x 1072) 74407
30 BR RMS 25.78 - 5.88 2.20 - 1.81 2.08 - 1.81 540 - 2.62 |(15.92, 231 x 1072)|  7.3107

Tabla 4.4. Estimador ¥? utilizando los tres conjuntos de parametros (a,p) considerados para la
teoria MOG para las treinta morfologias finales para la Via Lactea. En todos los casos, los perfiles
de densidad del gas de Ferriere (1998) y Ferriere et al. (2007) se combinan con el bulbo y el disco
indicados en la primera columna. Se indica en cada caso la masa bariénica de la Via Lactea calculada
de acuerdo a la morfologia utilizada y el correspondiente (av, pt)©
50 son Y2, = 2.41 para la compilacién Huang y Y2, = 1.14 para la compilacién galkin (Negrelli et

al., 2018).
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Figura 4.3. Curvas de rotacién para la teorfa MOG considerando los conjuntos de pardmetros («, p)
descriptos en el texto (incluyendo el que da el mejor ajuste, indicado como BF' en la figura) para la
morfologia representativa (nimero 8 de la Tabla 4.4) (Negrelli et al., 2018).
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Figura 4.4. Curvas de rotacién para la teorfa MOG considerando los conjuntos de pardmetros («, pt)
descriptos en el texto (incluyendo el que da el mejor ajuste, indicado como BF' en la figura) para la
morfologia BF' (nimero 28 de la Tabla 4.4) (Negrelli et al., 2018).
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a extender el espacio de parametros independientemente de los valores aceptados dados por
las Ecs. 2.59 de la teoria. Esto se realiza para las dos morfologias destacadas anteriormente:
representativa 'y BF, utilizando en ambos casos las dos compilaciones utilizadas a lo largo de
esta tesis. Los resultados se presentan en la Fig. 4.5 y muestran que para ambas morfologias
hay una zona del espacio de parametros donde la prediccién tedrica es consistente con ambas
compilaciones. Se elige un conjunto de esos pardametros para cada una de las morfologias y se
muestra la curva de rotacion teérica en la Fig. 4.6. Para el caso de la morfologia representativa
se selecciona (o, pr) = (7.0,0.1 kpc™1) cuyo X2 es 0.62 y 0.77 para las compilaciones Huang
y galkin respectivamente. Para la morfologia BF se utiliza (a,u) = (7.0,0.07 kpc™!) con
X2 =0.42 y ¥? = 0.59. Es importante destacar que los conjuntos de pardmetros (o, 1) cuyos
x? se encuentran dentro de los 50 no son consistentes con los pardmetros propuestos por
el autor de la teoria para ajustar la curva de rotacién tanto de galaxias espirales en general
como de la Via Lactea. En particular, tampoco son consistentes con los parametros obtenidos
a partir de las ecuaciones 2.59. Ademés, puede verse en la Fig. 4.6 que si bien el estimador x?
es bueno, ninguna de las predicciones tedricas logra describir el comportamiento de la curva
observada. En esta figura también se presenta la curva de rotacién newtoniana para el caso
de la morfologia BF para los bariones y un perfil generalizado de Navarro, Frenk y White
(NFW) para la materia oscura con pardmetros (v, Rs, po) = (0.35,8.05,0.4233) (estos valores
se tomaron del trabajo de Karukes et al. (2019)).

A partir de estos resultados puede concluirse que la teoria MOG puede describir la curva
de rotacién de la galaxia con valores del estimador estadistico x? similares al de la teorfa
newtoniana con materia oscura (utilizando un perfil de densidad NFW) al considerar ciertos
valores para los parametros a y p. Si bien ambas teorias tienen un grado de ajuste similar se
puede ver que ambas fallan en explicar la forma completa de la curva de rotacién. En el caso
de la teoria newtoniana se puede predecir mejor la zona maés interna y externa de la curva
mientras que la teoria MOG pareceria explicar mejor la zona intermedia. Los pardmetros «
y 14 que permiten este ajuste no coinciden con los predichos por la Ec. 2.59 para la masa de
la Via Lactea indicando que estas predicciones no son vélidas en este caso. Esto es esperable
debido a que dichas ecuaciones se obtienen bajo la aproximacion de simetria esférica que no es
la mas adecuada en este contexto. Por otro lado, los pardmetros o y o deberian ser similares
en sistemas de masa y escala comparables y en esta tesis se encuentra que los pardmetros
considerados adecuados por el autor de la teoria para describir galaxias espirales similares a la
Via Léctea (que son aquellos a los que ha llamado universales) son ampliamente descartados.
Sin embargo, para poder descartar definitivamente la teoria primero deberia realizarse un
andlisis detallado de la curva de rotacién de dichas galaxias considerando un modelo que
contemple la morfologia de las mismas con un grado de detalle similar al que se utiliza en esta
tesis o al menos utilizando una mayor cantidad de datos de los que se dispone actualmente.

4.3. Predicciones para el parametro post-newtoniano v en las
teorias f(R)

Como ya se ha mencionado en capitulos anteriores, existen varios articulos en la literatura
donde se analiza la validez de las teorias f(R) en el contexto del Sistema Solar, pero en ellos
se efectiia un cambio de marco de referencia que en la mayoria de los casos no esta bien
definido. La originalidad de la propuesta en esta tesis consiste en trabajar en el marco de
Jordan analizando si el mecanismo de apantallamiento puede surgir naturalmente de acuerdo
a la funcién f(R) considerada. Este andlisis se realizé en colaboracién con el Dr. Marcelo
Salgado del Instituto de Ciencias Nucleares de la UNAM y sus resultados ya fueron enviados
a una revista especializada para su publicacion.
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Figura 4.5. Estimador Y2 para el espacio de pardmetros («, i) extendido. En cada caso se indica la
morfologfa y la compilacién utilizadas. Dado que Y2, = 2.41 para la compilacién Huang y Y2, = 1.14
para la compilacién Galkin todos los puntos de color naranja y amarillo se encuentran dentro de los
50. El rectdngulo negro indica el espacio de pardmetros escaneado al utilizar las incertezas en (o, p)
propagadas a partir de las incertezas en D y E dadas por Brownstein (2009).
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350 7
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Figura 4.6. Curvas de rotaciéon para la teorfa MOG para las morfologias representativa y BF' utili-
zando en cada caso un conjunto de pardmetros («, ) que da un buen ajuste al utilizar el estimador
x2. Se muestra también la prediccién newtoniana al utilizar la morfologia BF para los bariones y un
perfil gNFW para la materia oscura (Karukes et al., 2019)

4.3.1. Modelo del Sistema Solar

Una aproximacién sencilla para describir al Sistema Solar consiste en tomar un fluido in-
compresible (de densidad constante) separado en tres capas. Estas, dan cuenta de la densidad
del interior solar, de la corona solar y del medio interestelar (MI)

po =143 gcm™3 (0<r<Rp)

p(1) =< peor = 1071° g cm ™3 (R <7 < Reor) (4.27)

ovi = 10724 g cm ™3 (Reor £ 7 < Rur),

con Rarr ~ 150A.U. ¥ Reor = 15R 0.

Dado que los efectos cerca de la superficie solar son importantes debido a que el valor
observacional de v se obtiene cuando la Tierra y Saturno estdn en conjuncién, es necesario
considerar el efecto de la corona solar®. Esta aproximacién es suficiente para realizar los test
del Sistema Solar y no es necesario utilizar una ecuacién de estado mas sofisticada para el
Sol como, por ejemplo, la utilizada por Hu & Sawicki (2007a)°.

8Es importante remarcar que si se considera vacio en lugar de medio interestelar los resultados cambian. Lo
mismo sucede si no se considera a la corona solar. Es por esto que en esta tesis se considera una aproximacion
sencilla pero més realista que esos escenarios.

9Al considerar diferentes tamafios para el ancho de la corona manteniendo la densidad constante los resul-
tados de esta tesis no se ven afectados con lo cual se puede inferir que un modelo mas preciso para el Sol no
supondria un cambio en el mecanismo de apantallamiento.
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4.3.2. Resolucion de las ecuaciones para el Sistema Solar

Resolver de forma numérica las ecuaciones para la métrica y para el escalar de Ricci (Ecs.
2.95 - 2.97) requiere de una gran precisién para manejar simultdneamente la diferencia de
treinta 6rdenes de magnitud entre la densidad solar y la densidad cosmolégica que aparece
involucrada en los pardmetros de los diferentes modelos de f(R) que son viables a escala
cosmolégica. Para evitar estas complicaciones numéricas y con la intencién de entender no
solo cuantitativa sino cualitativamente los resultados, en esta tesis se utiliza un enfoque
diferente. El método consiste en realizar linealizaciones y aproximaciones adecuadas de las
ecuaciones con el objetivo de obtener expresiones analiticas para los elementos de la métrica
n(r) y m(r). A partir de estas, se puede encontrar una expresiéon para el pardmetro post-
newtoniano v que depende explicitamente del escalar de Ricci R. Finalmente, el andlisis de
R, que representa el grado de libertad escalar asociado a la teoria, permitird concluir si el
modelo de f(R) considerado permite o no pasar los test del Sistema Solar.

Para realizar la linealizacion de las ecuaciones, hay que considerar que la métrica alrededor
del Sol es muy parecida a la métrica de Minkowski dado que la vecindad solar se encuentra
en un régimen de campo gravitacional débil. Por lo tanto, se definen

n(r) = 1-2¢(r), (4.28)
m(r) = 1+2¢(r), (4.29)

asumiendo que |¢(r)] < 1, [¢(r)] < 1, v |Tw/0?| < 1, donde £ ~ 150 U.A. (unidades
astronémicas) es la escala del Sistema Solar. Resumidamente, se asume que ¢ y v son per-
turbaciones de la métrica de fondo que es Minkowski.

Hablando estrictamente, el Sol estd inmerso en el medio interestelar (MI) que a su vez
se encuentra inmerso en el fondo cosmolédgico. Estas capas de diferente densidad alrededor
del Sol (que pueden ser consideradas constantes en promedio), contribuyen a la métrica
en la forma de una constante cosmoldgica efectiva. En Relatividad General usualmente se
ignoran estas contribuciones pero en teorias de gravedad modificada, en particular aquellas
que presentan un efecto de tipo camalednico para suprimir el efecto del grado de libertad
escalar que presentan, la contribucién de estas densidades no es despreciable. De hecho, una
de las caracteristicas claves de los modelos camalednicos es que la masa efectiva del campo
camaleén depende de la densidad del ambiente donde se propaga. Por lo tanto, en principio
no es posible despreciar las contribuciones de estas densidades.

La clave del método desarrollado en esta tesis estd en tratar al escalar de Ricci R(r) en
forma perturbativa. El enfoque ingenuo (utilizado por varios autores) consiste en asumir que
R(r) = R(r) + Ry es la solucién perturbada alrededor del minimo Ry que se corresponde
con el minimo que produce la constante cosmolégica efectiva Ry = Aegr/4. Luego se linealiza
la Ec. 2.97 para R(r). Al proceder de esta forma, independientemente del modelo de f(R)
considerado, se estan despreciando todos los efectos de tipo camalednico, es decir, el meca-
nismo de apantallamiento. Esta perturbacién se propaga a las ecuaciones para ¥ (r) y ¢(r)
y se obtiene v ~ 1/2 que estd completamente descartado por las observaciones. Este andlisis
incorrecto ha sido utilizado en los comienzos de las teorias f(R) para descartarlas (Chiba
et al., 2007; Guo, 2014; Oyaizu, 2008; Oyaizu et al., 2008; Schmidt et al., 2009; Sotiriou &
Faraoni, 2010).

En el enfoque correcto, se debe considerar que el Sol, la corona y el MI producen diferentes
potenciales para el campo escalar R y que cada uno de ellos tiene su minimo en Rifilr’for’MI. Por
lo tanto, es necesario linealizar la ecuacién 2.97 alrededor de cada minimo. Este método ha
sido utilizado en el modelo camalednico original y ha probado ser valido en ciertos régimenes
(Khoury & Weltman, 2004; Waterhouse, 2006). En esta tesis se analiza cémo afecta este efecto
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de tipo camaledn a las perturbaciones de la métrica. Por lo tanto, se propone una solucién
general para R como funcién de la coordenada r (distancia desde el centro del Sol)
Rsol(r) = ngiln + Rsol(r) (0<r<Re)
R(r) = { Reor(r) = R, + Beor (1) (Ro <7 < Reor) (4.30)
Ryii(r) = Ry, + Ban(r)  (Reor <7 < R,

min

con Reor = 15Re, Ryr ~ 150A.U., se asume Rsol(r) < Rfﬁiln, RMI(T) < R%In, y Rcor(r) <

Resolviendo de forma perturbativa para cada caso y utilizando condiciones de continui-
dad en las zonas de transicién r = Rq and r = Ror Se obtiene la solucién completa. A fin
de obtener una solucién para la Ec. 2.97 se adoptan ciertas aproximaciones. Se desprecian
las contribuciones del espacio-tiempo curvo (solo en esta ecuacién), es decir, se considera
n(r) = m(r) = 1. Es posible hacer esto debido a que el efecto de apantallamiento proviene
del comportamiento de la propia f(R) y no de las perturbaciones de la métrica. La par-
te importante de la ecuacién involucra al potencial efectivo para R en las tres capas que
depende exclusivamente de los detalles de la funcién f(R) considerada y de las densidades
involucradas. Este hecho puede observarse en el tratamiento del camaleén original propuesto
por Khoury & Weltman (2004) y en investigaciones posteriores (Burrage & Sakstein, 2018).
Esta aproximacién es vélida en el régimen de campo débil bajo el cual se analiza al Sistema
Solar.

Entonces, para resolver primero se deben reemplazar las ecuaciones 4.28-4.30 en 2.95—
2.97 dejando solo los términos lineales en ¢, 1, R y Ty Luego, se asume que |Ry/RL, | ~
|| ~ || ~ kpr? donde I hace referencia al Sol, la corona y el MI. Bajo estas aproximaciones
se obtiene un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias lineales de primer orden de la

forma y/(r) = F(y, p) donde y(r) hace referencia a ¢, 1, Ry R

Linealizacion de las perturbaciones de la métrica

Reemplazando la Ec. 4.29 en 2.95 y dejando solo los términos lineales en ¢, 1, Ry Ty se
obtiene la ecuacion diferencial ordinaria para

1
4/rmein

7,2
1+ 20) (Bunin Ay + finin)
"‘R(RminfRRmm =+ 2mein) + QHT}

3
Ts‘él fRRmin
3 mein

donde Ry, es el minimo del potencial efectivo Veg(R,T') dentro y fuera del Sol

S —4fR.. — 2/§7“2Ttt

+

(2Rminmein - fmin) } 5 (431)

dVer KT +2f — Rfg
drR 3frR

En el minimo, la masa efectiva asociada a R es m%; := d*Veg /dR?|R,,;,, > 0

mls = (fr— Rfrr)/(3fRR)| R

1
= 3Rfrr (KT +2f = R fri) | R (4.33)
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Es importante notar que la masa efectiva asociada a R depende explicitamente de la densidad
del medio p = —T'. En el minimo debe satisfacerse que fr > 0 para obtener una constante de
gravitacion efectiva positiva Geg = Go/fr. Ademads, en el régimen de campo débil, R ~ kp,
y entonces R > 0. Por lo tanto, para que mgﬁ sea positiva, es necesario que se cumplan dos
condiciones: frr|r.. > 0¥ Rfrrlru, < frlIR,,- Los modelos de f(R) que no satisfagan
estas condiciones no son fisicamente viables.

Uno de los aspectos interesantes de la Ec. 4.31, asi como también de su version no lineal
Ec. 2.95, es que estd completamente desacoplada de n y por lo tanto, de ¢. Mientras que
sf se encuentra acoplada al grado de libertad escalar extra de la teorfa, representado por R,
y al término de materia. Como se asume un fluido perfecto, incompresible y no relativista
para los tres medios (sol, corona y medio interestelar) se tiene que T% = —p = const y
T = —p+3p~ —p = const. Por lo tanto 1 va a ser continua pero no diferenciable en r = Rg
y 7 = Reor (donde p presenta un salto) al igual que sucede en Relatividad General.

A partir de la Ec. 4.32 se tiene que

KT + 2™ — Ry foin = 0, (4.34)

y dado que se satisfacen las condiciones

fmin ~ Rmin 5 (435)
min o1, (4.36)
es posible determinar
Ruin ~ —kT =~ kp . (4.37)
3:‘iM® 7‘2

En consecuencia, tomando el caso particular del Sol, —kTpr? ~ kper? ~

2 2 . .
GGﬁg/[@ 72*2@ ~ 727% hmr ~ Ysol ~ Rfr?ilnr2. Es decir, dentro del Sol se satisface que ¥ ~ Hp@T’Q.

La misma aproximacion es valida en el exterior utilizando las densidades y los minimos co-
rrespondientes. Entonces, el término r%(1 + 2¢)(Rpin fE + f00) = 72 (Rpin fR10 4 f™0) +
2¢T2(Rmin rénn + fmm) ~ rz(Rmin Rmm + fmln) + QTQmein ~ TQ(Rmin ]I%nn + fmln) + 20(¢2)
tiene una contribuciéon de orden dos que puede ser despreciada. Reemplazando en la Ec. 4.31

4R Rié

NN % kT,
- r 2]‘“}%1in
r . .
o |(Ruin fB™ + f™0) + 26T
R
+R(Ruin [R5 + 275™)|
TQR/ }r%q;zn fmin
+ 19 fglin 2Rmin — glin : (4'38)

Utilizando la Ec. 4.34 se obtiene que

Fa Y
/lp - r+4mein

|Br? (R f33 + 205™)

(= 25T + KT + funin)

T1or Jfin

+’”3%§1¥1 (2Rumin g™ = /™™, (4.39)

71



4. Resultados

esta ecuacién puede reescribirse como

1d(r
; (£T ) ~ 4mein (Hp + fmin)
1 D min min
+W [RTZ (Rmin e +2fR )
3R/fmin min min
Tjgg?f(QRmm i — )] (4.40)

donde se ha considerado que T% = —py T = —p + 3p ~ —p.

Para dar una idea de las consecuencias del mecanismo de apantallamiento, si se considerara
solo Sol y medio interestelar!® y el efecto fuera ideal, dentro del Sol se tendria que Ry (r) ~
Ry afuera Ryp(r) ~ RML | excepto en una regién muy angosta en r = Re donde R(r)
experimenta un decrecimiento brusco. Esto significa que R = 0 dentro y fuera del Sol, ya que
f?,/ Ruin < 1, excepto cerca de las zonas de transicion, y la solucién completa para R(r) es
un escalén practicamente perfecto.

Se muestra a continuacion como en este caso de apantallamiento ideal se puede recuperar
la solucién que se obtiene en RG. La solucién de la Ec. 4.40 en el interior solar estaria dada
por

2

r
12fr

min,in

1/1501(7") ~ (HPQ + fmin,in) (0 <r< R@), (441)

donde, como en Relatividad General, la constante de integracién es nula como consecuencia
de exigir regularidad de la solucién en el origen. Por otro lado, afuera del Sol

7,2
12mein,lVH

Si, al igual que en Relatividad General, se desprecia la contribucién de la densidad del medio
interestelar y recordando que fuin M1 & Kpar, Se encuentra

const

PYar(r) (Ro <7 <Rpu).  (4.42)

(HPMI + fmin,MI) +

const

v (r) = (Ro <r <Rumy) - (4.43)
Utilizando la condicién de continuidad en r = Ry se determina la constante de integracién
GoM, ini
const = —2"9 (1 + fmm’m> . (4.44)
2mein,in Kp@
Ademaés, en un escenario de apantallamiento perfecto, fmin,in = Rmin,in = 606 Y fRminm = Ls
entonces const ~ GoMg), vy
GoM,
Uan(r) = = ' (Ro <1 < Ru), (4.45)

con lo cual se recobra el valor para 1) en Relatividad General.
Volviendo al escenario original, para la linealizacién de la Ec. 2.96 se procede de la misma
forma y se obtiene

/ ¥ 1 2
e 1 2 min — {limin i
O g 20 (o B
—TzéRmmfRRmm — 47"fRRminR/ + 2/17"2T7;} . (4.46)

108e deja fuera la corona solo para mostrar de forma mas simple el efecto ideal y poder comparar con lo que
sucede en Relatividad General. Al considerar la corona la idea no se modifica.
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Utilizando las mismas consideraciones que antes para los tres medios, esta ecuacién puede
ser aproximada como

/ P r .
~ 2 (fom — Runfr. + 2xT
¢ r 4mein (f R meln + " r)
fRRmin 2D D/
A (r2RRuin + 4rR') . (4.47)

Utilizando la Ec. 4.34

PN _% — T _ . fRRmin H/ TijnR
Finalmente la ecuacion diferencial para ¢ se puede expresar como
/ w r fRR i D/ TRminR
N — Jmi =\ R+ —F 4.49
¢ r 4mein (K;p fmln) + mein ( + 4 7 ( )

donde se ha despreciado el término con 7. = p. A diferencia de lo que sucede con ¢/, de
la Ec. 4.49 puede verse que ¢’ es continua en 7 = Rg v 7 = Reor, alin cuando se utiliza la
aproximacién de un fluido incompresible, debido a que 1, R y R’ son continuas.

Para el caso del sistema Sol-medio con apantallamiento ideal y despreciando pnp, esta
ecuacion se reduce a

g o~ -2 (4.50)
r
y entonces la solucion exterior estd dada por
¢6Xt(r) ~ GOMG)/T = Yext, (4.51)

con lo cual se recupera v = |Yext/dext| = 1 + O(6), donde § < 1075, Por lo tanto, el apan-
tallamiento ideal permite recobrar Relatividad General y su éxito en los test del Sistema
Solar.

Regresando nuevamente al escenario original, al restar las Ecs. 4.40 y 4.49 se obtiene

d Rfrp.. KTp rR( RuinfrRR,.. )
_ _ _"_ 1M1n % _"_ - 1 _ 7"\111}
dr (w ¢ mein ) 2mein 6 mein
2R/fm1n
92 min mm min \ . 4 2
+ 12( fglm) ( R —f ) (4.52)

que para el caso de Relatividad General se reduce a

IQT‘p

(1/} ¢) ~ (4.53)

En vacio esta ecuacién conduce a ¢ext (1) = Yext(r) al igual que se mostré anteriormente.

Es importante resaltar que, como se vera préximamente, a pesar de que el mecanismo de
apantallamiento no sea ideal y la funcién R(r) no sea un escalén perfecto, es posible recuperar
un valor de vy que satisfaga los limites observacionales. Esto se debe a que si bien R(r) no es
nulo en todos lados, solo no lo es en regiones muy angostas alrededor de la transiciéon entre
capas. En estos casos, el efecto del grado de libertad escalar es lo suficientemente pequefio y
no impacta en las soluciones para ¥ y ¢.
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Linealizacién de la ecuacion para el escalar de Ricci R

Debido a que las contribuciones a la métrica no son consideradas en la ecuacién asociada

a R, basicamente se tiene una ecuacién equivalente a aquella que se tendria en un fondo

Minkowski. Esta ecuacién se resuelve de forma perturbativa de manera similar a la utilizada

usualmente en los modelos camalednicos en el régimen de campo débil. Despreciando las
contribuciones de las perturbaciones de la métrica, de la ecuacion 2.97 se tiene

}y/+_2£y7:

r 3frr

En general, en la bibliografia esta ecuacién es escrita en términos del campo escalar
X = fr=df/dR

(T +2f = Rfr — 3frrrR?) . (4.54)

2y 1
/! I _
X+ = 3(/1T+2f Rx) , (4.55)

donde Ry f(R) son funciones implicitas de y. Este enfoque tiene un importante problema:
es necesario invertir las funciones de R en términos de x y, tal como se demuestra en Canate
et al. (2016), en la mayorfa de los casos esto no es posible de forma global. En esta tesis se
considera a R como el campo escalar en lugar de a fr (a pesar de que la resolucién es més
compleja) para evitar este problema.

A pesar de haber tomado aproximaciones, la Ec. 4.54 se mantiene no-lineal en R. Para
poder resolverla de forma analitica se propone linealizarla alrededor del minimo asociado
al potencial efectivo Vesf?l’cor’MI en las tres capas. Este potencial es aproximado de forma
cuadratica alrededor de cada minimo y por lo tanto la Ec. 4.54 queda aproximada de forma
lineal alrededor de dicho minimo. Se resuelven las ecuaciones en cada uno de los medios y se
pide continuidad en los puntos de transicién. Esta es una buena aproximacion debido a que
Ryol corMi(r) = ngilgfor’MI = const, dentro del Sol, en la corona y en el medio interestelar;
excepto en una regién muy pequena en la transicién entre capas donde el escalar de Ricci
interpola entre dos soluciones. Este método ha sido aplicado para el modelo camalebnico
obteniendo buenos resultados, en particular en el llamado régimen de thin-shell (Brax et al.,

2008; Khoury & Weltman, 2004). De esta manera, la Ec. 4.54 se puede aproximar como

2R/
1+ TI ~ mig ((Rr — Ryin) (4.56)
o equivalentemente para R 3
~ 2R/ -
Rj+—1~ mngJRI ) (4.57)

donde el indice I hace referencia a Sol, cor y MI; y la masa efectiva estd dada por la Ec. 4.33.
Para que esta ecuacion sea una aproximacién valida a la Ec. 4.54 en el interior del Sol, el
modelo f(R) debe satisfacer que (ver detalles en el Apéndice B)

(Redhy — Redt) fRRys
6GoMs/Ro

<1, (4.58)

—kp
3frr
comprobar que se cumple la condicién de Compton L > (m;?fr)*l dentro de la corona (L
representa el ancho de la regién). Si esta condicién no se satisface, se debe definir una nueva
masa efectiva para esta regién y se debe derivar el correspondiente RJ)T que ya no es mas un
minimo del potencial efectivo (Burrage et al., 2015; Schlogel et al., 2016).

El potencial efectivo Veg se define de forma tal que dc‘l/]e%ﬁ representa el miembro derecho

de la Ec. 4.54. El término con R'? se desprecia debido a que representa una contribucién

con Rrg solucién de la ecuacion mgﬂ(R — Ruyin) = dentro del Sol. Ademas, es necesario

74



4.3. Predicciones para el pardmetro post-newtoniano 7 en las teorias f(R)

3.0 A

2.5 - dV/dR
— dVeff/dR

2.0 A
1.5~

1.0

dV/dR

0.5 A

0.0

—0.5 A

—1.0 A

075 1.00 125 150 175 2.00 225 250
RIRM

Figura 4.7. Comportamiento de las cantidades dVeg/dR, dV/dR y dVipat/dR en unidades de 10~7°

cm™? en el medio interestelar como funcién de Rh% para el modelo de Starobinsky dado por la

min

Ec. 2.104 (Starobinsky, 2007) con ¢ = 2. Este comportamiento es similar para los otros modelos de
f(R) analizados en esta tesis.

no-lineal en R2?. La derivada dc‘l/ﬁﬁ tiene dos componentes dV/dR := (2f — Rfr)/(3frr)
Y dVmat/dR := kT /(3frr) cuyo comportamiento puede verse en Fig. 4.7 para el caso del
modelo de Starobinsky (Starobinsky, 2007) con ¢ = 2. Este comportamiento es equivalente
en los deméds modelos de f(R).

Para resolver la Ec. 4.57 se debe imponer regularidad en el origen y la condicién asintética
Rait(Rasr) =~ 0. La solucién completa estd dada por

~ inh sol
Rsol(r) = Osol% (0 <r< R@)
; T e
T T T T (@.59)

(RQ <r< Rcor)

o MI

Rui(r) = Ovit i (Reor < 7 < Ragp).-

MI
m HT

Las constantes de integracién Cgop, C1, C and Cyp son calculadas pidiendo que la solucién
R(r) y su derivada sean continuas en Rg y Reor- Se encuentra que el coeficiente Cy es des-
preciable y entonces en la corona R se comporta como una exponencial decreciente. Para
que el mecanismo de apantallamiento funcione y se pueda recuperar el valor del parametro
post-newtoniano =y, debe suceder que dentro de cada uno de los tres medios R(r) < Ruin, v
por lo tanto R(r) ~ Rmin, €xcepto en una regién muy angosta en la transicion entre capas

75



4. Resultados

donde R(r) decae exponencialmente para interpolar la solucién. El éxito de este mecanismo
depende exclusivamente de la masa efectiva asociada a R en cada uno de los tres medios. Este
mecanismo de apantallamiento difiere del respectivo del camaleén original en dos puntos: 1)
la supresién del grado de libertad escalar extra es generado mayoritariamente por el compor-
tamiento tipo potencial de Yukawa dado por la exponencial en lugar de estar determinado
exclusivamente por un parametro de thin-shell equivalente al de la Ec.2.92; 2) Si bien el de-
caimiento se da pegado a la superficie solar, en el caso de las teorias f(R) se da por fuera del
Sol en lugar de darse mayoritariamente en el interior del mismo como sucede en el modelo
camaleodnico.

Parametro

Utilizando la solucién 4.59 en la Ec.4.39 y considerando que fi™' ~ 1, RL, ~ f(RL..),

r?RI. < 1con RL; que satisface RL; fmmI KTy + 2f(RL. ), se obtienen las soluciénes
para v en la regiéon externa al Sol
wz TR
= i i 2fR, i )
Vi +— 4f i+ kpi) + 12fRi(fRz+RfRRZ)
r’R frr,
“(2R; fRr, — i), 4.
o g O, S() (460)
Rcor (T) 1 —mg(f){r CCOT
cor = - —2C — 4.61
—RM[(’I“) 1+ me[fIr quj\,/ﬂ
= 2 4.62
¢MI(T) 6 (mg/f[fl)z + r ’ ( 6 )

donde se han despreciado los términos que no contribuyen a la solucion. C7%" y CQIL/H son
las constantes de integraciéon que se fijan al pedir continuidad de la solucién en Reor v Re-
Dejando solamente los términos relevantes, se obtiene

RE ReCre Meit RO
COor — “ k
B O T
COor 1
7m (R@ _ ) (4.63)
6mCOT g%r
cor ®, 1 + m Rcor
C}l\}/H - Cw + RcorRMI(Rcor)W' (464)
6 (meff)
A su vez, la ecuacién para ¢ se puede escribir como
JRR; > rkp; | TR
d ( i i+ R = + s — I :
Vi — ¢ In. 3Fn ofn (fr fRR;)
T‘ZR, fRR~
2R fr. — fi). 4.65

Considerando que ¢np debe tender asintéticamente al fondo cosmoldgico, la constante de
integracién para la solucién en el medio interestelar puede ser despreciada. Finalmente se
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4.3. Predicciones para el pardmetro post-newtoniano 7 en las teorias f(R)

obtienen las soluciones para ¢ en la corona y el medio interestelar

RMI (Rcor)Rcor + Rgorkpcor

= fRRu
T = r+ R Rcor 4.66
(bco <T) wco + MI( CO ) fRMI + 6mlevf[fI 4chor ( )
ko = IRR Ry (r)r
r) = — + Ry (r) 22N , 4.67
¢MI( ) Yh 4fRMI MI( ) fRMI 6 ng/f[fl ( )

donde se han despreciado los términos que no contribuyen de manera significativa. Finalmen-
te, el parametro PPN ~ es definido como v = % Como puede verse de las Ecs. 4.66 y 4.67,

se tiene que ¢ = 1 + a y se puede definir v = %JFE donde
% (RG <r< Rcor)
€ — (4.68)

ZJI\Z§ (Rcor S r S RMI)

El PPN ~ depende de la coordenada r y del modelo de f(R) considerado. Por lo tanto,
hay que asegurar que (r) fuera del Sol (en la corona y en el Sistema Solar) satisface los
limites observacionales para poder determinar qué modelos de f(R) son viables.

4.3.3. Resultados para diferentes modelos de f(R)

En esta seccién se presenta la prediccién del pardmetro PPN ~ para cuatro modelos de
f(R) que exhiben un comportamiento cosmolégico adecuado: el modelo de Hu-Sawicki (Hu
& Sawicki, 2007a), el de Starobinsky (Starobinsky, 2007), el exponencial (Bamba et al., 2010;
Cognola et al., 2008b; Elizalde et al., 2011, 2012; Kerner, 1982; Linder, 2009; Yang et al.,
2010), y el logaritmico propuesto por Miranda et al. (2009) (modelo MJWQ).

Para cada una de las f(R) analizadas, la linealizacién del potencial efectivo dentro del
Sol es una buena aproximacion dado que se satisface la condiciéon Ec. 4.58. En cuanto a la
condiciéon de Compton para la corona, se satisface en todos los casos excepto en el modelo
logaritmico MJWQ.

1. El modelo de Starobinsky

La funcién f(R) en este modelo estd dada por la Ec. 2.104. Siguiendo a Jaime et
al. (2012c) en este caso se considera Ry = 4.1THZ y A = 1 para que el modelo sea
consistente con las observaciones cosmolégicas.

Para ¢ > 2 se encuentra que Reor(r) y Ryu(r) son practicamente nulos en casi todo
el Sistema Solar tal como se muestra en la Fig. 4.8 para el caso particular de ¢ = 2.
La variaciéon de R(r) se encuentra confinada en una fina capa cerca de la superficie del
Sol y del limite de la corona (ver Fig. 4.9 para un acercamiento a la zona cercana a la
superficie solar). Al aumentar el pardmetro ¢, la masa efectiva también lo hace

R12nin
o 2R, (Rh RN G (4.69)
of 3[(1+2¢)R2;, — R2]  6AqRs[(1+2¢)R%,, — R’ '

min

y como consecuencia e~ ™" /r produce una capa de transicién cada vez més fina. Enton-
ces, R(r) se comporta basicamente como una funcién escalén al igual que en Relatividad
General (ver Figs. 4.10 y 4.11). Este comportamiento lleva a que el pardmetro PPN v
satisfaga los limites experimentales en el Sistema Solar por varios érdenes de magnitud
tal como puede verse en la Fig. 4.13. En la Fig. 4.12 puede observarse que aumentar la
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Figura 4.8. Escalar de Ricci (en unidades de RS9} ) como funcién de la coordenada 7 (en unidades de

Ro) para el modelo de Starobinsky con ¢ = 2. La solucién se comporta basicamente como una funcién
MI respectivamente.

escalon. La linea roja punteada y la verde rayada indican los valores de RS v Ryi,
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Figura 4.9. Misma figura que Fig. 4.8 pero con un acercamiento a la region de la superficie del Sol.
El escalar de Ricci decrece unos 19 érdenes de magnitud desde desde RS, hasta RS en una region

muy delgada entre r = Ro y r = Re + ARg) con ARy ~ 5 x 107 1R
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—— Starobinsky ¢ = 4
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Figura 4.10. Equivalente a la Fig. 4.8 para ¢ = 4. La soluciéon se comporta practicamente como
una funcién escalén. La linea roja punteada y la verde rayada indican los valores de RS y RML

respectivamente.
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Figura 4.11. Equivalente a la Fig. 4.9 para ¢ = 4. El escalar de Ricci decrece unos 19 érdenes de

magnitud desde desde RS, hasta RS en una regién muy delgada entre r = Ro y r = Re + ARg)

con AR ~ 1.5 x 1071 R4,
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—— Starobinsky ¢ = 2
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Figura 4.12. En esta figura se muestra el decrecimiento de R(r) dentro de la corona (en la regién
cercana a la superficie solar) para diferentes valores de la densidad. Cuanto més grande es, la caida
es méas abrupta y el mecanismo de apantallamiento més efectivo.
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Figura 4.13. Pardmetro de desviacién |y — 1| como funcién de r (en unidades de R ) para el modelo
de Starobinsky utilizado en la Fig. 4.8. El limite observacional dado por la misién Cassini esta indicado
con la linea roja horizontal punteada.
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Figura 4.14. Equivalente a la Fig. 4.8 pero tomando ¢ = 0.4 y A = 4.0. Cualitativamente, el escalar
de Ricci se comporta de forma similar en ambos casos pero aqui la caida es mucho menos pronunciada
llevando al fracaso del modelo al no poder satisfacer los limites observacionales dados para ~.

densidad de la corona produce un mejor efecto de apantallamiento debido a que produ-
ce una caida més pronunciada de R(r). Este comportamiento se repite para los otros

modelos de f(R).

Por el contrario, al tomar'' ¢ = 0.4 y A\ = 4 el escalar de Ricci se comporta de forma
cuantitativamente diferente como puede verse en la Fig. 4.14. Como consecuencia el
pardmetro v, tal como se muestra en la Fig. 4.15, no satisface el limite observacional
por més de cuatro 6rdenes de magnitud.

2. El modelo de Hu-Sawicki

Este modelo esté definido por la Ec. 2.105. Siguiendo a Hu & Sawicki (2007a) y Jaime
et al. (2012c) se consideran m? = 0.24HZ, ¢; = 1.25 x 1072 y ¢3 = 6.56 x 107°.
Las constantes ¢; y co son pardmetros adimensionales que se encuentran pidiendo que
el modelo sea lo més cercano posible al modelo estdndar ACDM mientras que m?
representa la escala caracterfstica del Universo Hg.

Para n > 4 el comportamiento de R(r) es basicamente el mismo que el del modelo de
Starobinsky con ¢ > 2 debido a que sus masas efectivas presentan un comportamiento
similiar. Por lo tanto, v satisface los limites observacionales.

3. El modelo exponencial

En este caso, la funcién estda dada por la Ec. 2.107. Al igual que en los demaés casos,
los parametros del modelo se obtienen al pedir que la teoria explique las observaciones
cosmolégicas. Se tiene que R, = 2.5H3 y B = 2.0 (Jaime et al., 2012a). Este modelo
tiene el mismo comportamiento que Starobinsky con parametro g grande y por lo tanto

"Estos valores satisfacen las restricciones impuestas en la Sec. IT de Starobinsky (2007).
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Figura 4.15. Equivalente a la Fig. 4.13 con ¢ = 0.4 y A = 4.0. En este caso el modelo de Starobinsky
no pasa el test del Sistema Solar: el valor de |y — 1| es unos cuatro 6rdenes de magnitud mayor que el
limite observacional.

R(r) es practicamente un escalén perfecto con lo cual la cota observacional para v se
satisface por varios érdenes de magnitud.

4. Modelo MJWQ

Por ltimo, en este modelo la funcién estd dada por la Ec. 2.108 y se consideran R, =
Hg y a = 2.0 que se corresponden con un modelo cosmoldgico aceptable. En este caso,
la condicién de Compton no se satisface en la corona y mdg se reemplaza por'? L1
con lo cual se tiene un nuevo RS (R*) que no es un minimo del potencial efectivo sino
la solucién de la ecuacion L=2 = (fr — Rfrr)/(3frr)|r*- A pesar de esta redefinicién
el escalar de Ricci R no alcanza el minimo ni en la corona ni en el medio interestelar
como puede verse en la Fig. 4.16. Debido a esto, R(r) no puede ser despreciado en
ninguna region del exterior solar y esto lleva a que el pardmetro y sea incompatible con

las observaciones (ver Fig. 4.17).

4.3.4. Comparacion con otros resultados

En la literatura existen varios trabajos en donde los modelos f(R) son confrontados con
los test del Sistema Solar estimando el pardmetro post-newtoniano ~ utilizando diferentes
enfoques (Capozziello & Tsujikawa, 2008; Chiba et al., 2007; Faulkner et al., 2007; Guo,
2014; Hu & Sawicki, 2007a; Sotiriou & Faraoni, 2010). A continuacién se describen algunos
de los resultados de estos autores haciendo énfasis en las similitudes y diferencias con el
procedimiento realizado en esta tesis.

Hu & Sawicki (2007a) (HS) realizan una aproximacién lineal de las perturbaciones de
la métrica utilizando coordenadas isotropicas en contraposiciéon a las coordenadas de area
utilizadas en esta tesis. El campo utilizado para realizar el anélisis de tipo camaledn es fg o

127, es el ancho de la corona.
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Figura 4.16. Equivalente a la Fig. 4.8 pero para el modelo MJWQ. Dentro del Sol R(r) ~ R
y decrece lentamente.
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Figura 4.17. Equivalente a la Fig. 4.13 pero para el modelo MJWQ.
cional para vy por més de cuatro 6rdenes de magnitud.

No se satisface la cota observa-
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en lugar de R'3. Los autores asumen que | f,éf Sl < 1y fH9/R <« 1y consideran a la cantidad
AfH So=f i S_f go‘z como una perturbacién del fondo de Minkowski'*. Consideran un modelo
inhomogéneo para el Sol y la corona a diferencia de la funcién escalén aqui considerada.
Bajo estas aproximaciones, —A fg 9 termina siendo exactamente una de las perturbaciones
de la métrica relacionandose directamente con - y encuentran entonces que siempre que
A fg 9 « 1 se satisfacen los limites observacionales. La longitud de onda de Compton Agg ~
8300R | fA| es mucho menor que el tamafio que le asignan al Sistema Solar (r ~ 105R)
con lo cual el factor de Yukawa e~"/*us /7 < 1 suprime la perturbacién A f g S en las escalas
de interés.

Faulkner et al. (2007) también utilizan la variable ¢ = fr como el campo camaleén pero
hacen sus cédlculos en el marco de Einstein y luego regresan al marco de Jordan para comparar
con los limites observacionales. Hacen uso de las coordenadas de area. Trabajan en particular
con el modelo fr(R) = R+ (m — 1)u?(R/u?)™ — 2A y encuentran que la longitud de onda
de Compton es mayor a 10'° U.A. con lo cual el factor de Yukawa no contribuye conside-
rablemente en el apantallamiento pues el responsable del mismo es el llamado parametro de
thin-shell A siempre y cuando u?/H? satisfaga ciertas condiciones que dependen del valor
de m. Al considerar el caso m < 1, para que la funcién pueda pasar los test del Sistema
Solar es necesario que p?/Hg ~ 107% < 1. Como consecuencia, el modelo fr(R) con A = 0%
serd descartado o por los test del Sistema Solar o por las observaciones cosmoldgicas pues
no puede satisfacer ambas. Este es un problema similar al que ocurre en el modelo MJWQ
que puede producir una cosmologia adecuada pero no puede pasar los limites observacionales
locales al considerar a Ry, ~ Hj. Sin embargo en Faulkner et al. (2007) p? ~ 107HZ, y si
uno toma para MJWQ aR,, < H? los test del Sistema Solar se pasan pero no se obtiene la
cosmologia buscada.

Otro andlisis interesante es el realizado por Guo (2014) que también utiliza fr y coordena-
das de area pero manteniéndose en el marco de Jordan. Primero realiza un analisis demasiado
ingenuo en el que considera al Sol inmerso en vacio y desarrolla las ecuaciones alrededor del
minimo cosmolégico llegando a v = 1/2. Luego, implementa las modificaciones necesarias
para recuperar el mecanismo de apantallamiento concluyendo que, para poder satisfacer los
limites observacionales, la funcién A(R) = f(R) — R y sus derivadas deben cumplir |A| < R,
|fr] < 1 and |frrR| < 1, lo cual en algin sentido es la misma conclusién presentada por
Faulkner et al. (2007). El inconveniente estd en que a nivel cosmoldgico es necesario que
|A| ~ R para reproducir la aceleracién césmica. La dindmica del modelo deberia permitir
que la teoria sea exitosa en ambos escenarios sin la necesidad de introducir una constante
cosmologica A de forma explicita. Para entender mejor el mecanismo de apantallamiento, el
autor resuelve numéricamente las ecuaciones no lineales para el campo fr. Analiza un modelo
de f(R) logaritmico y un modelo HS con n = 1. Utiliza un modelo no homogéneo para la
densidad solar y un fondo de densidad constante. El autor concluye que el modelo logaritmico
puede ser descartado mientras que para el otro, tras resolver una ecuaciéon de tipo camaledn,
determina que puede pasar los test del Sistema Solar pero no realiza un andlisis detallado del
calculo de 7.

Por tltimo, en la resefia Sotiriou & Faraoni (2010), que sigue de cerca el trabajo de Chiba
et al. (2007), solo se presenta una aproximacién ingenua que no tiene en cuenta el efecto de
apantallamiento y que no es adecuada para recuperar y ~ 1.

13La funcién f(R) utilizada en esta tesis se relaciona con la de Hu & Sawicki (2007a) como f(R) = 1+ f#*.

1 ¢HS o5 el valor asociado a la galaxia a la que se le atribuye una densidad igual a la considerada en esta
tesis para el medio interestelar.

15T0 interesante en estas teorfas es que se genere naturalmente una constante cosmoldgica efectiva sin

agregarla de forma explicita.
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Capitulo 5

Conclusiones

Si bien las predicciones del modelo ACDM son consistentes con las observaciones astrofisi-
cas y cosmolégicas, existen ciertos desafios por resolver. La introducciéon de materia oscura en
las simulaciones de evolucién cosmolégica de galaxias presenta algunos problemas al realizar
comparaciones con las observaciones; atin mas, a pesar de los multiples esfuerzos por detectar-
la todavia no se lo ha logrado. Por otro lado, si bien la constante cosmolégica es la propuesta
mas simple para explicar las observaciones, el valor observado por la misma no puede ser
explicado por las propuestas actuales de la fisica tedrica. Es en este contexto que las teorias
de gravedad modificada son una opcién interesante para intentar explicar observaciones en
multiples escalas. Al realizar modificaciones en la Relatividad General se introducen nuevos
grados de libertad que dan lugar a una variada fenomenologia y el andlisis se complejiza.
Estas nuevas teorias deben probar ser validas en todas las escalas lo cual implica un arduo
trabajo tal como el que se viene haciendo con Relatividad General desde hace mas de 100
anos.

En esta tesis se trabajé con dos teorias de gravedad modificada: la teoria MOdified Gravity
(MOG) y las teorias f(R). La teoria MOG fue propuesta por J. Moffat en 2006 con el principal
objetivo de tener una teoria relativista que pudiera explicar las curvas de rotacién de las
galaxias sin la necesidad de introducir materia oscura. Al trabajar en el limite de campo
débil, la fenomenologia de la teoria depende de dos parametros que miden la intensidad y el
rango de accién de la quinta fuerza generada por la misma. Se propuso estudiar la posibilidad
de que la teoria pudiera explicar la curva de rotacién de la Via Lactea. Para ello se utilizaron
dos compilaciones de trazadores que provienen del andlisis de la cinematica del gas y de las
estrellas de la galaxia. Cada una de ellas tiene trazadores diferentes y la curva de rotacién
es calculada con técnicas distintas. Ademéas dan cuenta de la fisica en zonas diferentes de
la galaxia. Por otro lado, se consideré una estructura bariénica compleja para la galaxia
separando la morfologia de la misma en tres componentes: bulbo, disco y gas interestelar. Para
el bulbo se tuvieron en cuenta seis opciones mientras que para el disco cinco. Al considerar
una opcion para cada una de las componentes se generan las 30 morfologias totales utilizadas
en esta tesis. Este procedimiento permite tener en consideracion las incertezas que se tienen
en la comunidad cientifica acerca de la morfologia de la Galaxia. En una primer instancia
se analizaron tres conjuntos de valores para los parametros de la teoria: a) el que J. Moffat
postula como correcto para las galaxias espirales, b) el indicado por el autor para la Via
Léctea y c) el que se calcula utilizando la masa de la galaxia y las férmulas desarrolladas bajo
la hipotesis de simetria esférica dadas por el autor de la teoria . En todos los casos se calculd
el estimador estadistico x? concluyendo que el modelo no puede explicar la curva de rotacién
observada de la Via Lactea. En una segunda instancia, se realizd para algunas morfologias
en particular un recorrido por el espacio de parametros. Se encontré que existe una acotada
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variedad de valores que permiten que la teoria reproduzca una fenomenologia consistente con
los datos de ambas compilaciones. Estos resultados dan cuenta de que las formulas propuestas
por J. Moffat para calcular los parametros de la teoria no son adecuadas para la Via Lactea
y por lo tanto tampoco deberian serlo para las galaxias espirales en general. Por otro lado, el
hecho de que los parametros estimados por el autor para las galaxias espirales no sean aptos
para la Via Lactea sugiere que es necesario realizar un analisis que incluya un mayor detalle
de la morfologia de las mismas y/o datos mds precisos de sus curvas de rotacion.

Ademas se estudid la teoria en la escala cosmolégica. La misma busca explicar la ex-
pansién acelerada del Universo sin introducir explicitamente la constante cosmoldgica A. Se
resolvieron las ecuaciones para un Universo isétropo y homogéneo con el fin de obtener la
prediccién tedrica para H(z). Esta fue comparada utilizando el estimador y2 con dos tipos
de observaciones: la distancia de luminosidad de las supernovas tipo Ia de la compilacién
Pantheon que es la més reciente en la literatura, y los valores de H(z) que se determinan a
partir del método de los cronémetros césmicos. En ambos casos se concluye que la prediccién
puede explicar las observaciones al considerar el valor propuesto por el autor de la teoria para
el potencial de autointeraccién del campo escalar G. Sin embargo, esto no sucede cuando se
consideran otros valores para el mismo generando que la teoria deje de ser valida en estos
Casos.

Por otro lado, se analizaron las teorfas f(R) en la escala local. Las teorias f(R) son es-
tudiadas desde hace muchos anos y se utilizaron en un principio para intentar describir la
etapa inflacionaria del Universo. Son interesantes debido a que pueden generar una constante
cosmologica efectiva que surge naturalmente de las ecuaciones de la teoria. Las teorias de
gravitacion tienen limites observacionales muy estrictos en el Sistema Solar que no permiten
diferencias importantes con las predicciones de Relatividad General en dichas escalas. Para
trabajar en la escala local, se utiliza el formalismo post-newtoniano que depende del para-
metro 7 (entre otros) que estd restringido por las observaciones del efecto de Shapiro y de
la deflexién de la luz. La prediccién tedrica para v se obtuvo planteando perturbaciones a la
métrica para un cuerpo esféricamente simétrico, en este caso el Sol, junto con las ecuaciones
de campo de la teoria obteniendo asi un sistema de tres ecuaciones acopladas: la ecuacién
para las cada una de las dos perturbaciones de la métrica y la correspondiente al escalar de
Ricci. A diferencia de los andlisis similares que se encuentran en la literatura, en esta tesis
se trabajé en el marco de Jordan. De esta forma, se evita realizar la transformacion entre
marcos de referencia que por lo general no estd bien definida para las variables involucradas
en el problema. Se plante6 un modelo para el Sistema Solar que consta de tres capas (Sol,
corona y medio interestelar) con densidad constante y se realizé un desarrollo perturbativo
alrededor del minimo del potencial en cada uno de los medios. Luego se realizé el cdlculo para
cuatro funciones f(R) diferentes, y en algunos casos considerando diferentes parametros del
modelo, obteniendo que la prediccién tedrica satisface el limite experimental para los modelos
exponencial, de Starobinsky con ¢ > 2 y de Hu-Sawicki con n > 4 mientras que los mode-
los MJWQ y el de Starobinsky con pardmetro g = 0.4 pueden ser descartados. Todos estos
resultados son consistentes con los andlisis realizados por otros autores, los cuales requieren
utilizar la versién escalar-tensorial de la teorfa f(R) considerada.
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Apéndice A
Estructura de la Via Lactea

El estudio de la estructura estelar de la Via Lactea tiene una larga historia. Los primeros
modelos basados en conteos de estrellas fueron construidos por Herschel (1785) y Kapteyn
(1922). Hoy se sabe que es posible describir la estructura estelar de la galaxia utilizando
tres componentes: el bulbo, el disco y el halo estelar. Cada una con su particular estructura,
dindmica y poblaciones. En este apéndice se describe el modelado tridimensional de estas
componentes baridnicas considerando como una componente separada al gas interestelar. En
la literatura hay variadas propuestas para los perfiles de densidad de las componentes de la
galaxia y, con el objetivo de considerar todas las incertezas, se considera un gran conjunto de
morfologias para describir la estructura de la Via Léctea.

A.1. Bulbo

El bulbo, definido como la regién alrededor del centro galdctico con |I| < 20°y |b] < 10°,y
su contenido estelar han sido objeto de considerable interes debido a que contienen importante
informacién sobre la dindmica y la formacién estelar de la Via Lactea. Es la parte méas interna
de la galaxia, se extiende hasta 3-4 kpc del centro galactico y contiene aproximadamente el
15 % de la materia luminosa (Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016). La morfologia del bulbo es
mas complicada de entender en comparacion a otras galaxias debido a la extinciéon causada
por el polvo interestelar en la banda éptica y la posicién de la Tierra en el plano galdctico. A
pesar de estas dificultades se ha ido acumulando gran y variada evidencia de que la morfologia
del bulbo es de tipo barra triaxial con su eje mayor rotado respecto a la linea Sol - Centro
Galéctico (CG). La existencia de esta este tipo de estructura tiene importantes consecuencias
para la dindmica de la galaxia. Por ejemplo, provee de un mecanismo para que el gas del disco
galdctico caiga en el centro galactico y alimente al agujero negro central asi como también
un mecanismo para generar los brazos espirales de la galaxia.

La existencia de la barra fue primero postulada por de Vaucouleurs (1964) basdndose en
las similitudes del comportamiento del gas en la Via Lactea y en galaxias barradas. Pero la
idea obtuvo importancia recién en 1991 gracias al trabajo de Blitz y Spergel (Blitz & Spergel,
1991) en el que se analizaron mapas de brillo superficial del centro galactico mostrando de
forma convincente que la asimetria observada en la longitud galdctica podia ser naturalmente
explicada por un bulbo tipo barra cuyo extremo maés cercano esté en la direccién de las
longitudes galacticas positivas. Esto fue confirmado luego con las observaciones en varias
longitudes de onda de la zona del bulbo galdctico obtenidas con el satélite COBE/DIRBE
(Weiland et al., 1994) que le permitieron a Dwek et al. (1995) acotar varios modelos analiticos
de densidad del bulbo. La distribucién de estrellas en el centro de la galaxia también ha sido
evidencia de una estructura triaxial. Por ejemplo, Whitelock & Catchpole (1992) analizaron
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A. Estructura de la Via Lactea

la distribucién de estrellas variable Mira en el bulbo como funcién del médulo de distancia y
concluyeron que la mitad del bulbo que se encuentra en longitudes galécticas positivas esta
mas cerca del Sol que la otra mitad. Otra linea de evidencia de la forma barrada del bulbo
proviene del exceso de microlensing que se produce en esa zona. Esto puede explicarse si
dentro del bulbo hay una parte de las estrellas que se encuentra més cerca del Sol y produce
el efecto de microlensing sobre las que se encuentran mas alejadas (en el otro extremo de la
barra).

A pesar del acuerdo sobre la existencia de una estructura triaxial, la morfologia exacta
de la barra, su orientacién respecto al disco, su masa y su luminosidad bolométrica total ain
son objeto de debate (Gonzalez & Gadotti, 2016; Rich, 2013; Shen & Li, 2016).

A.1.1. Morfologias

Las discrepancias en la forma y en la orientacién de la barra triaxial encontradas en la
literatura pueden ser originadas debido a la presencia de diferentes poblaciones estelares, la
metodologia utilizada y/o el area del bulbo observada. En esta tesis se adoptan una gran
variedad de perfiles de densidad para el bulbo galdctico inferidos observacionalmente con el
objetivo de cubrir las incertidumbres en el modelado espacial del bulbo. En todos los casos
considerados los perfiles de densidad tienen una componente espacial fi(z,y, z) normalizada
por una constante pp que describe el peso del bulbo con respecto a la masa total de la
galaxia. En el aspecto dinamico, la funcién de distribucién estelar no puede extenderse a radios
galactocéntricos mayores al radio de corotacién, mas alla del cual no pueden existir érbitas
estables. Es por ello que en la mayoria de los casos considerados se agrega explicitamente una
funcién de corte f.(z,y, z)

pb(f,y, Z) = po X fb(‘rvyvz) X fc(xvyvz)' (Al)

Se utiliza el sistema de coordenas galactico centrado en el centro galdctico con el eje x
apuntando hacia el Sol, el eje z apuntando al Polo Norte Galactico y el eje y en la direcciéon
[ = —90°. Los perfiles de densidad presentados en esta seccién estan descriptos en coordenadas
(xp, Yp, 2p) que se corresponden con los ejes principales de la barra triaxial. Este sistema de
coordenadas esta relacionado con el sistema galactocéntrico por una rotacién en sentido
horario

T, = xcosa—ysinw (A.2)
yp = xsina+ycosa (A.3)
Zp = 2,

donde « es el angulo entre el eje principal de la barra triaxial y la linea Sol-CG.

Bulbo E2

Este perfil de densidad se corresponde con una funcién de tipo exponencial presentada en
Dwek et al. (1995) con el nombre E2

fo(@p, Yp, 2p) = exp(—1), (A.5)

g GRORGIE

con o = 899/1000 x (Ry/8) kpc, 1o = 386/1000 x (Ry/8) kpc v 2o = 250/1000 kpc.
/ ( pe, Y pcy D

donde
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A.1. Bulbo

La funcién de corte esta dada por

1.0, if ny < R
fc(xpaypvzp) - exp (_M)7 if ny > Rmaacu

27’8
donde R.y, = 1/:1:12)+y}2,, ro = 0.5 x (Ro/8) kpe, Rmax = 3.5 x (Ry/8) kpc. El dngulo de
rotacion es o = 23.8°.

Stanek et al. (1997) obtiene los pardmetros del modelo utilizando aglomeraciones de es-
trellas gigantes rojas como trazadores de la distribucion tridimensional del bulbo galactico.
Para realizar el ajuste, a partir del modelo de densidad seleccionado para el bulbo se calcula
el numero de estrellas esperado para diferentes valores del pardmetro Vi,_; v se lo compara
con histogramas obtenidos en base a los diagramas color magnitud (V,V-I) de 12 campos

a lo largo del bulbo galactico obtenidos por el Optical Gravitational Lensing Experiment
(OGLE).

Bulbo G2

Este perfil de densidad corresponde a una funcién de tipo gaussiana dada por Dwek et
al. (1995) con el nombre G2. Describe un bulbo triaxial con forma de caja cuya distribucién
espacial estd descripta por

Jo(@p, Yp, 2p) = exp(—r§/2), (A7)

1
2 212 4]
- H(%) ()] (2) ] , a8)
Zo Yo 20
con xg = 1239/1000 x (Ro/8) kpc, yo = 609/1000 x (Ry/8) kpc y zop = 438/1000 kpc. El

angulo de rotacién es a = 24.9°. Se utiliza la misma funcién de corte que en el bulbo E2 (Ec.
A.1.1) y los pardmetros utilizados son calculados de la misma forma por Stanek et al. (1997).

donde

Bulbo Vanho

El perfil de densidad estd dado por una ley de potencias truncada (Binney et al., 1997)

ex —CL2 (12
(1p+( a/a{))TS) ’ (49)

0= [u;p)? + (?j?) " (4” g (A.10)

con 1 = 0.68 kpc, ¢ = 0.31 kpc, a,, = 2.5 x (Rp/8.7) kpc y ap = 0.095 x (Ry/8.7) kpc. El
angulo de rotacién es a = 15°.

To(Tps Yps 2p) =

donde

Los parametros del modelo se ajustan en Vanhollebeke et al. (2009) comparando los resul-
tados de la simulacién TRILEGAL (Girardi et al., 2005) con observaciones de los catalogos
2MASS y OGLE-II. El cédigo TRILEGAL se utiliza para simular el contenido estelar de la
galaxia en cualquier direccion. Parte de un modelo para cada componente de la galaxia y
lo evoluciona. Como resultado se obtienen las propiedades fotométricas de las estrellas po-
sicionadas en cada direccién (I, b). Se realiza el conteo de estrellas en las bandas Ks y I y
se los compara con los que se obtienen de los mapas fotométricos de los catdlogos 2MASS y
OGLE-II respectivamente.
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A. Estructura de la Via Lactea

Bulbo RMS

Este perfil de densidad estd compuesto por dos elipsoides tal que uno de ellos representa
la barra con forma de caja (Picaud & Robin, 2004; Robin et al., 2012)

Folp: yps 2) = (feexp(—ag) + [cosh(—ap)] ?), (A11)

donde

1

‘Il

o[ (T )

con f. = 3.17873 x 105/1.49122 x 10°. Los pardmetros para la componente hiperbélica son
¢ = 3.007, €1 = 3.329, x0 = 1.46 x (Ro/8), y0 = 0.49 x (Ro/8), 20 = 0.39, y para la
exponencial ¢| = 2.786, c; = 3.917, 20 = 4.44 x (Ry/8), y0 = 1.31 x (Ry/8), 20 = 0.80. El
angulo de rotacién considerado es o = 12.9°.

, (A.12)

En este caso, cada una de las componentes de la funcién densidad tiene asociada una
funcién de corte dada por la Ec. A.1.1 con rg = 0.35 x (Ro/8) kpc y radios de corotacién
Riax = 3.43 x (Ry/8)kpc v Rmax = 6.83 x (Ry/8)kpc para la componente hiperbdlica y para
la exponencial respectivamente. Los pardmetros ¢ y ¢, permiten explorar un variado rango
de formas, desde tipo disco hasta tipo caja. Para ajustar todos los parametros del modelo
se utiliza el catdlogo 2MASS y se compara el niimero de estrellas en la banda K y en color
J — K con el predicho por el modelo de densidad propuesto.

Bulbo Zhao

En este caso, el perfil de densidad describe una barra con forma de caja a través de una
funcién de tipo gaussiana (equivalente al bulbo G2) junto con un nucleo esferoidal oblato
(Zhao, 1996)

2
folxp, yp, 2p) = [exp(—;) + r;l&” exp(—ra)] ) (A.13)

donde r, estd dado por A.8 y

, (A.14)

con xg = 1.49 x (Ry/8) kpc, yo = 0.58 x (Ry/8) kpc, z90 = 0.4 kpc y ¢, = 0.6. El dngulo de
rotacion es o = 20°. La funcién de corte estd dada por la Ec. A.1.1 donde Ryax = 3.3 % (Ro/8)
kpc.

Los pardmetros son los ajustados por Dwek et al. (1995) utilizando los mapas de brillo
superficial del satélite COBE. Luego, el perfil de densidad asumido es validado utilizando
la técnica presentada por Schwarzschild (1979) que describe a un sistema sin colisiéon como
la superposicién lineal de érbitas en un potencial gravitatorio comtun. A partir de un perfil
de densidad asumido se utiliza la ecuacién de Poisson para calcular el potencial gravitatorio
e integrando numéricamente las ecuaciones de movimiento se obtiene un arreglo de érbitas.
Cada Orbita es caracterizada por un peso que es determinado ajustando las observaciones, si
no hay una combinacion lineal aceptable para los pesos que ajuste al conjunto de observaciones
entonces el perfil de densidad asumido inicialmente es descartado.
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A.2. Disco

Bulbo BG

Esta descripto por una funciéon de densidad tipo ley de potencia presentada en Binney et
al. (1997)

1 exp(—d®/az,)
n¢ay, (1+a/ag)"®’
donde a estd dado por A.10 con n = 0.31 kpc, ¢ = 0.38 kpc, a,, = 2.8 x (Ry/8) kpc y
ap = 0.1 x (Ro/8) kpc. El dngulo de rotacién es a = 20°.

fb(xpaypazp) = (A.15)

Los pardmetros se obtienen a partir del modelo inicial utilizado por Bissantz & Gerhard
(2002). Se calculan ajustando las predicciones del modelo de densidad y comparando con
el mapa de brillo superficial en el infrarojo obtenido por COBE/DIRBE y la funcién de
luminosidad de los apelotonamientos de estrellas gigantes rojas en los doce campos utilizados
por Stanek et al. (1997).

A.2. Disco

El disco estelar se extiende hasta unos 20 kpc del centro galactico, presenta simetria
axial y contiene aproximadamente el 75 % de las estrellas de la galaxia (Bland-Hawthorn &
Gerhard, 2016). La delgadez del disco permite una vista sin obstrucciones de la parte externa
del bulbo galactico y del halo estelar, sin embargo, el disco mismo es dificil de entender debido
a la extincion interestelar. La posicién del Sol dificulta el entendimiento de la estructura a
gran escala y en especial de la asimetrias en la galaxia. Con el tiempo, se ha ganado un mayor
entendimiento de la zona interior de la galaxia (dentro del circulo solar) pero la parte externa
del disco aiin presenta algunos misterios. Ls densidad superficial local y el perfil de densidad
vertical del disco son conocidas con gran certeza pero las escalas tanto radial como vertical
permanecen con considerable incerteza.

A.2.1. Morfologias

El disco estelar puede ser descripto por una doble exponencial con una escala caracte-
ristica radial y una vertical. La mayoria de las parametrizaciones adoptadas en esta tesis
distinguen una componente fina y una gruesa del disco cada una con sus correspondientes
escalas. Atin més, dos de estas morfologias incluyen en su descripcién un halo estelar!. El
perfil de densidad del disco puede descomponerse en una constante de normalizacién y una
funcién de distribucién espacial

pa(R,z) = po x fa(R, z), (A.16)

donde (R, z) son coordenadas cilindricas cuyo uso es conveniente debido a la simetria axial
caracteristica del disco estelar.

Disco BR

La descripcién de este disco no diferencia entre una componente gruesa y una fina. Des-
cribe un disco maximal? que es representado por una funcién exponencial doble (Bovy & Rix,

1Si bien el halo estelar puede ser considerado una componente diferente, su contribucién es muy pequeia
y en las morfologias aqui consideradas sus parametros son ajustados junto con los del disco.

2Se asume que el disco es la componente que contribuye lo méximo posible en la curva de rotacién sin
excederse en ningin punto de la misma. En la prictica esto significa que el disco contribuye en el 85 4+ 10 %
de la velocidad de rotacién en el pico de la curva de rotacién.
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2013)

R
fa(R,z) = exp (_Ro‘l — ZJ), (A.17)

con Rq = 2.15 x (Ry/8) kpc y zn = 0.400 kpc.

Estos pardmetros son ajustados por Bovy & Rix (2013) midiendo la fuerza vertical en
|z| = 1.1 kpc como funcién del radio galactocéntrico entre 4-9kpe. La distribucion espacial y
la cinemética de estrellas enanas G del catdlogo SDSS/SEGUE (Yanny et al., 2009) son utili-
zadas como trazadores del potencial gravitatorio galactico a partir del cual se calcula la fuerza
vertical. Se utilizan subconjuntos de estas estrellas llamados poblaciones de mono-abundancia
(MAPs por sus siglas en inglés) que constan de objetos con muy similares abundancias de
elementos. Cada uno de estos MAPs es considerado como un trazador separado del potencial
gravitatorio (Ting et al., 2013).

Disco Juric

Este disco estelar tiene una componente fina y una gruesa junto con un perfil de desidad
para el halo (Juri¢ et al., 2008)

R—RO zZ+ 20 R—Ro Z+ 20
fa(R,z) = exp | — _| | + finick exp | — _| |
Ry thin Zh,thin Rathick  Zh,thick

Th

Ry
\/méx {R, Rmin,h}2 + (i) 2

+/n : (A.18)

con zp = 0.025 kpc la distancia del Sol sobre el plano galactico, Rqthin = 2.6 X (Ro/8) kpc,
Zh,thin — 0.250 kpC, fthick = 0.12 kpC, Rd,thick = 3.6 X (R0/8) kpC, Zh,thick = 0.900 kpC, fh =
0.0051, gy = 0.64, ny, = 2.77 y Ruinn = 4 x (Ro/8) kpc.

Juri¢ et al. (2008) calcula estos pardmetros ajustando un perfil de densidad construido a
partir de la paralaje fotométrica de aproximadamente 48 millones de estrellas utilizando el
catdlogo SDSS (Abazajian et al., 2003). El procedimiento es el siguiente: a partir de la precisa
fotometria dada por el catdlogo SDSS es posible estimar la distancia a un gran ntimero de
estrellas de la secuencia principal usando la paralaje fotométrica (a partir del color es posible
determinar la magnitud absoluta y consecuentemente la distancia). Utilizando esta distancia
junto con las coordenadas (,b) de cada estrella se construye un modelo tridimensional para
la distribucién de estrellas de secuencia principal. Este espacio tridimensional es dividido
en compartimientos y se cuenta el nimero de estrellas en cada uno y se compara con las
predicciones del modelo de densidad presentado.

Disco DJ
Este modelo representa al disco como una doble exponencial debido a una componente
fina y a una gruesa (Bahcall & Soneira, 1980; Gilmore & Reid, 1983), también se incluye

una componente de halo representada por una ley de potencias axisimétrica (Chiba & Beers,
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2000; Eggen et al., 1962; Juri¢ et al., 2008)

R— R z R—R z
fd(R’Z)ZeXP<— 0_ Ll >+fthickeXp<_ o_ Il )

Rythin ~ Zhthin Rythick  Zh,thick
Nh

Ry
\/méx {R, Rmin,h}2 + (qih)2

+/n , (A.19)

donde Rd,thin = 2.60 x (R0/8) kpC, Zh,thin = 0.250 kpc, Rd,thick =4.1x (Ro/?ﬁ) kpC, Zh,thick =
0.750kpe, qn = 0.88, ny = 2.75, Ruyinn = 7 X (Ro/7.6), finick = 10723Mgpc=3/pg and
S =10""2Mgpc™?/ .

Los pardmetros del modelo de densidad de las componente gruesa del disco y del halo
han sido ajustados por de Jong et al. (2010) ajustando diagramas color-magnitud obteni-
dos de la fotometria del catalogo SDSS/SEGUE (Yanny et al., 2009). Se utiliza el paquete
MATCH (Dolphin, 1997, 2002) que utiliza el método de la maxima verosimilitud para de-
terminar los mejores parametros del modelo de densidad transforméndolo en diagramas de
Hess (2D-histogramas de estrellas en el plano color magnitud) y comparando pixel a pixel
con el diagrama obtenido de las observaciones para cada direccién (I,b). Los pardmetros
correspondientes a la componente fina del disco son tomados de Juri¢ et al. (2008).

Disco HG

Perfil de densidad de doble disco con componente fina y gruesa (Han & Gould, 2003)

1 R — Ry 9 z | 2]
R, z) = ex (— ) 1—pB)sech" ——+PBexp| ——— |,
fa(£2) n(R) P Rq [( 2 1(R)2h thin pexp ( 1( 1) 2n, thick
(A.20)
donde
R

B =0.565, Rq = 2.75 x (Ro/8) kpc, 2h thin = 0.270kpc ¥ 2h thick = 0.440 kpc.

Los parametros del modelo se obtienen de Zheng et al. (2001) donde son ajustados com-
parando la predicciéon del modelo de densidad para el niimero de estrellas en el diagrama color
magnitud con el nimero observado de estrellas enanas tipo M en los diagramas obtenidos por
el Telescopio Espacial Hubble.

Disco CM

Modelo de densidad de doble exponencial con componente fina y gruesa (Calchi Novati
& Mancini, 2011)

fd(R¢ Z) = exXp <_R_ ol - ‘Z‘ ) + fihick €Xp <_R — o - ‘z’ >7 (A22)

Rythin  Zh,thin Rythick  #h,thick

donde Rq thin = 2.75 x (Ro/8) kpc, zh thin = 0.250kpc, Ry thick = 4.1 X (Ro/7.6) kpc, 2h thick =
0.750 kpC y fthick = 0.11.

Los pardametros correspondientes al disco fino son tomados de Han & Gould (2003) y los
del disco grueso de de Jong et al. (2010).
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A.3. Gas

El gas interestelar de la Via Lactea estd compuesto principalmente por hidrégeno, un
numero mucho menor de helio (~ 9%) y cantidades despreciables de elementos mas pesados.
El modelo utilizado solo describe la contribucién del hidrégeno en las tres formas en las que se
lo encuentra en la galaxia: molecular, atémico neutro e ionizado (Ferriere, 2001) y es separado
en dos partes: un modelo global de la galaxia y uno méas detallado para la parte mas interna
de la misma.

A partir de la distribucién de las tres componentes, la densidad de hidrégeno se calcula
como

pu = myp X (2np, + npr + ng+ ), (A.23)

con m,, la masa del protén. Para convertir la densidad de hidrégeno en densidad del gas se
asume que el medio interestelar tiene la misma fracciéon de helio que la vecindad solar y el
doble de la metalicidad y se encuentra que pgas = 1.453 x py (Ferriere et al., 2007).

A.3.1. Modelo global del medio interestelar en la Via Lactea

Ferriere (1998) modela la distribucién galdctica de gas interestelar recopilanndo modelos
y observaciones de otros autores. El modelo tiene simetria axial y distingue cinco formas de
hidrégeno: molecular, neutro frio, neutro tibio, ionizado tibio e ionizado caliente.

Hidré6geno molecular

El hidrégeno molecular no puede ser trazado directamente debido a que no tiene tran-
siciones permitidas en las longitudes de radio. Es por ello, que en su lugar se utilizan las
mediciones de la linea de emisiéon de 2.6 mm del CO que no se ve afectada por la extincién
interestelar. El factor de conversiéon Xcg es el que convierte la densidad observada de CO en
densidad columnar de hidrégeno molecular. Este factor de conversion no ha sido estimado con
certeza aun y puede variar con el radio galactocéntrico. El hidrégeno molecular se encuentra
principalmente en una anillo de radios galactocéntricos entre 3.5 y 6 kpc (Combes, 1991).
Utilizando el analisis de los datos del catdlogo de CO de Clemens et al. (1988) el hidrégeno
molecular se puede modelar como

Xco (7" — RT)Q — (Ro — RT)Q ro\ 058
nH, = X ng X exp |— 7 X R—O
. ) (A.24)
X exp |— (Hm(r)) ,
donde

-\ 0-58

Ho(r) = 0.081 kpe <) , (A.25)
Ry

con n = 3 x 10% s/(cm?Kkm), ng = 0.58 em™3, R, = 4.5 kpc, L, = 2.9 kpc y Ry el radio
galactocéntrico del Sol. El factor de conversién Xco acttia como un factor de normalizacién
de la componente gaseosa.

Hidrégeno neutro

El hidrégeno atémico neutro se estudia a través de la linea de 21 cm. Estad presente de
forma fria (T' ~ 80) K en nubes densas o de forma tibia (T" ~ 8000) K esparcido como un
medio de baja densidad (Kulkarni & Heiles, 1987).
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El modelo de densidad estd dado por

0.859 exp l— ( le(T) > 2] +0.0047 exp l— ( H2Z(r) ) 2}

10.094 exp [— H’:(T)H ,

nf = "o
SGE

(A.26)

con ng = 0.340 cm 3 para el caso frio y

¢ N0 _1.289} _< z )2 { _0.070] _( z )2
nyp = () {1.745 o(r) exp ) +10.473 () exp ()
0.142 H
+ 0.283 — } ex [— ” ,
| a(r) ] 7P 1 Hy(r)
(A.27)
con ng = 0.226 cm ™3 para el caso tibio. Para las dos componentes

Hy(r) = 0.127 kpc x a(r) (A.28)
Hj(r) = 0.318 kpc x a(r) (A.29)
Hs(r) = 0.403 kpc x a(r), (A.30)

Y r
a(r) = max{1l, —}. (A.31)

Ry

Hidrégeno ionizado

La existencia de una componente de gas ionizada es conocida desde hace tiempo debido a
la dispersion que se observa en las sefiales de pilsares. La continua mejora en la determinacién
de la distancia a estos objetos ha permitido modelar la distribucién interestelar de electrones
libres (Cordes et al., 1991). El hidrégeno ionizado puede dividirse en una componente tibia
(T ~ 8000) K y una caliente (T' ~ 10°) K.

El perfil de densidad de la componente tibia es descripto por un disco grueso y un anillo

fino
nty =ngg X exp _7»2 — R(Q) exp —ﬂ
H+ ) R?l zh}d

oy X exp [_ (r— R)% — (Ry — RT)Q] . (_ El )

(A.32)

L? Zh,r

T
con ngq = 0.0237 em ™3, Rq = 37 kpe, zn,d = 1 kpe, ng, = 0.0013 em™3, R, =4 kpe, L, =2

kpc y zp, = 0.150 kpc.
Para la componente caliente

R—R — R.)?— (Ry — R,)?
N+ =No lO.lQ exp <— O> + 0.88 exp [— (r ) LQ( 0 ) H

’ ' (A.33)
9 (74)1.65eX <_ ‘Z‘ )
Ry PUTEMN )

con ng = 4.8 x 1074 em™3, Rq = 4.9 kpe, R, = 4.5 kpe, L, = 2.9 kpe y
1 1.65
H(r) = 1.5 kpc x (ma}gr}) . (A.34)
0
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A.3.2. El gas en la zona interna de la Via Lactea

Ferriere et al. (2007) utiliza los resultados observacionales més relevantes junto con predic-
ciones de modelos de dindmica del gas para formar un modelo coherente para la distribucién
de hidrégeno dentro de los 3 kpc alrededor del centro galactico. Este modelo puede dividirse
en dos componentes: una regién central llamada la Zona Central Molecular (CMZ por sus
siglas en inglés) de forma elipsoidal y un anillo que la rodea.

Zona central molecular

La CMZ se corresponde con un elipsoide de aproximadamente 500 pc x 200 pc centrado
en (Z¢, Ye, z2c) = (=50, —50,0) pc. Su eje mayor se encuentra en el primer cuadrante galdctico
rotado un angulo § = 70° respecto a la linea Sol-CG. El perfil de densidad es definido en
funcién del sistema de coordenadas cartesianos definido sobre los ejes principales del elipsoide
(X,Y, Z) relacionados con el sistema de coordenadas galdctico como

X = (z—z:)cosb— (y—y.)sinb (A.35)
Y = (z—x.)sinf+ (y —y.) cosb (A.36)
Z = =z (A.37)

Como ya se explicd anteriormente, el hidréogeno molecular es trazado por la linea de
emision de 2.6 mm del CO. Utilizando los mapas observacionales de gas molecular obtenidos
por Sawada et al. (2004) es posible modelar la distribucién de hidrégeno molecular en la CMZ

4
cmz _ Xco X 1p X exp { (x/X2 + (2.5Y)% — Xc) } X exp [ (Z)Q]’ (A.38)

n
He n Ry 2p

donde n = 5 x 10! s/(cm?Kkm), ng = 150 em=3, X, = 0.125 kpc, Ry = 0.137 kpc y
zp, = 0.018 kpc. El factor de conversién Xco es considerado el factor de normalizaciéon del
gas.

Para el caso del gas atémico, todos los mapas que se deducen de las observaciones de 21
cm se basan en un gran nimero de suposiciones cinematicas que son cuestionables. Ferriere et
al. (2007) toma como camino alternativo la idea de que las distribuciones del gas molecular
y atémico son similares (Liszt & Burton, 1996) y se adopta la misma descripcién que la
dada para el gas molecular con diferente escala vertical y normalizacién (y sin el factor de
conversiéon Xco): ng = 8.8 cm ™3 y 2z, = 0.054 kpc.

Anillo

El modelo considerado es el presentado por Liszt & Burton (1980) que consta de un disco
alargado compatible con las predicciones teéricas de la dindmica del gas. En el centro del
disco se considera un agujero de tamano suficiente como para contener a la CMZ. El eje
principal del disco esta rotado respecto de la linea Sol-CG y a su vez el plano del disco esta
rotado respecto del plano definido por las coordenadas galacticas. El perfil de densidad se
define en el sistema de coordenadas formado a partir del eje mayor del disco

X = xcosfcosf — y(sinasin fcosb + cosasinf) + z(cos asin §cosf — sin asin 6)
Y =z cos fsinf — y(sin asin Ssin 6 4 cos awcos 0) + z(cos asin Bsin @ + sinacosf) (A.39)

Z = —xsinf —ysinacos § + zcos acos [,
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donde o« = 13.5°, 5 = 20° y § = 48.5°. Los perfiles utilizados son del mismo tipo que para la
CMZ

4
ndiscoz‘X;(;OXnOXeXp [_(\/m—xc) ] X exp l— <Z>Q], (A.40)

Hz Ry zn

donde ng = 4.8 cm™3, X, = 1.2 kpc Rq = 0.438 kpc y 2z, = 0.042 kpc para el caso del gas
molecular. En cambio, para el gas atémico: ng = 0.34 cm™3 y 2, = 0.120 kpc.

La componente ionizada

Se divide al hidrégeno ionizado en tres componentes: tibia (T ~ 10 K), caliente (7' ~ 10°
K) y muy caliente (T' < 10% K).

Para el caso tibio, el mejor modelo disponible para la distribucién interestelar de electrones
libres es el modelo dado por Cordes & Lazio (2002) construido a partir de las sefiales de radio
de pulsares y otras fuentes compactas. El perfil de densidad esta descripto por la contribucién
de un centro y un disco fino y uno grueso

P (y - yl)z] exp [_ (z — 21)2]

r—R ? z
— 14,2 2
— | =% sech® | — A41
(s )] (=) A
+0.005 |cos [ m—— u(Rg3 — 1) | sech? .

' 2R3 2 23 )|’

donde ng = 8.0 cm ™3, y; = —10 pc, 21 = —20 pe, Rg1 = 145 pe, zp1 = 26 pe, r = /22 + 2,
Rg2 = 3.7 kpe, zp2 = 0.140 kpe, Rg3 = 17 kpe, 2,3 = 0.950 kpc y u es la funcién escalon
unitaria.

Para la componente caliente, se utiliza el modelo de Almy et al. (2000) que es construido
utilizando fuentes de rayos X

n§{+ =nyg [exp

+0.009 exp

nfpe = [(0.009em™3)2/3 — (1.54 x 10~ Tem™1s)x][f(r, 2) — £(0,0)]] . (A.42)
donde
a24r24 22
f(r,z) = —(225kms™1)% x Ch N Oy oo R
9 2 a + \/7'24‘722 1 a§+T2+22 )
e ==,
(A.43)

con C = 8.887 kpc, a; = 6.5 kpc, by = 0.26 kpc, Cy = 3.0 kpc, a2 = 0.70 kpc, C5 = 0.325
kpc, ag = 12 kpc y r, = 210 kpec.

Finalmente, el gas muy caliente esta descripto por un elipsoide inclinado respecto al plano
galactico un angulo o = 21° (Koyama et al., 1989). Utilizando el sistema de coordenadas dado
por el eje principal del elipsoide (z,n, ()

n=ycosa— zsina (A.44)
¢ =ysina + zcosq, (A.45)
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la densidad queda descripta como

2., .2 2

_l’_

Ny = No exp [— (ac R277 + %)], (A.46)
d h

con ng = 0.29 cm™3, Ry = 0.162 kpc y 2, = 0.090 kpc.

A.4. Normalizacién de las componentes

Para describir completamente la distribucién de bariones en la galaxia es necesario calibrar
el peso de cada componente con respecto a la masa total de la Via Lactea. Para el calculo
de la normalizacién del disco y el bulbo estelar, se sigue la técnica presentada en Iocco et al.
(2011) que ha sido ampliamente adoptada en la literatura (Benito et al., 2017; Bozorgnia et
al., 2013).

De acuerdo con Bovy & Rix (2013) la densidad superficial estelar® en el radio galactocén-
trico solar debe ser

Y. (Ro, z = 1.1kpe) = (38 + 4)Mepc 2, (A.47)

y dado que la contribucién del bulge a esta zona es despreciable, la contribucién del disco
estelar puede normalizarse estableciendo que

1.1

Y (Ro,z = 1.1kpc) = / X dzpq(Ry, z). (A.48)

Por otro lado, el bulge estelar es normalizado a partir del valor de la profundidad 6ptica
de microlente gravitacional® hacia el bulbo determinado por el proyecto MACHO (Popowski
et al., 2005)

(1) = 2177031 x 1076, (A.49)

para (I = 1.5°,b = —2.68°). Este valor se debe a la contribucién tanto del bulbo (las estrellas
del bulbo actuan como fuente y como lente) como del disco (las estrellas del disco actuan
como lente y las del bulbo como fuente)

(T)(1,0) = (7)a(l,b) + (T)u(1, b, po). (A.50)
Una vez adoptada la normalizacién del disco es posible encontrar la normalizacién para el
e (7)(0.8)  (r)all.D
T 3 — \T)d\¢,
= A.51
0= b =1) (8.51)
con

4r S dDy [ dDipi(1,b)Di(1 = B1)] (L, 0) D?
c? dDgpy(l,b)D? '

donde i representa al disco o al bulbo, D, y D; son la distancia entre el observador y la fuente
o la lente respectivamente y 7o, = 20 kpc.

(T)i(l,b) = (A.52)

Por ultimo, para la componente gaseosa se consideran las normalizaciones dadas por los
trabajos de los cuales son tomados los perfiles de densidad. A excepcién de la componente
molecular donde la normalizacién se considera dada por el factor de conversiéon Xco y se
adoptan los siguientes valores:

3densidad estelar integrada a lo largo de la altura z del disco
4frecuencia de sucesos de microlente gravitacionales a lo largo de una linea de visual.
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» para el perfil de densidad en la zona interior de la Via Lictea: Xco = (5.0 £ 2.5) X
10Y em—2sK~'km ™! (Ferriére et al., 2007),

» para el resto de la galaxia: Xco = (1.9 & 1.4) x 10%° ecm2sK'km ™! (Ackermann et
al., 2012).
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Apéndice B

Aproximacion de R(r) dentro del Sol

El enfoque utilizado para resolver la Ec. 4.54' no siempre es el correcto. Por ejemplo, en
regiones densas podria suceder que

dVmat dv
—_— B.1
dR dR’ (B.1)
siendo % = 3?}; y % = 21;}55 R En este caso la solucién a la ecuacién
V?R = B.2
3frR (B2)

seria la mejor aproximacion. Para determinar cudl aproximacion es la correcta se puede
hacer una analogia con la condiciéon de thin shell formulada para los modelos camalebnicos
(Khoury & Weltman, 2004; Tamaki & Tsujikawa, 2008; Waterhouse, 2006). Llamando Vj;, a

la linealizacién del potencial efectivo y Rrg al valor que satisface que % = %, es decir
még(R — Rmin) = ; (B.3)
3frR

se puede ver de la Fig. B.1 que si R < Rts entonces d‘g“ﬁt es una buena aproximacién a la

derivada del potencial efectivo y por lo tanto la Ec. B.2 es una mejor aproximacién a la Ec.
4.54. Por otro lado, si R > Rrg entonces la aproximacion dada por la Ec. 4.56 es la mas
apropiada.

Se considera un cuerpo esféricamente simétrico con densidad p y radio R., rodeado por
una regiéon de menor densidad py. Para que R(r) sea la soluciéon dada por la Ec. B.2 en una
regién de densidad p debe cumplirse que

3frR’

donde r = 0 es el centro de la regién con mayor densidad (el cuerpo) y es el lugar donde
R(r) alcanza su valor méximo. El objetivo es poder desarrollar esta expresién como funcién
de los parametros fisicos del problema y los minimos del potencial efectivo. El inconveniente
estd en que para la mayoria de las funciones f(R) la Ec. B.2 no puede ser resuelta de forma
analitica. Sin embargo, de acuerdo con la Fig. B.1, una buena aproximacién en la regién
donde se cumple la condicién B.4 seria

deat _ dvmat(RTS)
dR dR ’

!Linealizar el potencial efectivo alrededor del minimo en cada uno de los medios.

meg(R(0) — Runin) < (B.4)

(B.5)
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0.4 A
dVeff/dR
— dVjp/dR
0.2 - dvmat(RTS)/dR
35
S 0.01
o \
/
—-0.2 1
-0.4 4
Oj7 Oj8 0i9 1i0 1i1 1?2
R/RSOL

Figura B.1. En esta figura se muestra el comportamiento de los diferentes términos de la derivada
del potencial efectivo y de la aproximacién lineal considerada en unidades de 10°! cm™* como funcién
de R/Rl . En este caso se esta considerando el modelo de Starobinsky (2007) con g = 2 pero el

mismo comportamiento se ve en otros modelos de f(R).

y esto es lo que se utiliza. Esta condicién en la configuracién Sol, corona y medio interestelar
puede escribirse como?

HPQR% < —RPe (B 6)
e \' T ) < 3 () e

Cuando esta condicién no se satisface, es decir, cuando vale la siguiente desigualdad

cor sol
min ~ Rmin +

18fRRTS 1 6
TSRO RIS I B.7
la solucion que proviene de la linealizacién del potencial efectivo alrededor del minimo es una

buena aproximacién. Si ademés se cumple que Mm%} Re > mSF Re, > 1 se puede redefinir la

condicién como .
(Roin — Bigin) fRR0s 1
GoMs/Re ~3

(B.8)

2Se est4 teniendo en consideracién que meg >> mg/flfl y que Roon, >> RML
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