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Modelos del sector oscuro del universo y teorfas de gravedad modificadas

Resumen

Determinar la naturaleza y propiedades de la materia oscura es uno de los principales campos de
estudios dentro de la Cosmologia moderna. A lo largo de los afios, diversos y numerosos modelos y
paradigmas alternativos fueron surgiendo en contraposicién al modelo de ACDM, modelo mds completo
y exitoso que se tiene hasta el momento. En el dltimo tiempo especial interés fue tomando aquél donde
la materia oscura consiste en bosones ultralivianos, con nimeros de ocupaciéon extremadamente altos
de manera tal que se lo puede describir mediante la teoria cldsica de campos. Estos tipos de modelos
de materia oscura se los conoce como materia oscura ultraliviana (ULDM por sus siglas en inglés).
Esta tesis tiene como objetivo, pues, poner cotas al modelo mediante el estudio de la naturaleza
y comportamiento de uno de estos tipos de materia oscura, mds especificamente de un modelo de
materia oscura ultraliviana de spin-2.

A diferencia de un campo de Klein-Gordon o uno de Proca, estudiar un campo bosénico masivo
de spin-2 en Relatividad General requiere de especial atencién y cuidado. Esto es asi ya que la in-
corporacién de un campo masivo de spin-2 a la accién de Relatividad General podria romper la bien
comportada teoria, por ejemplo, dejando sin validez la invariancia frente a difeomorfismos. No fue hasta
principios de la segunda década del siglo XXI que se pudieron desarrollar teorias bien comportadas
que describan un campo de spin-2 masivo en Relatividad General. El punto de partida para desarrollar
dichas teorias fue la hoy en dia conocida Teoria de Gravedad Masiva, presentada por Claudia de Rham,
Gregory Gabadadze y Andrew Tolley a finales de 2010. Alli los autores mostraron cémo describir un
campo de spin-2 masivo en una métrica fija y sin dindmica, que pese al éxito de la misma, no es algo
deseable en un contexto cosmolégico. A partir de esta fueron surgiendo diversas teorias que si admiten
este tipo de soluciones, entre ellas una de las méds conocidas y que competerd a esta tesis es la de-

nominada Teoria de Bigravedad. El campo de materia oscura ultraliviana de spin-2 estudiado en esta
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tesis estd enmarcado en este tipo de teorias, aunque cabe remarcar que varios de los resultados aqui
obtenidos no se restringen a este tipo de teorias solamente. Por ende, es parte de esta tesis también
dedicar un anadlisis y una descripciéon adecuada de la teoria de bigravedad previamente mencionada,
teniendo en mente su contexto cosmolégico y haciendo foco en cémo obtener a partir de esta el modelo
de materia oscura en cuestion.

El modelo de ULDM de spin-2 aqui presentado trata de ahondar una de las diversas propuestas y
alternativas a ser candidato de materia oscura viable. Para estudiar dicha viabilidad, en pos de con-
frontar al modelo frente a datos y observaciones disponibles, se utilizaron para tal objetivo diversos
fenémenos del universo. A saber, se utilizaron pilsares binarios, arreglo de pulsares (PTA), y ondas
gravitacionales para poner cotas al modelo. Los resultados obtenidos y mostrados aqui son fruto de una
serie de trabajos desarrollados durante el doctorado (Armaleo et al., 2020a,b, 2021) los cuales permi-
tieron poner varias de las cotas mds restrictivas y novedosas al modelo de materia oscura ultraliviana

de spin-2. Este es el aporte principal de esta tesis a la comunidad cientifica.

Palabras claves: materia oscura ultraliviana, spin-2, gravedad modificada, bigravedad, pilsares,

ondas gravitacionales.
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Models of the dark sector of the universe and modified gravity theories

Abstract

Determining the nature and properties of dark matter is one of the main fields of study within
modern Cosmology. Over the years, diverse and numerous alternative models and paradigms have
emerged in contrast to the ACDM model, the most complete and successful model available to date. In
recent times, special interest has been taken in those where dark matter consists of ultralight bosons,
with extremely high occupation numbers in such a way that it can be described by classical field theory.
These types of dark matter models are known as wultralight dark matter (ULDM). This thesis aims,
therefore, to put limits on the model by studying the nature and behavior of one of these types of dark
matter, more specifically a spin-2 ultralight dark matter model.

Unlike a Klein-Gordon or a Proca field, studying a massive spin-2 bosonic field in General Relativity
(GR) requires special attention. This is so since the incorporation of a massive spin-2 field into the action
of GR could break the well-behaved theory, for example, rendering invariance against diffeomorphisms
invalid. It was not until the beginning of the second decade of the 21st century that well-behaved
theories describing a massive spin-2 field in General Relativity could be developed. The starting point
for developing these theories was the now known as Massive Gravity Theory, presented by Claudia de
Rham, Gregory Gabadadze and Andrew Tolley at the end of 2010. There the authors showed how to
describe a spin-2 massive field in a fixed metric and without dynamics, which despite its success, is
not something desirable in a cosmological context. From this, various theories emerged that will admit
this type of solutions, among them one of the best known and that will be relevant for this thesis is
the so-called Bigravity Theory. The spin-2 ultralight dark matter field studied in this thesis is framed
within this type of theory, although it should be noted that several of the results obtained here are not
restricted to this type of theory only. Finally, it is also part of this thesis to dedicate an analysis and

an adequate description of the previously mentioned bigravity theory, keeping in mind its cosmological
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context and focusing on how to obtain the dark matter model in question from this.

The spin-2 ULDM model presented here tries to delve into one of the various proposals and alter-
natives to be a viable dark matter candidate. To study this feasibility, in order to confront the model
against available data and observations, various phenomena of the universe were used. Namely, binary
pulsars, pulsar timing array (PTA), and gravitational waves. The results obtained and shown here are
product of a series of works developed during the doctorate (Armaleo et al., 2020a,b, 2021) which
allowed us to put several of the most restrictive and novel limits on the spin-2 ULDM model. This is

the main contribution of this thesis to the scientific community.

Key words: ultralight dark matter, spin-2, modified gravity, bigravity, pulsars, gravitational waves.
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Bitacora

Abreviaturas: Salvo que se especifique lo contrario, vendrdn dadas por sus siglas en inglés.

BH Agujero negro

BP Pdilsar binario

BT Teorfa de bigravedad

DM Materia oscura

dRGT de Rham, Gabadadze, Tolley
EMT Tensor energia-momento
EOM Ecuacién de movimiento
GR Relatividad general

GW Onda gravitacional

NS Estrella de neutrones
PTA Pulsar Timing Array

ULDM Materia oscura ultraliviana
Una letra "s" luego de la abreviatura denota plural. Por ejemplo BPs serd "pilsares binarios”.

Unidades y convenciones:

La convencién de la signatura de la métrica serd negativa (+,—, —, —), a excepcién de cuando
se trate de un contexto cosmolégico en cuyo caso se utilizard la signatura (—, +,+,+). A su vez se
denotan componentes espacio-temporales mediante indices con letras griegas (u, v, ...), mientras que
las componentes espaciales estaran indicadas con indices latinos (i, j,. . .).

A lo largo de la tesis se trabajard con unidades tales que ¢ = kp = h = 1, hasta el momento de

incorporarlas pertinentemente para utilizar los datos.

Valores titiles a mano:

o Mp = /he/87G =~ 2.4 x 10%"eV, masa de Planck reducida.

e ppy = 0.3 GeV/cm?, densidad de energia de materia oscura en el halo del sistema solar (valor

extraido de (Evans et al., 2019; McKee et al., 2015; Piffl et al., 2014)).
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Introducciéon

Desde comienzos de la humanidad las personas han mirado el cielo en busqueda de respuestas,
explicaciones, motivaciones, etc. Pasando por obras de arte como La noche estrellada de Van Gogh
o por (hoy en dia) monumentos histéricos como las pirdmides de Egipto que trataban de acercarse
al cielo para la resurreccién y deificacién de sus faraones, sin dudas la humanidad ha mirado con
diversos intereses y/o sentimientos la béveda celeste. Pasando por fines artisticos y espirituales como
los comentados anteriormente, asi como también con fines cientificos como por ejemplo entender por
qué hay un dia y noche, a lo largo de la humanidad las civilizaciones han mirado con distintos ojos el
cielo diurno y nocturno. Las primeras civilizaciones en utilizar las observaciones del cielo para con fines
cientificos fueron los mayas y los egipcios, miles de afios a.C., con el fin y la necesidad de tener una
nocién de las épocas de siembra y cosecha. A partir de esto es que se realizan e inventan los primeros
calendarios, los cuales precisaban - en esencia - las distintas estaciones del ano. Con el correr del tiempo
y el avanzar de las civilizaciones, las observaciones sobre el cielo fueron cobrando cada vez mds interés
y relevancia, como asi también se fueron desarrollando nuevas tecnologias y metodologias para mejorar

dichas observaciones.

Paradégicamente, quizds, con el avance de los anos las tecnologias permitieron mirar cada vez
més profundo en el cielo; pasando por Galileo y Kepler hasta llegar a Penzias y Wilson, hoy en
dia el entendimiento que se tiene sobre el cosmos es extremadamente amplio, desde el movimiento
astronémico de los cuerpos celestes hasta la propagacién de la luz primordial del Universo temprano.
No obstante, a pesar del inmenso avance tecnolégico y su entendimiento, atin hay numerosas inquietudes
que permanecen abiertas: jestamos solos en el Universo? ;Hay otros Universos? ;De qué estd hecho el
mismo?, etc. Hay un sin fin de teorias y propuestas que tratan de explicar estas inquietudes y muchas
més, muchas veces hasta contradiciéndose entre ellas. Mds valiéndose del método cientifico, hoy en dia

se ponen a prueba estos modelos y se trata de estudiar su viabilidad frente a las observaciones.

En la actualidad se encuentran disponibles nimeros gigantes de observaciones del Universo, pasando
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Introduccion

por escalas astrofisicas hasta cosmoldgicas. Valiéndose de varias de estas observaciones (Bertone and
Hooper, 2018), el modelo cosmolégico que mejor reproduce las observaciones en la actualidad es el
denominado modelo de ACDM. Este modelo asume que una parte apreciable del contenido de materia
del Universo viene dado por componentes oscuras, llamadas materia oscura fria (CDM por sus siglas
en inglés). Esta componente se asocia tipicamente a otro tipo de particulas alternativas més alld de
las propuestas por el Modelo Standard de particulas, y consiste en particulas que se mueven muy

lentamente (de ahi el término frio) y que interactiian muy débilmente con el bano térmico.

Aunque la existencia y la presencia de materia oscura (DM) al dia de hoy es casi indisputable,
varias de sus propiedades mds bésicas y fundamentales tal como lo son - por ejemplo - su masa, su spin
y su interaccién con las particulas conocidas del Modelo Standard, ain permanecen desconocidas’.
Esto se debe, principalmente, al hecho de que toda evidencia directa de DM se da de forma puramente
gravitacional; intentos de detectarla mediante el uso de otro tipo de fuerza fundamental ha otorgado
resultados nulos, por lo tanto los mismos han derivado en poner cotas a su fuerza de interaccién. En
particular, la masa de la DM es un pardmetro libre que barre un rango de posibles valores que van
desde m ~ 10723 ¢V hasta valores m ~ Mg ~ 105 eV y mds también. Es decir, es tal la incerteza que

se tiene sobre su masa que hay casi 90 érdenes de magnitud entre los posibles valores de la misma.

Dentro de lo que comprende todo este rango mencionado, cabe remarcar, no todos los modelos
plantean que el comportamiento y la descripcién de la DM vienen dados en términos de la ya men-
cionada CDM. En particular, en el tdltimo tiempo ha empezado a ganar especial interés el modelo
conocido como materia oscura ultraliviana (ULDM ), que comprende el rango més bajo posible de
10723 eV <m < O(1) eV. El interés més atractivo en este tipo de modelos se debe a sus propiedades
en escalas chicas, el cual es notoriamente diferente de otros tipos de modelos con masas més pesadas,
tal como lo es el de CDM (Hui et al., 2021, 2017; Niemeyer, 2020). En este escenario alternativo,
la ULDM viene descripta por un campo cldsico, y varios observables han sido ya identificados en la
literatura los cuales permiten explorar diferentes rangos de masas de ULDM asi como también varias
de sus propiedades (Armengaud et al., 2017; Bar et al., 2018; Baryakhtar et al., 2017; Baumann et al.,
2019; Bullock and Boylan-Kolchin, 2017; Irsic et al., 2017; Marsh and Niemeyer, 2019; Nebrin et al.,
2019; Robles et al., 2019; Safarzadeh and Spergel, 2019; Wasserman et al., 2019; Zhang et al., 2018).

Esta tesis tiene como objetivo explorar uno de estos modelos de ULDM, particularmente en el
rango de masas que van desde 10723 eV hasta valores de m ~ 10719 eV. Especificamente, se hard un
estudio profundo de un modelo de ULDM de spin-2 que comprenders el rango de masas comentado
anteriormente. Los resultados presentados en esta tesis son producto de los trabajos (Armaleo et al.,

2020a,b, 2021) desarrollados durante el doctorado. Dichos trabajos, y esta tesis en particular, asumen

Wer (Bertone and Tait, 2018) y las referencias alli para una discusién mds detallada al respecto.



Introduccion

que la formulacién correcta para estudiar estos tipos de campos de spin-2 masivos en teorias de gravedad
vienen de la mano de las llamadas Teorias de Gravedad Masivas (de Rham et al., 2011). En particular, el
modelo de ULDM de spin-2 que se estudia aqui se puede comprender a partir de una teoria de Gravedad
Masiva particular, denominada Teoria de Bigravedad (Hassan and Rosen, 2012a). Por completitud y
coherencia, previo a presentar los resultados obtenidos en esta tesis, primero se introducirdn estos
tipos de teorias para luego estudiar en detalle el modelo de ULDM spin-2 en cuestién. La tesis estd

organizada de la siguiente manera:

En el Capitulo 1 se hace una breve introduccién tedrica a los modelos de Gravedad Masiva, ha-
ciendo un recorrido sobre los hitos histéricos que fueron marcando el rumbo para estudiar y entender
dichas teorias. El objetivo final de este capitulo es presentar el modelo de bigravedad utilizado en esta
tesis como punto de partida para el andlisis del campo de ULDM de spin-2. Varias de las cuentas
exhibidas allf se muestran simplemente como resultados, dejando los detalles de las mismas en las refe-
rencias pertinentes. El capitulo parte del primer intento de formular una teoria de Gravedad Masiva en
Relatividad General, llevada a cabo por Markus Fierz y Wolfgang Pauli alld por los anos 30’s cuando
intentaron estudiar la masa del gravitén, pasando por las diversas problemédticas que atravesé la teoria

y sus (posibles) explicaciones, hasta llegar al dia de hoy a la teoria bien formulada de Gravedad Masiva.

El Capitulo 2 tiene como objetivo presentar los modelos de ULDM de manera general, haciendo
posterior énfasis en el modelo de ULDM de spin-2 que se estudia aqui. Se trata de presentar tanto su
formulacién tedrica como asi también sus aspectos fenomenolégicos, comentando sobre su comporta-
miento y las cotas existentes a dicho modelo. En este capitulo se exhibe la ecuacién de movimiento
correspondiente al campo en cuestion, y se comenta sobre algunos aspectos de su comportamiento en
escalas temporales y espaciales. A partir de este capitulo, y en los tres siguientes, se hace uso de lo

mostrado aqui para poner cotas al modelo bajo estudio de esta tesis.

En el Capitulo 3 se utilizan sistemas de piilsares binarios para poner cotas al modelo. Se comienza
mostrando cémo es la interaccién entre dichos sistemas y el campo de ULDM de spin-2, y cémo
este iltimo afecta las 6rbitas de las binarias. Mediante el estudio detallado de las mediciones de los
pardmetros orbitales, se pueden poner cotas a ciertos pardametros del modelo tal como son su masa y

su parametro de acoplamiento.

El Capitulo 4 posee el mismo espiritu que el anterior: utilizar ptilsares para poner cotas al modelo.
Pero, a diferencia del capitulo anterior, en este capitulo se hace uso no de sistemas de prlsares indivi-
duales sino de arreglos de pilsares como un conjunto. El estudio del tiempo de llegada de los pilsos
de estos arreglos de pilsares es lo que se conoce como Pulsar Timing Array o, PTA por sus siglas en
inglés. El estudio de arreglos de pilsares permite, a su vez, estudiar senales correlacionadas entre ellos.

En este capitulo se muestran nuevas cotas obtenidas mediante el uso de los datos del tiempo de llegada

9



Introduccion

de PTA, como asi también se discute sobre como es la funcién de correlacion que se espera observar
mediante un estudio de las sefiales. Para el caso en el que se estudia la correlacion de la sefial producto
del paso de una onda gravitacional (GW), la curva que se obtiene es la conocida como Hellings-Downs
en honor a sus autores.

El dltimo capitulo de esta tesis, el Capitulo 5, hace uso de los detectores de GW para poner nuevas
cotas al modelo. El uso de los detectores de GW viene por el hecho de que la senal que podria generar
el campo de spin-2 ULDM es similar a la sefial que generan ciertos tipos de fuentes de GW, conocidas
como GW continuas ya que no se deben a eventos abruptos y breves tal como la colisién de agujeros
negros, sino que este tipo de senal (continua) es mucho mds débil pero perdura més en el tiempo. Se
comienza, entonces, discutiendo sobre cémo es la sefial que se espera que genere la ULDM de spin-2, y
cémo (posteriormente) se pueden utilizar los detectores actuales y futuros para poner cotas al modelo

0, incluso, poder detectar este tipo de DM.
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Capitulo 1

Teorias alternativas de gravedad:

gravedad masiva y teorias de bigravedad

Desde el surgimiento de la Relatividad General (GR) de Einstein en 1915, a lo largo de los anos
diversas y diversos autores han tratado de elucubrar si el gravitéon posee masa o no, y de tener masa
cudnto serfa su valor. Durante las ultimas décadas, mediante observaciones se han podido poner cotas
a la masa que podria tener, resultando esta extremadamente pequenia (por ejemplo a partir de las
primeras detecciones de ondas gravitacionales, GW150914 y GW151226, se ha inferido una cota de
m < O(10722) eV (Yunes et al., 2016) siendo m la masa del graviton). Sin embargo, tratar de formular
una teorfa masiva de GR no es una tarea sencilla desde el punto de vista técnico: agregar un término de
masa para el gravitén trae problemas a la - exitosa y bien formulada - Teoria de la Relatividad General
de Einsten ya que, entre otras patologias, se pierde la invariancia ante difeomorfismos y aparecen
fantasmas en la teoria. Luego de casi 70 anos desde el primer intento de Fierz y Pauli (Fierz and
Pauli, 1939) por tratar de describir una teoria linealizada de gravedad masiva (MG por sus siglas en
inglés), no fue sino hasta comienzos de la segunda década del siglo XXI cuando finalmente de Rham,
Gabadadze y Tolley pudieron formular una teoria que sea libre de fantasmas y bien comportada, hasta
orden cudrtico en las perturbaciones, mediante la introduccién de un término de potencial no trivial en
la accién gravitatoria, hoy en dia conocido como el potencial de dRGT por las siglas de dichos autores

(de Rham et al., 2011).

A pesar del éxito del modelo de dRGT, la misma posee un problema: la teoria es no dindmica (en
el sentido que no admite soluciones con un Universo en expansién), lo cual es algo no deseable en un

contexto cosmoldgico. Un ano después de la formulacién exitosa de dRGT, Hassan y Rosen obtuvieron
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CAPITULO 1

una teoria de gravedad masiva que si posee dindmica (Hassan and Rosen, 2012a). A diferencia de
la teoria de dRGT que posee una métrica dindmica y una métrica (estdtica) de referencia, en la
formulacion de Hassan y Rosen ahora ambas métricas poseen dindmica, de ahi el nombre de estas
teorias conocidas como bigravedad. En este capitulo se tratard de abordar una descripcién de los
problemas y soluciones que fueron surgiendo a la hora de formular una teoria de gravedad masiva,
llegando finalmente a la teoria de bigravedad. No es objetivo de este capitulo - ni de esta tesis - hacer
un repaso exhaustivo de los trabajos previamente citados, sino que el rumbo a seguir en este capitulo es
presentar y hacer énfasis en los principales resultados que dan pie para establecer una teoria de spin-2
masiva en GR. No se tratard de demostrar sino més bien de mostrar y motivar cémo arribar a diversos
resultados. Por tal motivo se dejardn de lado varias cuentas y resultados (los cuales se recomienda al/la
lector/a ver las citas aqui presentadas para mds detalles) tratando de no perder el rumbo y mantener
la discusién lo mds centrada posible. El objetivo final de este capitulo serd exhibir la accién de un

campo de spin-2 propagdndose en un fondo curvo.

1.1. Perturbaciones cuadraticas en la acciéon de Einstein-Hilbert

En esta seccién se repasardn los conceptos, definiciones y nociones basicas sobre GR que se usarédn a
lo largo de la tesis, teniendo en mente que el objetivo final de esta seccién es presentar el Lagrangiano
de GR linealizado a orden cuadradtico, que es el punto de partida de la siguiente seccién pero, més

importante atin, es el punto de partida para estudiar y entender los modelos de gravedad masiva.

1.1.1. Gravedad linealizada

La Teoria de la Relatividad General - formulada por Einstein en 1915 - es sin duda la teoria maés
exitosa a la hora de estudiar diversos aspectos y fenémenos del universo. Segiin la misma, el espacio
y el tiempo conforman un tnico ente descripto matematicamente por una variedad Lorentziana de
dimensién 4, y su curvatura estd determinada por la distribucion de energfa y de materia del universo,
relacionadas entre si mediante las ecuaciones de Einstein. La accién que describe la curvatura del

espacio-tiempo 4-dimensional viene dada por la accién de Einstein-Hilbert
1 4
SEH:% d*x\/—gR (1.1)

donde g = det(g,,) es el determinante de la métrica g, (con signatura (—, +,+,+)) y k = 1/M3

es la constante gravitacional de Einstein con Mp la masa de Planck reducida'. A su vez, si se tienen en

Nncorporando las unidades correspondientes y en términos de k, se puede escribir anslogamente Mp = \/h/kc? donde

k=8rG/c.
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cuenta también los posibles campos de materia presentes en la teoria, la accién en este caso se escribird

seguin

1
S’:%/ d4x\/—gR+/ d*z /=g L, (1.2)
con L,, el Lagrangiano que da cuenta del contenido de materia de la teoria, a partir del cual

utilizando el principio de minima accién se obtienen las ecuaciones de Einstein con fuente dada por

Guu = Rul/ - %gm/ R = kT/U/ donde

V=g agr

con T}, el tensor de energfa-momento.

Al anio siguiente en que Einstein presentara su Teoria de la Relatividad General, Karl Schwarzschild
exhibe la primer solucién exacta no trivial a las ecuaciones de Einstein. Dicha solucién fue hallada
asumiendo una alta simetria en las ecuaciones y suponiendo que se encontraba en vacio; es decir,
G, = 0y con una simetria esférica y, ademds, estdtica. Dicha solucién es la solucién de vacio exacta més
sencilla de hallar. Con el correr de los anos se fueron encontrando nuevas soluciones a las ecuaciones de
Einstein, tales como las soluciones de Kerr, de Reissner-Nordstrom, y de Kerr-Newman, que describen
respectivamente un agujero negro rotante, un agujero negro con carga, y un agujero negro rotante y
cargado. A pesar que dichas soluciones son exactas, todas estas asumen ciertas simetrias en el problema
y se asumen sin fuentes. Sin embargo, y en contraparte, soluciones (sencillas) asumiendo cierto tipo
de fuente pero sin asumir necesariamente algun tipo de simetrias esferoidal y/o estaticidad se pueden
hallar de manera perturbativa. Esto es lo que se conoce como gravedad linealizada: la solucién exacta
mds trivial que se puede hallar a las ecuaciones de Einstein es aquella donde la métrica describe un
espacio plano de Minkowski, g,, = 7, en cuyo caso los términos de curvatura son todos nulos.
Suponiendo que ahora el espacio-tiempo esta levemente curvado (o, dicho de otra manera, se estudian
pequenas perturbaciones del espacio plano), la idea es ver qué sucede a primer orden no trivial, en
donde en tal caso se estudia la teoria a orden lineal en la perturbacién; de ahi el nombre de gravedad

linealizada. Para eso se propone que ahora la métrica venga dada por

G = NMuw + hyw (1.3)

con |hy,| < 1 una pequeia perturbacién de la métrica, por ende la teorfa linealizada serd aquella
que respete el orden lineal en h,, en las ecuaciones de movimiento. Por tal motivo, para obtener
orden lineal en las ecuaciones de movimiento (ecuaciones de Einstein) se debe escribir la accién a
orden cuadrdtico. Por consistencia y completitud se escribe a continuacién, también, la expansion en

perturbaciones de la métrica inversa g"” acorde a
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g =t —h (1.4)

donde h*" = 0ty h,, (es decir que los indices suben y bajan con la métrica plana 7, de manera
de preservar el orden - lineal - en h,, ). Cabe notar que las definiciones (1.3) y (1.4) preservan la

invertivilidad de la métrica via la delta de Kronecker: g,,g"” = 6/, (a orden lineal).

1.1.2. Accion a orden cuadratico

Partiendo de la accién de Einstein-Hilbert (1.1), es relevante notar que se deben expandir tanto
el término de curvatura R como el determinante de la métrica \/—g. Para encontrar el primero de
ellos, cabe notar que R = g" R, = (n" — h"*Y)R,,,, por lo tanto hay que escribir al tensor de Ricci
en términos de la métrica de fondo 7, y de la perturbacién h,, hasta orden cuadratico en el mismo,
ya que se busca que la accién resulte de orden dos. El procedimiento para hallar dicha expresién es
un poco tediosa pero sin embargo candénica: teniendo en cuenta que R, = ¢’? R,,sv, se escribe al
tensor de Riemann en términos de los simbolos de Christoffel, y a este iltimo se lo expande segin
(1.3) y (1.4). Teniendo dicha expresion, se reemplaza la misma en el tensor de Riemann para luego
hallar, asi, el tensor de Ricci. Posteriormente se obtiene, entonces, el escalar de curvatura R. Los
detalles de las cuentas se pueden consultar en mejor medida en (Maggiore, 2007), aqui se mostraran
los resultados relevantes. Llamando R,(},,) y R,(f,,) a los tensores de Ricci a orden lineal y cuadraticos en

las perturbaciones respectivamente, los mismos resultan

1
RY) = 5 10%0uhva + 00, hya — Ohyy — 0,0,h] (1.5)
11
RE) = 5 3000 + 1220,8,hes — 1070, 05hay, — h*0,03hs + h 0ol

+ Ph8phay — 0P WS Bahs, — 5P Oyhay — D5h*POuhas + Agh®Pdohyu
1 1 1
—50%hdahyy + S0 hdyhay + 50 hOuhay (1.6)

s . 1
con h = n*h,,. Debe notarse que para mantener el orden cuadritico en la perturbacion, R,(w) se

podré contraer tanto con n* como con h*¥ pero para RE?V) solamente serd relevante la contracciéon con
n*¥. Lo que resta para obtener la expresion de la accién a orden cuadratico es la expansion de /—g.
Para eso basta con tener en cuenta la identidad det(1 + H) = 1+ Tr H + O(H?) para cualquier matriz
H no degenerada. De esta forma, \/—g ~ 1+ h/2 con h = n*"h,, y por ende la accién cuadratica

resulta
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con

2 1 vpo
LéR = 57 hu€" g (1.8)

siendo la densidad Lagrangiana cuadrética en perturbaciones de la métrica’ y donde se define
EMe = 05070 — 0ol + 010,05 + 1,600 — 65070, — 850”0, conocido como el operador de

Finstein o asimismo como el tensor u operador de Lichnerowicz.

1.2. Gravedad Masiva

A la hora de hablar de Gravedad Masiva sin dudas vale la pena considerar la linea histérica en la
que fueron sucediendo los avances (y trabas) sobre la misma. Los primeros intentos por estudiar una
teoria de gravedad masiva vinieron de la mano de Fierz y Pauli (Fierz and Pauli, 1939) a finales de
la década del ’30. Alli los autores estudiaron la adicién de un término de masa a la accién de GR,
Sgl)%, a orden lineal en las perturbaciones h,,. A pesar del éxito de la misma, esta teoria posefa un
problema que tardé 30 anos en ser notado: si m — 0 (con m siendo la masa del gravitén) la teoria no
recupera los mismos resultados que GR. Este problema, conocido como discontinuidad vDVZ debido
a los autores (van Dam and Veltman, 1970; Zakharov, 1970), puede ser curado mediante la adicién
de términos no-lineales en la accién, dando lugar a lo que hoy en dia se conoce como apantallamiento
de Vainshtein (o Vainshtein screening) (Vainshtein, 1972). Sin embargo, la adicién de dichos términos
no-lineales generan un fantasma, conocido como el fantasma de Boulware-Deser (BD) (Boulware and
Deser, 1972), que emerge como un grado de libertad (g.l.) extra en la teorfa. Es decir, en vez de
propagar 5 g.l. (helicidades) como deberia tener una teoria de spin-2 masiva, propaga 6. Este problema
fue dejado de lado, sea por incapacidad o por desinterés, durante casi 40 anos hasta que finalmente
Claudia de Rham, Gregory Gabadadze y Andrew Tolley lograron formular consistentemente una teoria
de gravedad masiva a orden no-lineal que posea el conteo correcto de grados de libertad y que recupere
los resultados de GR en el limite en que la masa tiende a cero (de Rham and Gabadadze, 2010; de Rham
et al., 2011).

El objetivo en esta seccién serd explayar y exhibir con mds detalle y precisién lo comentado en el
pérrafo anterior, haciendo énfasis en los resultados principales que fueron dando lugar a los hitos hacia
el camino de Gravedad Masiva como se la conoce hoy en dia. No se tratard de reproducir las cuentas y
resultados de los trabajos previos, sino méds bien se tratard de entender cuédles son las ideas y aspectos

principales de los trabajos que permitieron establecer una teoria de Gravedad Masiva bien formulada.

2El subindice GR indica que es el Lagrangiano de Relatividad General usual, es decir el de Einstein-Hilbert, con la

excepcién que es cuadratico en hy,.
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1.2.1. Teoria de Fierz-Pauli: resultados, avances y problemas

Las Ec. de Einstein predicen la existencia de ondas gravitacionales (GW). 100 afios después de la
presentacién de dicha teorfa, su primera deteccién y confirmacién vino de la mano de la colaboracién
LIGO/Virgo en 2015, observando la coalescencia de dos agujeros negros (Abbott et al., 2016a,b). Los
resultados hallados son consistentes con un campo gravitatorio que viene descripto por un campo
de spin-2 sin masa. Los resultados otorgan una cota a la posible masa del gravitén. A partir de las
obervaciones de dicha coalicién, se estimé que si el gravitén posee masa, la misma no puede ser mayor
que ~ 1072%eV/ 2 (Yunes et al., 2016). De esta manera, los resultados otorgan una descripcién en
términos de una teoria de campos que se condice con una de un campo de spin-2 no masivo. Los
grados de libertad que se propagan deben ser, entonces, consistentes con dicha teoria. Para un campo
de spin-2 no masivo, los grados de libertad son 2: usualmente se los denomina como los modos hy y
hy del campo gravitatorio. Cabe destacar que los grados de libertad® que se espera que propague un
campo de spin-j no masivo son dos: £j.

Sin embargo la situacién cambia si se considera que el campo pueda poseer masa. El caso méds
diddctico y usual donde se observa esta caracteristica es en un campo de Proca, el cual describe
un campo de spin-1 masivo. El campo electromagnético (no masivo) posee 2 helicidades, pero si se
considera que el campo posee masa se agrega una nueva helicidad dando como resultado los dos modos
transversales y el modo longitudinal del campo de Proca. Esto se condice con el conteo correcto de los
grados de libertad de un campo de spin-1 masivo, siendo este 2s+1 con s = 1 en este caso. De manera
analoga, si se considera que el campo gravitatorio posee masa, entonces el niimero de grados de libertad
que se espera que se propaguen seran 2 - (2) + 1 = 5. El Lagrangiano de Fierz-Pauli es precisamente
aquel que describe adecuadamente el conteo correcto de niimeros de grados de libertad. A continuacién
se verd como es la estructura de dicho Lagrangiano y cuédles son y fueron sus implicancias.

Sea hy, la perturbacién de la métrica dada segin (1.3); la accién de Fierz-Pauli serd aquella que
describa las perturbaciones lineales de la métrica alrededor de un fondo plano en vacio, con un término
cinético dado por (1.8) y un término de masa dado por

m2
T(h,wh‘“’ — hihy) (1.9)
siendo m la masa del campo. Es evidente notar que las tnicas combinaciones posibles que pueden
dar un término de masa cuadrdtico en el campo son de la forma h,, h** y h? (siendo este tltimo
h? = hlihY). Menos evidente es que esta sea la wnica combinacién posible que describe correctamente
los 5 g.1. esperados. Este fue precisamente el hallazgo de Fierz y Pauli: la combinacion hy,, h*" — ahj;hl,

con a = 1 es la unica que da cuenta de los g.l. correctos que deberia tener la teoria. Cualquier otra

3Aqui y en lo que sigue, el término grados de libertad refiere a las posibles helicidades del campo en cuestién.
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combinacién de pardmetros (esto es, cualquier otro valor de a) generard un fantasma, siendo este un
sexto g.l. (Hassan and Rosen, 2011; Hinterbichler, 2012; Maggiore, 2007).

La accién de Fierz-Pauli es entonces la accién correcta para describir gravitones masivos (a orden
lineal) propagdndose en un fondo plano, sin interacciones y libre de fantasmas (Van Nieuwenhuizen,
1973). En el limite en el que m — 0 deberfa cumplirse que se recuperen los 2 g.l. esperados para una
teoria de spin-2 no masiva. Esto, sin embargo, no sucede y es lo que se conoce como la discontinuidad

vDVZ (van Dam and Veltman, 1970; Zakharov, 1970) que se presentard a continuacion.

Discontinuidad vDVZ

Tal como se ha dicho anteriormente, una teoria de spin-2 masiva posee 5 g.l. que pueden ser
descompuestos segtin un modo de helicidad-0 (conocido también como el modo escalar), los modos de
helicidad-+1 (modos vectoriales) y los modos de helicidad-+2 (modos tensoriales). Si la teoria fuese
no masiva, los tnicos modos que deberian estar presentes son aquellos que den cuenta de los modos
tensoriales, es decir los modos con helicidad-+2. Sin embargo lo que termina sucediendo en el limite
m — 0 es que ademds de recuperar los modos de helicidad-+2, aparece un nuevo modo que estard
asociado al escalar, dando entonces un g.l. extra. Para tratar de entender mejor de dénde surge este
problema, serd de utilidad considerar que los gravitones se acoplan a cierta fuente 7T}, segin h,,TH.
A partir de las ecuaciones de movimiento es posible ver que la traza de dichas ecuaciones otorga la
siguiente relacién (Liiben, 2021; Maggiore, 2007)

T

3m’*h = —— (1.10)
M

siendo h y T' las trazas de hy, y T}, respectivamente. Se puede entender de manera sencilla cémo
llegar a dicha expresién haciendo ciertas suposiciones que facilitardn su entendimiento”. Las ecuaciones
de movimiento para la accién de Fierz-Pauli con interacciones vienen dadas por una expresién de la
forma
Ty

(62h),u1/ = _W + mQ(h,uu - npuh) (111)
P

con (8%h),, dando cuenta de los términos cinéticos en la ecuacién de movimiento. Vale la pena
notar que la tnica diferencia con los resultados de GR es la adicién del término de masa. La suposicién
que facilitard el camino serd decir que la fuente se conserva, 0*T),,, = 0, y que el campo h,, satisface

0"hyy = Oyh (esto equivale a decir que 0 = 0 en (1.11)). Tomando traza a (1.11) y teniendo en

4Dichas suposiciones se haran por la simple razén de mantener el eje de la discusién lo mas centrada y sencilla posible.
Los mismos resultados, sin embargo, se pueden obtener sin hacer necesariamente ninguna suposicién. Se recomienda la

lectura de las citas mencionadas previas a la ecuacién (1.10) para més detalle y generalidad.
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cuenta las suposiciones previas, es facil notar que se arriba exactamente a la misma expresion (1.10).
A partir de esta tultima se puede ver de manera muy clara que si m — 0 (y suponiendo un tensor de
energia-momento con traza no nula, 7" # 0), entonces h — oo a diferencia de GR en donde h — 0.
Esto pone en evidencia el problema de la teoria de Fierz-Pauli en el limite de masa nula. Sin embargo,
certero es notar que no es tan evidente que esto se deba a un grado de libertad extra. Obtener que
esto se debe efectivamente a un g.l. adicional excede el objetivo de esta tesis y se recomienda ahondar
en los capitulos 2 tanto de (Maggiore, 2007) como de (Liiben, 2021), como asi también los trabajos
de (Van Nieuwenhuizen, 1973) y (Babichev and Deffayet, 2013) para mdas detalle. Sin embargo, si
es sencillo entender que, suponiendo que el problema se debe a un g.l. extra, dicho g.l. debe ser el
escalar. Esto es asi porque el modo escalar (aquel de helicidad-0) es el que se acopla a la traza del
tensor energia-momento, ademds de los modos de helicidad-+2. Como el problema en el limite m — 0
viene de la mano de la traza de T),,, es de esperar que se evidencien diferencias en la componente de
helicidad-0 con respecto a los resultados de GR.

La discontinuidad vDVZ tardé casi 30 anos en evidenciarse luego de la propuesta de Fierz y Pauli a
finales de la década del ’30. Empero, una solucién a dicho problema fue dada a los pocos anos a partir

de la propuesta de Arkady Vainshtein (Vainshtein, 1972) la cual se explicard a continuacion.

Mecanismo de Vainshtein y fantasma de Boulware-Deser

Al poco tiempo de la observacién sobre la discontinuidad vDVZ, Vainshtein noté que se podian
recuperar exitosamente los resultados de GR en el limite de masa nula mediante la adicién de términos
de autointeraccién no-lineales en la accién (Vainshtein, 1972). Estos términos, precisamente, pueden
llegar a ser comparables con los términos lineales de manera de compensar, asi, el problema de la
discontinuidad. Como consecuencia fenomenolégica, el modo de helicidad-0 (aquel que ocasionaba la
discontinuidad) se veria apantallado a escalas observacionales (Deffayet et al., 2002). Este mecanismo
en el que la adicién de términos de interaccién no-lineales curan la discontinuidad mediante un apan-
tallamiento del modo problemédtico se lo conoce como mecanismo de Vainshtein o simplemente como
apantallamiento de Vainshtein. A continuacién se motivara y mostrard como surge esta idea, siguiendo
lo mostrado en (Deffayet et al., 2002; Vainshtein, 1972) de utilizar un ansatz que simplifique y exhiba
este comportamiento.

Sea un ansatz para una geometria estdtica y esféricamente simétrica dada por el elemento de linea

ds? = —e VP dt? 4 7P dp? + P p? (dh? + sin® 0 dp?) (1.12)

Las funciones v(p),o(p) y u(p) en el caso de GR (es decir, m = 0), resultan en la conocida geometria

de Schwarzschild,
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1
————dr? + r?(d6? + sin? 0 dp?) (1.13)

ds® = — (1 — dt?

siendo rg el radio de Schwarzschild. Es pertinente notar que para llegar a esta expresién se utilizé

el cambio

d 72
r = petl? et = <1 + pu) e’ M (1.14)

Para el caso de GR, la funcién p(p) es redundante debido a invariancia frente a reparametrizaciones,
y por lo tanto puede ser setteada a cero sin pérdida de generalidad (Carroll, 2019). En resumen, en el

caso de GR usual se tiene

pu(r) =0 (1.15)

obteniendo asi, por ejemplo, el resultado conocido para un agujero negro de Schwarzschild. Sin
embargo la situaciéon cambia si ahora se considera que el gravitén tiene masa. En este caso se puede

demostrar que las funciones resultan ahora (Deffayet et al., 2002; Maggiore, 2007; Vainshtein, 1972)

y(r):—%s [1+0(nf4i5)+...} , (1.16)
A(r):%%s 1o ()4 ], (1.17)
,u(r):%% [1+O(n;i5)+...} (1.18)

De comparar estas expresiones con aquellas obtenidas para el caso no masivo surgen algunas cues-

tiones importantes a notar:

» A primer orden hay una discrepancia por un factor de 1/2 entre lo obtenido en el caso no masivo
al obtenido en el caso masivo. Esto se manifiesta en la funcién A(r), y es precisamente el origen

de la discontinuidad vDVZ comentada previamente.

= Ma4s notorio atin es el hecho de que las correcciones de orden superior divergen en el limite en
que m — 0 (manteniendo el radio fijo). Dichas correcciones vienen dadas en términos del ratio

rs/(m*r®), a partir del cual se define
1/5
ry = (LS> (1.19)

como el radio de Vainshtein.
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Lo que muestra dicha expansién no es més que el rango de validez de la teoria lineal. Esto es, las
correcciones a la teorfa lineal vienen dadas en términos de (ry/7)5, por lo tanto la teorfa lineal serd
valida siempre y cuando r > ry. Para ejemplificar un caso donde la teoria lineal se rompe, basta
con estudiar lo que sucede a nivel del sistema solar: considerando una longitud de onda Compton de
A ~ 200 kpc (esto corresponderia a una masa m = 1/\ ~ 1072% eV), las correcciones a los efectos
gravitacionales del Sol (rg ~ 3 km) tendrdn un radio de Vainshtein de aproximadamente ry ~ 40 pc.
La distancia Sol-Tierra es de O(107% pc), con lo cual r es aproximadamente 107 mayor que dicha
distancia. Asi, el cociente ry/r > 1 y la teoria lineal no es vélida; por ende, los efectos de modificar
la gravedad mediante la consideracién de un gravitén masivo no son apreciables’ para la teorfa lineal

en escalas del sistema solar.

En el caso en el que r < ry, las funciones v(r), A(r) y p(r) (1.16)-(1.18) se modifican y es posible
recuperar los resutados de GR reproduciendo adecuadamente la geometria de Schwarzschild®. Esto
implica que, para r < ry, no existe discontinuidad alguna. De esta manera se observa lo siguiente:
mientras r < ry se recuperan exitosamente los resultados de GR y no se presenta ninguna disconti-
nuidad. A medida que r — 7y para luego estar en el régimen en que 7 > ry, la discontinuidad se hace
presente. Para que la teoria sea bien comportada, serfa necesario que no haya ninguna discontinuidad
en ningtn régimen. El problema recae, entonces, en cémo hacer para unir el limite » > ry con el limite
rLry.

Podria ocurrir, sin embargo, que a la hora de resumar las ecuaciones (1.16)-(1.18) para todo orden
perturbativo desaparezca la discontinuidad en el limite m — 0, y de esta manera ambos regimenes
coincidan para r ~ 7y dejando asi a la teorfa bien comportada. Cabe destacar que el matching de
soluciones para r ~ ry asume que las mismas resultan asintéticamente planas, tal como ocurre con
la solucién de Schwarzschild. Sin embargo, casi 30 anos después de la propuesta de Vainshtein, se ha
demostrado mediante soluciones numéricas que el matching de soluciones en el limite de m — 0 no
presenta apantallamiento (Damour et al., 2003). Més atn, desde el punto de vista teérico, Boulware y
Deser demostraron al poco tiempo de la propuesta de Vainshtein que, incluso suponiendo un espacio
asintéticamente no plano como es el caso de De Sitter (y como seria el caso Cosmolégico), emerge
un nuevo g.l. conocido como fantasma de Boulware-Deser (Boulware and Deser, 1972). Este fantasma
surge a partir de la traza de h el cual obtiene dindmica dejando asi 6 g.l. en vez de los 5 que deberia
tener una teoria masiva de spin-2. Esto se puede entender y ver mejor de la siguiente manera: sea la

ecuacién de movimiento dada por (1.11) pero generalizandola a espacios curvos (esto serfa, cambiando

Otra forma de ver esto, tal como se muestra en (Deffayet et al., 2002), es decir que a distancias del orden del sistema
solar, las correcciones de orden superior resultan 1032 veces mayor que los términos de primer orden, por lo tanto la

expansion en términos de ry /r no resulta adecuada.
SPara mas detalles y la forma explicita de la expansién, consultar el final de la seccién 2.3.2 de (Maggiore, 2007).
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0 — V) y considerando un término de masa de manera genérica, incluyendo términos no-lineales,

m? (ahyy + biwh + O(h2,)) (1.20)

El término de masa de Fierz-Pauli corresponde a a = —b = 1. Las Identidades de Bianchi junto

con la conservacién del tensor energia-momento otorgan el vinculo

m*V* (ahyu, + bywh + O(R2,)) =0 (1.21)

el cual permite eliminar 4 g.l. Para el caso de la accién lineal estudiada por Fierz y Pauli, la
ecuacién (1.10) es la que otorga el 5to vinculo (sumado a los 4 provenientes de las Identidades de
Bianchi) que hace que la teoria lineal propague 5 g.l. Este vinculo surge tnica y exclusivamente a
partir de la combinacién de pardmetros a = —b = 1 que genera la accién de Fierz-Pauli. Cualquier
otra combinaciéon de pardmetros generard un g.l. extra proveniente de la dindmica de la traza h. En
un fondo plano y en vacio, tal como es la accién de Fierz-Pauli, la ecuacién (1.10) otorga el vinculo
h = 0 el cual elimina el 6to g.l. proveniente de la dindmica de la traza. Sin embargo, cuando el fondo
es curvo esta ecuacion ya no elimina la dindmica de h y por ende el mismo resulta un fantasma.
Asimismo, introduciendo solamente términos cuadréticos en la ecuacién de movimiento, la ec. (1.10)

se lee esquemadticamente (Babichev and Deffayet, 2013)

(0%h%) +m2h oc T/ ME (1.22)

la cual, salvo que h = 0, genera una dindmica para h. Esta fue la observacién hecha por (Boulware
and Deser, 1972), denotando a partir de alli a este grado de libertad como fantasma de Boulware-Deser.
Més ain, mediante una descomposicién ADM (Arnowitt et al., 2008), los autores (Boulware and Deser,
1972) mostraron también que la energia no estd acotada por debajo para el caso en que el término
de masa sea lineal (i.e. Fierz-Pauli, ec. (1.9)), y en el caso en que se consideren términos no-lineales

entonces el espacio plano no es estable.

Pareciera ser entonces que la adicién de términos no-lineales, a pesar de curar el problema de la
discontinuidad, hace emerger un 6to grado de libertad dindmico que genera un fantasma en la teorfa.
La observacion de (Boulware and Deser, 1972), a pesar de ser correcta, no era del todo general ya que
consideraron solamente ciertos tipos de términos en el potencial (término de masa). En (Creminelli
et al., 2005) estudiaron la generalidad de estos términos, introduciendo érdenes superiores en la accién

de Fierz-Pauli. Aunque la conclusién hallada en ese trabajo no era del todo correcta’, fue uno de los

7 Allf los autores conclufan que la aparicién de fantasmas emergia para cualquier término no-lineal que se agregara a la

accién lineal. Como se discute en (de Rham and Gabadadze, 2010), la aparicién de fantasmas con términos generales tal

21



CAPITULO 1

trabajos fundamentales que permitié el avance - luego de casi 40 anos desde la observacién de Boulware
y Deser - hacia una teoria de gravedad masiva bien comportada como mostraron en (de Rham and
Gabadadze, 2010). En dicho trabajo se generaliza la accién de Fierz-Pauli exhibiendo por primera vez la
accion de gravedad masiva libre de fantasmas, a orden quinto en no-linealidades, con el comportamiento
correcto en el limite no masivo. En la seccién que sigue se estudia en més detalle dicho trabajo como asi
también una serie de trabajos posteriores que permitieron un mejor entendimiento de la teoria masiva

no-lineal.

1.2.2. Acciéon de dRGT y gravedad masiva

La idea novedosa mostrada en (de Rham and Gabadadze, 2010) fue escribir de una manera muy
particular el término de masa en la accién de Fierz-Pauli, generalizando y analizando detalladamente
lo hecho en (Creminelli et al., 2005) mediante la introduccién de términos superiores no-lineales en la
accién. Motivados por este dltimo trabajo y lo hecho en (Arkani-Hamed et al., 2003), en (de Rham and
Gabadadze, 2010) se exhibe la accién de gravedad masiva hasta orden quinto en no-linealidades, y en
el limite de desacople de la teorfa efectiva® presentada y estudiada en detalle en (Arkani-Hamed et al.,
2003; Creminelli et al., 2005). El éxito de la teoria de de Rham y Gabadadze reside en el hecho de
que los términos (no-lineales) agregados a la accién compensan el mal comportamiento que genera los
fantasmas e impide que se recupere GR en el limite de masa nula. A pesar del éxito de la misma, allf
los autores demostraron que la teoria resultaba libre de fantasmas pero a quinto orden no-lineal (y en
el limite de desacople, ver Ec. (1.28)). Sin embargo, e inmediatamente después de haber presentado la
teoria, en (de Rham et al., 2011) se muestra la accién libre de fantasmas en el mismo limite, pero a todo
orden no-lineal. Dicha teoria resuma todos los términos no-lineales de una teoria efectiva de gravedad
masiva. A su vez, los autores alli muestran que lejos del limite de desacople, la teoria permanece libre
de fantasmas hasta orden cuatro en las no-linealidades. La accién se presentard a continuacién y en lo
que sigue se verd en mdas detalle cémo arribar a la misma, como asi también las implicancias que tuvo.

La accién en cuestién viene dada por

2

Lanr = 92 v=5 (R =" uto. ) (123

con U(g, H) denotando el potencial (i.e. el término de masa) cuya expresion es

como estudiaron en (Creminelli et al., 2005) puede ser evitado, hasta orden cudrtico en la accién, mediante una eleccién

apropiada de coeficientes en el potencial.
8Una de las motivaciones y aplicaciones principales de obtener una teoria efectiva de gravedad viene por el hecho de

construir una teoria UV completa de la misma.
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2

U(g, H)=—4| > dy (H") | —8> dn(H") (1.24)

n>1 n>2
donde d,, denotan los coeficientes de los términos de potencial, y (---) es la traza con respecto a
Guv, es decir (H) = g"' H,,, <H2> = gaﬁg’“’Ha“H,B,,, etc. Aqui H, representa la perturbacién de la
métrica. Expandiendo la expresién para el potencial hasta orden quinto, tal como exhiben en (de Rham

et al., 2011), resulta

Ulg, H) = ((H?) — (%) — S(UH) (H?) — (H®)) — 1 ((H2)" + 4 () (H®) — 5. (H)
—3%(2 (H*)(H?) +5(H) (H*) = T(H")) +---  (1.25)

Es importante notar que esta expresion satisface, mediante una eleccién apropiada de los coeficien-

tes, lo siguiente:

» A orden lineal se recupera la misma expresién que la accién de Fierz-Pauli (1.9) como es de

desear.

» A orden quinto se recuperan los mismos resultados que en (de Rham and Gabadadze, 2010) en el
limite de desacople, los cuales otorgaban una teoria de gravedad masiva libre de fantasmas hasta

ese orden y en ese limite.

A continuacién se ahondard y se dard més detalle a lo comentado anteriormente, tratando de en-

tender la construccién como asi también el comportamiento de dicho potencial.

Sea el tensor H,,, definido segtin

h
Guv = Nw + Mi; = Hyy + 060,60 ¢ (1.26)
con ng, = diag(—1,1,1,1) y Hy, resultando un tensor covariante siempre y cuando los cuatro

campos de Stiickelberg? ¢® transformen como escalares. Mds atin, ¢® puede ser expresado en términos
de las coordenadas 2 y el modo de helicidad-0 del graviton, 7, segin ¢* = (z® — n**0,m)d0%. De esta

manera se obtiene que

El truco de Stiickelberg, explicado en més detalle en el capitulo 4 de (Hinterbichler, 2012), consiste en introducir
nuevos campos y simetrias de gauge en una teoria masiva - en este caso - de manera de a la hora de tomar el limite
m — 0 no hay g.l. extras ni perdidos. Es decir, la teoria no se ve alterada. Lo que hace dicho truco no es mas que exhibir
de manera evidente que la simetria de gauge no es otra cosa mds que una redundancia. Eliminar dicha redundancia no
siempre es tarea sencilla y, a veces, conveniente; mediante el truco de Stiickelberg se puede agregar y/o eliminar simetrias

de gauge de manera sencilla y manteniendo invariancia de Lorentz y localidad.
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h
Hyuw = ﬁ + Oumy + Oyy — NapOum Oy s (1.27)
P

donde 7, = 0,7. Aqui, los indices de 7, suben y bajan con respecto a Minkowski, 7,,. A conti-
nuacién se mostrard la construccién del término cibico del potencial siguiendo lo hecho en (de Rham
and Gabadadze, 2010), estudiando los modos de helicidad 2 y 0. Los érdenes siguientes se pueden
obtener de manera andloga, aunque se recomienda la lectura de dicho trabajo para mas detalle. Para
que sea mds evidente la escala la cual la teoria efectiva es vélida, serd de utilidad hacer la sustitucion
Ta = 0T/ Ag donde A, = (m”_lMp)l/ ™ representa la escala en cuestién. El limite de desacople viene

dado, pues, por hacer

m—0, Mp—oo, Az fijo (1.28)

Mediante esta sustitucién, resulta

Py 2 1 9
Hy, = Mp | Mpm2 ™ Mgm4nwf (1.29)

donde II,, = 0,0, 7 y wa = nO‘BH#aH@,. De esta manera el Lagrangiano ctibico en el limite de

desacople resulta'’

1 1
L= —ihﬂvgaﬁ,,haﬂ + X + Eh#”x}ﬁ)
Ty ((Ber — 4[] + (8cz + 4)[T][TT%] + 8e3[1T°)) (1.30)
donde [---] es la traza con respecto a la métrica de Minkowski, es decir [II] = n#*I1,,, [[1%] =
11, etc. Acd X, ,sly) = [, — I, representa los términos lineales en II (mientras que X ,SQV) es

cuadratico en II) y ¢; son coeficientes a determinar. Tal como se ha dicho previamente, el limite de
desacople de la teoria se realiza para que la misma sea bien comportada en una escala efectiva As.
Por tal motivo, el objetivo serd deshacerse del tltimo término en (1.30) el cual se encuentra suprimido
por la escala A5 (menor que Ag) de forma tal que solamente sobrevivan los términos suprimidos por la

escala As3. Mediante la eleccién

— eyt 1 — 3y (1.31)
cl1 = 03+2, CQ——03—2 .
dicho término resulta
L > es ([I]* — 3[I][I1%] + 2[I1%]) (1.32)

%%er capitulo 3 de (de Rham and Gabadadze, 2010).
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La cuestion acd es que este término resulta una derivada total y, por ende, puede ser dejado de lado

en la ecuaciéon de movimiento'!. El Lagrangiano resulta (a menos de un término con derivada total)

entonces,
L= —Lpwgos pooopwx® g 1.33
*_5 [15% aﬁ+ ;U/_'—Ai% i ( )
con
1
X2 = ~(6cs ~ 1) {(Hi,, ~ M) — 5 (1% - [HP)nW} (1.34)

(n),

Cabe destacar que todos los términos de interaccién de la forma A*” X JZL, :

= Son transversales.

= Satisfacen automadticamente las Id. Bianchi de manera de preservar invariancia frente a difeo-

morfismos.

= Contienen como mucho hasta derivadas temporales de 2do orden.

De manera andloga se puede estudiar el Lagrangiano cudrtico. En este caso, la escala que debe ser
relegada resulta A4, en cuyo caso nuevamente mediante una elecciéon apropiada de coeficientes puede
ser dejada de lado mediante una expresién que resulta una derivada total, de forma completamente
similar a lo hecho para orden cibico. De esta forma, mediante la eleccién de coeficientes que hagan
que los términos con escalas A < Ag sean eliminados mediante una expresion que resulta una derivada

total, el Lagrangiano de interaccién a orden quinto puede escribirse segin

1

. 1
Llint) _ g < XD+ X+
3

1
A3 X3 + X}j‘)) (1.35)
3

A3

Dicha expresion tiene el comportamiento correcto en el limite de desacople hasta orden quinto. Es
decir, generaliza la accién de Fierz-Pauli a términos de 6rdenes superiores, preservando la localidad e
invariancia de Lorentz, como asi también evitando la aparicién de fantasmas. Sin embargo, es preciso

notar dos cuestiones relevantes:

* La no aparicion de fantasmas a orden quinto en el limite de desacople no garantiza que no puedan
aparecer a 6rdenes superiores. Para ver que efectivamente la teoria es estable, se deberia estudiar

la misma para todo orden no-lineal.

1 Cabe notar que los autores, a la hora de tomar el limite de desacople, consideran campos que decaen lo suficientemente
répido en el infinito espacial. Tomando como regulador infrarrojo de la teoria una esfera de radio L > 1/m, se toma

L — oo antes de realizar el limite de desacople.
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* A su vez, podria suceder que los fantasmas aparezcan lejos del limite de desacople. Sin embargo,
cabe remarcar que incluso lejos de dicho limite la teoria preserva el vinculo Hamiltoniano hasta

orden ctbico.

El primero de estos puntos fue estudiado en detalle en (de Rham et al., 2011), en donde se construye
de manera andloga a lo mostrado previamente la accién en el limite de desacople para todo orden no-
lineal. Sin embargo, no fue sino gracias a los trabajos de S.F. Hassan y Rachel A. Rosen que se pudo
tratar estas dos cuestiones de una manera més simple y evidente, dando asi una teoria de gravedad
masiva bien comportada para todo orden en el limite de desacople como asi también fuera de dicho
limite (Hassan and Rosen, 2012b,c). A continuacién se detallard la idea de dichos autores, mostrando

los principales resultados.

Gravedad masiva alla Hassan & Rosen

La idea principal presentada por los autores consistié en generalizar lo hecho por de Rham et al,
reescribiendo los términos de potencial de una manera méds sencilla y mds fdcil de manipular, gene-
ralizando para una métrica genérica f,, y no necesariamente una plana 7,,. En (Hassan and Rosen,
2011) los autores construyen de manera sistematica la accién no-lineal de gravedad masiva, libre de
fantasmas, mediante términos que consisten en determinantes en cuyo caso un estudio més dedicado
sobre la estabilidad de la teorfa resulta més claro y evidente. La idea a continuacién serd explicar con
un poco mds de detalle como son precisamente dichos términos, haciendo foco en la expresion final de

la accién de Hassan & Rosen.

A la hora de construir un término de masa no-lineal en gravedad, el mismo debe satisfacer lo

siguiente:
(a) No puede contener derivadas de g, .

(b) Debe ser invariante frente a transformaciones generales de coordenadas.

Si solamente se restringe su construccion a la métrica g,,,, el mismo no puede satisfacer lo anterior
ya que las unicas dos cantidades que pueden ser construidas a partir de (solamente) g,, son det g
y Trg = 4, los cuales generan fantasmas tal como demostraron (Boulware and Deser, 1972). De esta
manera, una de las posibilidades para construir dicho término resulta en la introduccién de un tensor
de rango-2 extra, fy,, tal como se motivé en (Arkani-Hamed et al., 2003; Boulware and Deser, 1972).
Allf los autores (junto con, posteriormente, los trabajos de de Rham, Gabadadze y Tolley) usaron
fuvr = N por simplicidad y practicidad a la hora de realizar las cuentas. Sin embargo, aqui la idea

serd no hacer dicha suposicién y dejarla de manera genérica. De esta forma surgen dos posibles formas
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que pueden tener los términos: F(g71f) y F'(f~1g). Aqui g, es la métrica dindmica, mientras que f,,
es el tensor de rango-2 (covariante) extra, el cual se lo denomina por tal motivo como métrica auziliar.
Es posible ver que la construccién de los términos de masa a partir de F'(f~1g) (es decir, a partir de
guv) se pueden obtener, mediante una reescritura y redefinicién, a partir de F(g7'f)'?. De esta forma
se construird, entonces, el término de masa a partir de la métrica inversa g"” (es decir, a partir de

F(g71f)). La accién tendrs la forma

S == [ dlov=gR(g) + Mim® [ aloy=gF(gf) (1.36)

y el objetivo serd ver y entender la forma explicita que debe tener F(g~!f). De manera ansloga a

(1.26), se define el tensor covariante H} segin

9" fa = 0 — HY, (1.37)

donde, notando que H,, = gMHlf‘ = guv — fuv, se recupera la misma expresion que en (1.26) pero

de manera més general mediante la parametrizacion de la métrica auxiliar segin

09® - o¢®
fula) = 92 Fa(6) o2,

M

(1.38)

Aqui f,, es una métrica auxiliar fija la cual debe ser elegida apropiadamente dada la fisica del
problema. Para el caso en que fu, = 1 se recuperan los resultados de la seccién anterior. Més atin,
una de las primeras cosas que la funcién F(g~!f) deberfa cumplir es recuperar la misma expresién
del término de masa de Fierz-Pauli. En este caso se generalizard dicho término de masa a lo que los

autores denominaron como término de masa covariante de FP, dado por

m2

T (HyH, — H/H;) (1.39)

Dicho término se reduce al término de masa de FP original (1.9) a orden cuadrético en h,, y en
el gauge unitario'®. Dicha expresién, tal como se vio en las secciones anteriores, tiene la estructura
correcta que deberia tener un término de masa cuadrdtico en la accién de forma tal que no haya fan-
tasmas en la teoria. Sin embargo, todavia resta el estudio de los términos de 6rdenes superiores. A

continuacién se ahondaran en dichos términos.

Los términos de érdenes superiores vendrdn dados por

12Para m4s detalle consultar seccién 2 de (Hassan and Rosen, 2011).
13E] gauge unitario (o fisico) corresponde a la eleccién ¢*(x) = z*. Notar que esta eleccién no es mas que tomar

fuv = Ny
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g = (1.40)

con' pHv =3¢ [(—=n~th)"n']*. Mediante la eleccién f,, = n,, para simplificar los célculos (y

recuperar los resultados de FP) y definiendo ¢*(z) = x* + 7#(x), se obtiene que

HY = -0'm, — 0"my — O'mo 0y — H1(60 + Op7” + 07Ty + 070 0y®) (1.41)

Es evidente notar que esta expresion es la versién general de (1.27). Para la posteridad, serd
de extrema utilidad reescribir esta ultima expresién como asi también la definicién (1.37) de forma
matricial. Se define, entonces, IH como la matriz cuyos elementos son H} (esta definicién es simplemente
para no confundir con la notaciéon H = H}). Definiendo, al igual que antes, Il = 9¥m, = 91d,m se

obtiene

g =1 —H) = (1 +by)(1+1)2 (1.42)

Cabe remarcar que esta expresion es exacta para todo orden en b y 7. Lo hecho en (de Rham and
Gabadadze, 2010; de Rham et al., 2011) (explicado anteriormente) consistié en reescribir el Lagrangiano
de una manera adecuada de forma tal que aparezcan derivadas totales en los términos correspondien-
tes a [II]. Mediante este nuevo enfoque de Hassan & Rosen, dichos términos aparecen naturalmente
mediante la expansién de un término de la forma det(1 + IT). Mds explicitamente,

N
det(1 +1I) = Z W =) ful...un)\n+1”.)\4eyl"'VnAn+1"')\4alu’laylﬂ' MY, T (1.43)
n=0

De esta manera, y en vistas de (1.42), una posible expresién satisfactoria para F(g~'f) podria
ser F(g7'f)|n=0 ~ det(1 + II) (otra manera de pensar esto seria decir que F(z) ~ v/detz ). Sin
embargo, para no estropear lo obtenido a orden lineal para recuperar FP covariante (1.39), es necesario
deshacerse de los dos primeros términos de la sumatoria, es decir 1 + 0#9,7 correspondientes a n = 0
v 1 respectivamente. La manera sencilla de entender por qué estos términos no pueden estar presentes
si se quiere recuperar FP es la siguiente: en (1.39) la accién resulta, por lo menos, cuadrética en 7
(evidente a partir de (1.41)). Para obtener, cuanto menos, dicho orden, es claro que los dos primeros
términos no puedan estar presentes. De esta manera la expresién correcta para F' serd aquella que

tenga en cuenta el determinante pero quitando los dos primeros términos de su expansién, es decir

F(g7 ) n=o ~ det(L +TI) — Tr(1 + 1) 4 3 (1.44)

14Es facil notar que esta definicién, a orden lineal (es decir n = 1), no es més que la definicién usual de la perturbacién

de la métrica preservando la ortonormalidad de la misma. Es decir, g,..9"” = (Nu0 + Ry ) (0”7 — h¥P) = 68,
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Es importante notar que las expresiones halladas anteriormente fueron considerando h = 0. Para
generalizar al caso mds general, con f) # 0, basta con hacer la sustitucion 1+11 — +/¢g~! f mediante las

relaciones det(1 + IT) = y/det(g~! f)|n=0 junto con Tr(1 + II) = Tr/g~! f|r=0. Esto otorga, entonces,

una accion con términos no-lineales de la forma

m2/ d4x¢ng:2m2/ d*z /=g [ det(g—lf)—Tr\/(g_lf)—i—?)] (1.45)

Para ver que efectivamente esta accién es la misma que aquella presentada en (de Rham and
Gabadadze, 2010), se debe expandir la misma en potencias de IH de forma tal de, a orden mds bajo,
recuperar el término de masa de FP (covariante) (1.39), y a orden quinto lo hecho en (de Rham and
Gabadadze, 2010) mostrado en la seccién anterior mediante (1.23). Sin embargo, hay una manera mas
sencilla de evidenciar que esto es asi sin la necesidad de expandir explicitamente la accién. Para eso
lo que se hard serd reescribir la accién (1.45) de una manera més general incluso, en términos de un
determinante deformado. Cabe aclarar, sin embargo, que en (Hassan and Rosen, 2011) se detalla una
discusion al respecto; se recomienda, para ahondar en mds detalle y para ver explicitamente como es

dicha expansién, ver la seccién 3 de dicha cita.

La generalizacion viene de la mano del determinante deformado, definido segin

4
dety/g=1f = det(1 + K) = Z n'(;io—(nn)' €t Ang 1A €71 TN KHL Kl (1.46)

n=0

donde \/9_71)" =1+ Ky «, son los pardmetros de deformacién del determinante (notar que para
el caso o, = 1 se recupera la expresién usual para la expansién del determinante (1.43)). A su vez,
dicho determinante puede ser reescrito en términos de los autovalores de la matriz, lo cual simplificard
mds aun la expresién y el manejo de cuentas de la accién. Para eso se definird una matriz general X

de N x N, cuyos autovalores son \;. El determinante se puede escribir entonces como

N N
det(@+X) =X+ M) =D ex(M,..., An) (1.47)
i=1 k=0
Aquieg (A1, ..., An) son los polinomios simétricos elementales. Esto es, cualquier polinomio simétrico

puede ser expresado en términos de polinomios simétricos elementales, es decir, en polinomios de menor

grado. Mds especificamente, los mismos vienen dados segin
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CAPITULO 1

60()‘1a"'a)‘1\7):17
el(Ala"'a)\N):Al"i'"'_‘_/\N;

e2(A, ., AN) = )iy,
1<j

(1.48)
€N()\1,...,)\N) =AA2... Ay =det X,

ex(A,...,An) =0 para k>N

A su vez, la traza de la matriz X y potencias de ella pueden ser escritos en términos de los autovalores

como
N
XM =" Ar (1.49)
i=1
donde [...] denota la traza. Mediante las Identidades de Newton es posible relacionar los polinomios

simétricos elementales e; con la traza segin

k
ex(Aty o AN) = =2 Y (D)X ep—m(M, -, AN) (1.50)

Para una matriz general de 4 x 4 tal como es el interés aqui, las expresiones explicitas de los

polinomios resultan

co(X) =1,

(%) = 3],

ea(X) = o (X — [X%)

es(X) = 7 (X — 3[3][X?] + 2%, (1.51)
ea(3) = 7 (00" + 8[XI0XY] — 6[X[X?] + B[22 — ")) = det(X)

ex(X)=0 para k>4,

Estos términos no son otra cosa més que aquellos que aparecen en la expresién del determinante

deformado (1.46), tal como es evidente a partir de (1.47). Mds importante atin, si se hace la sustitucion

X — K= +/g~1f — 1 se obtiene

4
det\/g71f = anen(K) (1.52)
n=0
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Teorias alternativas de gravedad

en donde se utilizé N = 4. La accién no-lineal resulta entonces

4
S = —Mlg/ d*z\/—g R(g) + QMI%mQ/ d4$\/jgz anen(K) (1.53)
n=0

A partir de esta expresién es sencillo recuperar los resultados de la seccién previa (es decir, aquello
presentado en (de Rham and Gabadadze, 2010; de Rham et al., 2011)). Para eso lo primero que debe
notarse es que hay ciertos pardmetros que son redundantes y pueden ser dejados de lado en la sumatoria.
El primero de ellos es aq: este término no representa otra cosa més que una constante y por ende puede
ser reabsorbida en un término del tipo constante cosmolégica. Para eliminar dicho pardmetro se puede

reescribir al mismo segtin

4
apeo(K) = agdet /g~ 1 f — Z apen (IK) (1.54)
n=1

de manera tal que el término de masa resulta

4
2Mgm2/ d4x\/jg{z anen(K) + ap det \/g—lf} (1.55)
n=1

con Gy, = ay, — . Mds aiin, el dltimo término también puede ser dejado de lado dado que el mismo
es no dindmico'®. Por otro lado, si se quiere que Minkowski (espacio plano) sea una solucién posible,
los términos lineales en i deberfan no estar presentes a la hora de expandir la accién alrededor de 7.
Se sigue que, por ende, &; = 0. Por tltimo, el coeficiente as puede ser fijado requiriendo que el término
de masa venga dado en forma canénica. A partir de (1.51) es evidente que @&y = 1. La accién entonces

se reduce a

S = —Mg/ d'z/—gR(g) + 2M1%m2/ dzv/—g(ea(KK) + azes(K) + azes(KK)) (1.56)
A partir de esta tltima expresién es posible notar lo siguiente:
o La accién posee dos pardmetros libres'®: as y ay.
o Si az = a4 = 0 se obtiene la teoria resumada presentada en (de Rham et al., 2011), ecuacién (1.23).

o Si asz = a4 =1 se recupera la accién deformada minimamente por el determinante, (1.45).

o

Mediante una eleccién apropiada y relacionando &g y @y con los coeficientes del potencial (1.24), se

recupera también el lagrangiano de interaccién (1.35).

5Este término es no dindmino siempre y cuando f,, sea no dindmico. Dicho término junto con el \/—g presente en la
accién, otorgan un término que resulta v/—f. Por tal motivo puede ser dejado de lado en la ecuacién de movimiento de

la métrica g..
16 Ademss de la masa del gravitén m y, eventualmente, la constante cosmolégica A
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CAPITULO 1

De esta manera, Hassan & Rosen pudieron generalizar lo hecho por de Rham, Gabadadze y To-
lley, otorgando una descripcién en términos de los polinémios simétricos elementales, extendiendo los
resultados previos. A su vez, en (Hassan and Rosen, 2011) presentaron los resultados anédlogos pero
escribiendo la accién no en términos de K sino de \/F , lo cual sera de utilidad para el futuro. El

determinante deformado (1.46) se puede reescribir como

4
_ ~ B, e
det/g™F = 3 T aena MDD (18T)

r=0

con

By = (4 1) Z e _(;;!)(T:: e (1.58)

La accién en cuestion resulta (Hassan and Rosen, 2011)

3
S = —MFQ,/ dz/=gR(g) + 2M§m2/ d4m\/ngﬂnen(\/g—1f) (1.59)
n=0

donde los f3,, vienen dados (usando su definicién) por

Bo =6 —4as + ay,
f1=-34+3a3 —au,
B3 =1-—2a3+ dau, (1.60)

B4 =03 — aQu,

La motivacién para escribir la accién en términos de /g~ f (es decir, en términos de los 3,) y
no en términos de K (es decir, &) viene por el hecho de que las ecuaciones de movimiento, siempre y
cuando f,, no tenga dindmica, resultan mds sencillas de calcular y se puede ver explicitamente cémo
GR se ve modificado. Previo a detallar esto un poco mads, es necesario aclarar ciertas cuestiones por
completitud: pareciera ser que la accién en términos de los 3, (1.59), posee - como mucho - términos
que son de orden tres en y/g~!f mientras que la accién (1.56) (es decir, en términos de los ay,) es
de orden cuatro. Pareciera ser, entonces, que hay una discrepancia en la fisica que describen ambas
acciones a pesar de ser simplemente redefiniciones. Esta diferencia, sin embargo, no es algo mds que
una diferencia estética, y recae en la eleccién de pardmetros que se quiera. Es importante remarcar que
ambas acciones son fisicamente equivalentes, siempre y cuando f,, no posea dindmica. La diferencia
entre ellas recae precisamente en esta observacién, ya que la no-dindmica de f,, es lo que permite

describir la accién (1.56) en términos de polinomios e,, de menor orden, tal como se muestra en (1.59).
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Teorias alternativas de gravedad

Habiendo escrito la accién de dos maneras distintas pero fisicamente equivalentes, a continuacién se
mostrara como resultan las ecuaciones de movimiento a orden no-lineal, utilizando (1.59). La variacién
del primer término de la accién no otorga més que el tensor de Einstein, R, —1/2g,, R. La cuestién
aqui es detallar c6mo resulta la variacién del segundo término. Para eso serd de sumo interés tener en

cuenta la siguiente relacion:

0Tr [( g—1f>n] = gTr {g ( g—1f>nég_1} (1.61)
A partir de esta se obtiene que
2
V=g

La variacion de la accion resulta entonces

5 (Ve VTTD) = S0 T [o (VITT) 057 conTTDH (162)

m=0

2 3

1 m
R;w - 5 .g,uZ/R + 7 Z(_l)nﬁn [gu)\yv(i\b)y + gl//\Y(i\l)u] = GNT/UJ (1-63)

n=0

donde Y,y = Y,y (v/971f) que para X = /g~ f se definen

Yo (X) =1,

Yi(X) =X -1[X],

Vipy(X) = X2 — X[X] + 21 ([X]” - [%2),

Vi (K) = X9~ X0 + JX (0 - [%2) - 0 (KP - 32 4 20%), (164)

Cabe mencionar que, en notacién de indices, resulta \/g—ilf \/g—ilf = g" fy, es decir que se com-

porta como un tensor de rango (1, 1). La ecuacién (1.63) es el resultado principal presentado en (Hassan
and Rosen, 2011) y es evidente a partir de esta como se modifican los resultados de GR mediante la
adicién del ultimo término en el lado izquierdo de la ecuacién. Importante es notar que dichos re-
sultados fueron asumiendo que f,, no posee dindmica. El hecho de tomar f,,, como no-dindmico es
puramente por simplicidad en las cuentas y para comparar con los resultados conocidos en donde se
tomo siempre como caso f,,, = 7, Sin embargo, un andlisis mds correcto y general deberfa tener en
cuenta que f,,, podria llegar a ser no-dinamico, aunque un estudio sobre la estabilidad (fantasmas) de
la teoria vendria al poco tiempo después del trabajo de (Hassan and Rosen, 2011), precisamente de
la mano de los mismos autores (Hassan and Rosen, 2012a,c). Ademds de ganar generalidad a la hora
de estudiar la teorfa con f,, no-dindmico, una de las motivaciones principales viene por el hecho de

que, asumiendo f,,, como plana, hay ciertas soluciones fisicamente relevantes que no estdn permitidas,
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CAPITULO 1

tales como soluciones Cosmolégicas del tipo FLRW'”. Por tal motivo, un analisis con fuw es de sumo
interés, y serd el tema principal de la siguiente seccién. Cabe destacar que hay diversas teorias donde
pueden estudiarse la dindmica de f,,. Aqui en esta tesis, sin embargo, se tratard de estudiar una de
ellas solamente, conocida como teorias de bigravedad o teorias bimétricas, que representa un modelo
concreto para un campo de spin-2 masivo en un fondo curvo. A continuacién, en el siguiente capitulo,
se recapitulard lo hecho en (Hassan and Rosen, 2012a), donde alli se presenta por primera vez la cons-
truccién de una teoria de bigravedad libre de fantasmas, basdndose en lo explicado en los capitulos

anteriores.

1.3. Bigravedad

El hecho de darle dindmica a f,, debe ser consistente con tener una teoria de gravedad masiva
que siga siendo libre de fantasma. M4ds especificamente, dos cosas de vital interés deben ser tenidas en

cuenta:

- Las fluctuaciones de f,,, no deben romper el buen comportamiento de la teorfa para el sector de g, .

- Debe introducirse un término cinético para f,,, de manera tal que el sector de f,,, también sea libre

de fantasmas.

El primero de estos puntos fue demostrado en (Hassan et al., 2012) y se recomienda su lectura para
un andlisis mds detallado. En (Hassan and Rosen, 2012a) se estudia, precisamente, el segundo punto
previamente mencionado, y es lo que compete a este capitulo: la construccién libre de fantasmas de

una teorfa de bigravedad.

El punto de partida es la accién (1.59) pero generalizando al caso en que f,,,, posee dindmica. Esto

es,

S = Mg/ d*z\/—g

4
R+2m*> Baen(\/g 'f) (1.65)
n=0

Para la construccién del término cinético para f,, serd de interés notar que el iltimo término del

potencial (es decir, aquel con e4) resulta

V=9 Bies(W gL f) = Ba/~f (1.66)

en donde se ha usado la definicién (1.51), con eq(y/g~1f) = det /g1 f. La importancia de esto es

que dicho término es independiente de g, y por ende no contribuye a las ec. de movimiento de g, .

1"Para una discusién més en detalle consultar seccién 3.3 de Hassan and Rosen (2011) y las referncias alli mencionadas.
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Teorias alternativas de gravedad

De aqui surge la discrepancia entre las acciones (1.59) y (1.65) en cuanto a los términos del potencial.
Como el objetivo acd es estudiar la dindmica de f,,, dicho término si debe ser tenido en cuenta. El
pardmetro extra en este caso, en comparacioén con f,,, no-dindmico, actuara de constante cosmolégica

para esta métrica. Para hallar el término cinético de f,,,, lo primero serd reescribir al potencial mediante

la relacion /—g = /—f+/f~1g. De esta manera se obtiene

4 4
V=9 BueaVg7 ) =V =Fes(W[19) D Buen(v g1 f) (1.67)
n=0 n=0

El objetivo es reescribir al término de masa de manera tal que se asemeje a un potencial para f,.
Por tal motivo es de interés, a su vez, expresar e,(1/g~!f) en términos de la métrica inversa / f~1g.

Los mismos resultan

eo(v flg) =1,

1 1 1 1
e1( f_lg):T‘i‘*‘F*—i‘*v

(V= L L] (1.68)
2 LA V5 VAL WS VLS V5 UELES VS VAL VS VRS VO i '
es(vViig = bty 1
3 S V5 VS VLIS VS VS RIS VS VS VRS VS VS Wik
1
—1,) —
(1.69)

donde \; son los autovalores de la matriz /¢g~!f. La relacién entre los e, de la matriz y su inversa

es facil de notar:

. — _ ca-x(VS9)
(Vg tf) (V)

Asi se obtiene la expresion para el término de masa (1.67)

(1.70)

4 4
\/ng/Bnen(\/g_lf)) = \/TfZBn%—n(\/f_lg) (1.71)
n=0 n=0

pero de una manera que resulta un término de potencial para f,,. Es evidente que la estructura
del potencial no es otro més que el mismo que el de g,,, pero con coeficientes distintos. Esto implica
que, por consiguiente, un término de masa posible para f,,, que no posea fantasmas podria ser, al igual

que g, un término cinético del estilo Einstein-Hilbert. De esta manera la accién resultante es

4
s=2 [ day=gRig)+ 322 [ dlaoy/=FR() + 22y [ alov=gY puen(VaT) (1T2)
n=0
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CAPITULO 1

donde R(g) (R(f)) denota el escalar de curvatura para gu, (fu ). A su vez, se han introducido
diferentes masas de Planck, My y M, para las dos métricas, definiendo asi una masa de Planck efectiva

dada por

) 1 1\!
Meff - ﬁgg + ﬁfz (173)

La accién (1.72) es el resultado principal de esta seccién y de este capitulo, siendo el pilar funda-
mental para comenzar a estudiar campos de spin-2 masivos en gravedad, haciendo foco en el estudio de
materia oscura tensorial. Asi, de esta manera, se ha construido hasta aqui una accién que, basdndose
en la secciéon anterior, resulta libre de fantasmas en el sector de g,, siempre y cuando f,, no posea
dindmica. En esta seccién, en cambio, se ha construido una accién libre de fantasmas - guiandose por
(1.67) - en el sector de f,, siempre y cuando g,, sea no-dindmica. Resta entonces por ver cémo resul-
ta la accién cuando ambas métricas poseen dindmica. Sin embargo, tal como se muestra en (Hassan
and Rosen, 2012a), la accién presentada anteriormente es la correcta incluso cuando ambas métricas
tienen dindmica. La sutileza, empero, viene por estudiar los grados de libertad que se propagan en la
teorfa, de manera de propagar los correctos y que no hayan g.l. extras que surgan como fantasmas.
Cabe remarcar que en las teorfas de bigravedad se esperan que se propaguen 7 g.l., correspondientes
a un campo de spin-2 masivo (5 g.l.) y uno no-masivo (2 g.l) (Boulware and Deser, 1972; Damour
and Kogan, 2002; Isham et al., 1971; Salam and Strathdee, 1977). Para ver que efectivamente la teorfa
propaga 7 g.l. como es de esperar, un anélisis Hamiltoniano en la formulacion ADM es necesario (Ar-
nowitt et al., 2008). En las secciones 5 y 6 de (Hassan and Rosen, 2012a) se puede ver en detalle cémo
resulta el andlisis Hamiltoniano otorgando, efectivamente, los 7 g.l. deseados. Aqui lo que se hard, sin
embargo, serd tratar de motivar y entender de dénde vienen esos 7 g.l., dejando las cuentas y detalles

mds profundos sugeridas en las secciones mencionadas de la cita.

Sea la descomposicién ADM para la métrica g, dada segin las funciones N, N; y ;, siendo el
lapso, el shift, y la métrica 3-dimensional respectivamente. De forma andloga se pueden definir, para
la métrica f,,, las funciones L, L; y 3 fij- En las teorfas bimétricas, las funciones lapso y shift son
no-dindmicas dado que no poseen derivadas temporales. Restan, entonces, los 6 g.1. dados por g;; y los
6 g.l. dados por 3 fij» que junto con sus momentos canénicamente conjugados representan 24 variables
en el espacio de fases; es decir, hasta 12 modos de propagacién, con cada modo refiriéndose a un par de
variables conjugadas. Se necesitan, pues, 10 vinculos de manera de obtener 14 variables en el espacio
de fases, que corresponden a 7 g.l. de propagacién. Esos 10 vinculos vendrédn dados por lo siguiente: 4
variables serdn removidoa mediante un fijado de gauge. Otras 4 serdn removidas mediante los vinculos

Hamiltonianos y de momentos. Las 2 variables que restan serdn removidas mediante dos vinculos extras
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Teorias alternativas de gravedad

que aparecen en teorfas de gravedad masiva!® (Hassan and Rosen, 2012b; Hassan et al., 2012). De esta
manera se obtienen las 14 variables, asociados a los 7 modos de propagacién de la teoria de bigravedad

consistentes con un campo de spin-2 masivo y otro no masivo.

Antes de finalizar este capitulo y a modo de consistencia, caben hacer ciertos comentarios: Desde
el punto de vista fenomenoldgico, es remarcable notar que las teorias de bigravedad presentan propie-
dades interesantes y relevantes para modificaciones a Relatividad General. Entre ellas se encuentran el
estudio de soluciones cosmoldgicas y test observacionales (von Strauss et al., 2012), como asi también
soluciones con simetria esférica (Comelli et al., 2012a), de interés para el estudio de agujeros negros.
Por completitud, a su vez, se presentardn las ecuaciones de movimiento en este tipo de teorfas: de

forma andloga a (1.63), las mismas resultan (Hassan and Rosen, 2011; von Strauss et al., 2012)

1 m2M? & . N \ — T,
R/u/ - §g,u1/R + 2Mg2 (71) /BTL [gukif(n)y( g f) + gV)\}/(n)/L( g f)] = Mg2 (174)
n=0

2772 3
R Pt e SO B [V (VIT0) + fd¥ (VT =0 (179)
f n=0

donde, para no cargar la notacién y reducirla al minimo, se definen las cantidades con tilde arriba
X asociadas a la métrica fuv, y donde se ha llamado Mg = M. Necesario es remarcar que aqui se
ha tenido en cuenta que solamente la métrica g, se acopla a la materia, motivo por el cual del lado
derecho de la ecuacion de movimiento aparece la fuente. Asi finaliza este capitulo, siendo el mismo el
puntapié inicial para el comienzo del estudio de un campo de materia oscura de spin-2, tal como se

ahondara en més detalle en el capitulo siguiente.

'8Similar al vinculo (1.21).
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Capitulo 2

Materia oscura ultraliviana de spin-2

2.1. Introduccion

El término materia oscura fue designado por primera vez por el astrénomo suizo F. Zwicky en
el afio 1933 cuando estaba realizando un estudio cinemético (el primero en su tipo) de un cimulo de
galaxias'. En dicho estudio Zwicky noté que habfa una discrepancia entre la masa observada y la masa
que deberia haber en la galaxia para que la misma tenga sentido gravitacionalmente. Por otro lado,
a su vez, un ano antes el astronomo holandés J. Oort mirando el movimiento de las estrellas sobre el
plano galdctico observé que deberia haber casi un 50 % més de masa en el disco que la masa inferida
por la materia luminosa. Anos mds tarde, en (Roberts, 1966; Roberts and Whitehurst, 1975; Rogstad
and Shostak, 1972) estudiaron las lineas espectrales de 21cm del hidrégeno en las regiones exteriores
de las galaxias, notando que la velocidad de rotacién del gas pareciera no decrecer con la distancia al
centro de la galaxia, tal como deberfa suceder para una masa en una regién acotada. Por otro lado y
casi al mismo tiempo - finales de 1970 - las observaciones hechas por Vera Rubin (junto con K. Ford
y N. Thonnard) en el telescopio del Observatorio Nacional de Kitt Peak permitieron entender de una
manera m4s precisa las curvas de rotacion de galaxias tipo espirales, presentando asi uno de los gréficos
mas precisos de la velocidad de rotacién de las galaxias vs. su radio. Similarmente, Albert Bosma en
su tesis doctoral a finales de los 70 y posteriormente en un (reconocido) trabajo a principios de los
’80 (Bosma, 1981), obtuvo un gréfico (al igual que Rubin et al.), de las curvas de rotacién en funcién
del radio. En los gréficos presentados en estos trabajos previamente mencionados se mostraba que,
efectivamente, la velocidad de rotacién no decae con el radio, sino que se observa el comportamiento

mostrado - a modo de ejemplo - en la Fig. 2.1.

LAllf el autor suizo la denota como dunkle Materie, luego traducido al inglés segiin dark matter. Se utilizaran las siglas

DM para denotar a dicho objeto.
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Figura 2.1: Curvas de rotacion para la galaxia Andoémeda. Se observan las curvas de rotacion esperadas y

observadas (crédito de la imdgen: Douglas College Astronomy, British Columbia,).

Sin dudas, los gréficos de las curvas de rotacién fueron unas de las primeras y més fuertes evidencias
de que habia algo extra que no se estaba viendo ni teniendo en cuenta en la teoria a la hora de realizar
los cédlculos para obtener dichas curvas de rotacion. Diversas propuestas se han postulado para tratar
de explicar dicho comportamiento; entre ellas, quizds las méds famosas son la propuesta de materia
oscura y las teorias de gravedad modificadas conocidas como Modified Newtonian Dynamics (MOND)
presentada por el fisico israeli Mordehai Milgrom en 1983. Sin ahondar en detalle (ya que no es objetivo
de esta tesis hacer una disertacién sobre ambas teorias) a pesar que esta tltima describe de manera
fehaciente el comportamiento a escalas galdcticas, la misma presenta problemas cuando se trata de
describir fenémenos a otras escalas. Entre ellos, quizds la discrepancia mds notoria entre ambas teorias
se manifiesta a escalas cosmolégicas, donde la propuesta de DM permite describir adecuadamente
lo predicho por las mediciones del CMB, favoreciendo la existencia de DM en contraposicién con la
modificacién de la gravedad MOND. A su vez, y por otro lado, otra evidencia a favor de DM es aquella
arrojada por las mediciones del Bullet Cluster (Clowe et al., 2004; Markevitch et al., 2004). Tal como
se ha dicho anteriormente, en esta tesis no se trata(rd) de motivar la propuesta de DM por sobre otras
teorfas, sino que se toma como punto de partida dicha propuesta. Sin embargo, si cabe mencionar
cudles fueron los hitos que llevaron a postular la existencia de DM de una manera robusta, tal como

se ha descripto en los pdrrafos anteriores.

A pesar de que hoy en dia la comunidad cientifica estd méds inclinada a pensar en la existencia
de DM, atin se desconocen diversas cosas sobre la misma tales como su composicién, cémo interactia

con la materia ordinaria, cudl es su origen, etc. Suponiendo que existe, lo que si se sabe es que la
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misma interactia - por lo menos - gravitacionalmente y podemos entender el efecto que produce sobre
los objetos. No obstante, es necesario remarcar que hay una cantidad enorme de candidatos de DM,

variando tanto su rango de masas como su comportamiento y fenomenologia (ver Fig. 2.2).

Standard- Sterile

model neutrinos
neutrinos

Neutrinos

Super- Extra
symmetry dimensions

Dark matter Weak scale

Simplified Eﬁ?jﬂ"e
models theory

Other
particles

Macroscopic Macros

WIMPZzilla

i i Self-
Primordial . . .
black holes RECHCS Eeeillic interacting

Figura 2.2: Algunos de los posibles candidatos para materia oscura. Cada uno de estos candidatos posee una
masa (energia) muy distinta, barriendo un rango de alrededor de 80 drdenes de magnitud para explorar por el

candidato en cuestion. Imdgen extraida de (Bertone and Tait, 2018).

En esta tesis se estudiard uno de estos tipos de materia oscura, conocido como materia oscura ultra-
liviana o ULDM por sus siglas en inglés. Dicho tipo de candidato a DM viene dado por particulas
bosénicas cuyas masas son extremadamente pequenas (alrededor de 1072° eV < m < eV). En particular
se hard foco sobre ULDM del tipo tensorial, es decir, un campo de spin-2. En el capitulo a continuacién
se presentardn las caracteristicas més relevantes del modelo de ULDM, siguiendo principalmente como
referencia el review (Ferreira, 2021), recomendando su lectura para una mayor profundizacién. El
objetivo en dicho capitulo es presentar el modelo de materia oscura ultra-liviana de manera general,
para asf luego en la siguiente seccién remarcar las principales caracteristicas y fenomenologia del modelo

de spin-2 en cuestion.
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2.2. Materia oscura ultraliviana

Determinar la naturaleza y propiedades de la DM es uno de los campos de estudios de la Cos-
mologia moderna. Dentro del modelo esténdar de la Cosmologia (Weinberg, 2008) - conocido como
modelo ACDM, hasta el momento el modelo més exitoso - el contenido energético del Universo estd
dominado por contribuciones oscuras: a saber, materia y energia oscura. Mds especificamente, dichas
componentes contribuyen aproximadamente un 25% y 70 % del contenido total del Universo, respec-
tivamente. Asimismo, dicho modelo describe la expansién acelerada del Universo bajo cierto ajuste
adecuado de la denominada constante cosmoldgica A. Bajo el mismo modelo, la DM podria consistir
en una distribucién de particulas frias; esto es, una distribucién tal que su dispersién de velocidades
es pequenia. Se denomina, de esta manera, a la DM como CDM (por sus siglas en inglés, Cold Dark
Matter). Sin embargo, paradigmas alternativos fueron surgiendo con el correr del tiempo, tomando
especial interés aquel donde la DM consiste en bosones ultralivianos, con niimeros de ocupacién extre-
madamente alto de manera tal que se lo puede describir mediante la teoria cldsica de campos (Ferreira,
2021; Marsh, 2016). El interés en este ultimo consiste en lo siguiente: sabido es el éxito del modelo
CDM en escalas grandes donde dicho modelo muestra una alta compatibilidad con - por ejemplo - las
mediciones del CMB y LSS. Sin embargo, a medida que se estudian escalas mds pequenas como lo
son las galdcticas y subgaldcticas, el modelo de CDM presenta discrepancias en comparacién con lo

observado. Por nombrar quizas las mds conocidas se encuentran?:

= Missing satellites problem: el modelo de CDM predice mds cantidad de satélites pequenos de los

que se observan en la Via Lactea y en el Grupo Local.

= Too-big-to-fail problem: Las simulaciones basadas en ACDM predicen subhalos suficientemente

masivos como para formar galaxias y estrellas los cuales sin embargo no se observan.

= Cusp-core problem: muchos perfiles de densidades de varios sistemas no presentan un perfil del

tipo NFW (Navarro et al., 1996).

Para tratar de afrontar dichos problemas, surgen dos caminos posibles a seguir (tomando como
vélido el paradigma de DM y dejando de lado posibles modificaciones a gravedad en escalas pequenas):
o bien se deben tener en cuenta en mayor medida y precisién los procesos astrofisicos involucrados en
las escalas pequenas, o bien podria ser que el modelo de CDM no es el adecuado para describir la fisica
en dichas escalas y el modelo de DM debe ser revisto. El primero de estos puntos es un drea activa en sf

misma, involucrando principalmente herramientas de simulaciones cada vez mds precisas y completas

2Se recomiendo la lectura de (Weinberg et al., 2015) como asi también el capitulo 2 de (Ferreira, 2021) y/o seccién

6.4 de (Marsh, 2016) y las referencias alli para una discusién mds detallada.
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(Del Popolo and Le Delliou, 2017; Niemeyer, 2020; Onorbe et al., 2015). En cuanto al segundo punto,
uno de los posibles modelos que trata de abordar estos problemas es el conocido como materia oscura
ultraliviana (ULDM por sus siglas en inglés), cuyas caracteristicas principales se detallardn a continua-
cién. No es objetivo de esta tesis explicar ni discutir por qué los modelos de ULDM podrian otorgar una
posible solucién a los problemas mencionados®, sino que la idea es tomar como punto de partida la vali-

dez de dichos modelos, haciendo posterior hincapié mas precisamente en el modelo de ULDM de spin-2.

Caracteristicas principales

Diversos modelos de DM existen para tratar de explicar aquello donde CDM exhibe ciertos pro-
blemas. El interés principal en estos modelos recae en lo que sucede en escalas pequenas, alli donde
CDM presenta las mayores discrepancias con respecto a lo observado. Los modelos de ULDM fueron
introducidos para tratar de afrontar precisamente dichas vicisitudes. Estos modelos, ademds, presentan
una rica - y novedosa - fenomenologia la cual puede ser testeada en escalas galdcticas mediante obser-
vaciones. Su caracteristica principal es que a grandes escalas se comporta como CDM, mientras que
para escalas chicas (galdcticas) presentan un comportamiento ondulatorio que puede caracterizarse en
términos de superposiciones de ondas. De este manera, estos tipos de modelos presentan el comporta-
miento esperado a grandes escalas donde se recuperan los resultados de CDM, mientras que a escalas
pequenas se diferencia de este 1ltimo y es alli donde se hace foco en tratar de estudiar la viabilidad de
dichos modelos.

En pos de estudiar estos modelos, lo primero a notar es que debido a lo extremadamente pequeno
de la masa, una descripcién apropiada para el comportamiento de este tipo de DM viene dado por una
teoria cldsica de campos. Més especificamente, la longitud de onda de Broglie de la DM viene dada

por (Zhang, 2023)

v

1 —23 1 -3
Aags ~ (mv) =L ~ Tkpe ( 0 eV> ( 0 > (2.1)
m

por lo que su nimero de ocupacién sera gigante, resultando este (Khmelnitsky and Rubakov, 2014)

N~ 10% ( PbM > (1023e\/> (2.2)
0.3GeV /cm® m '

donde se utiliz6 que la densidad de energia local en el sistema solar de la DM es ppy = 0.3 GeV/ cm®
(Evans et al., 2019; McKee et al., 2015; Piffl et al., 2014). El rango de masas permitidos en estos modelos
se encuentra acotado, dependiendo especificamente de cada modelo en particular. Sin embargo, se puede

obtener y entender una cota de manera general. La misma resulta

3Para dicha discusién se recomienda la lectura profunda de (Ferreira, 2021).
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1075 eV <m < O(1)eV (2.3)

La cota inferior surge a partir del tamafio del nicleo de DM. Este tltimo no debe ser mayor que
el tamano del halo ya que se desea que el comportamiento ondulatorio ocurra solamente para dichas
escalas; a escalas grandes, en cambio, se desea el comportamiento de CDM. Esta cota saturara cuando
la longitud de onda de Broglie de la ULDM sea del orden del tamaifio del halo. Tomando a esta cota en
el caso en que el halo se encuentra virializado, lo que se plantea no es otra cosa mds que A\gg < Rago0,
siendo Rogo el radio virial* y Agg dado por (2.1) con v la velocidad efectiva de la ULDM cuyo valor
en el halo galdctico puede estimarse a partir de la velocidad virial. Considerando halos esféricos con

masas del orden 10'2M), la cota resulta (Ferreira, 2021; Rindler-Daller and Shapiro, 2012)

u 2 g\ 12
10 (2 _ta00_ 2.4
m > 10 (1012M@> (100kpc) v (24)

Por otro lado, la cota superior vendra dada por la masa méaxima que puede tener la DM de manera
tal de formar nucleos dentro de las galaxias, regién donde se esperan las mayores diferencias con
CDM. Precisamente para ver dichas diferencias con CDM, la regién de interés serd aquella donde el
comportamiento ondulatorio de la ULDM tome lugar. Es decir, la longitud de onda de Broglie de la
DM deberd ser mayor que la escala galdctica. Pero, a su vez, una superposicién de ondas podrian llegar
a generar un tamano de onda comparable con el tamano de la galaxia, siempre y cuando se consideren
ondas individuales més pequenas que el tamanio de la galaxia. Se pedird, entonces, una masa maxima
para cada paquete de ondas - que se traduce en Agg més chico - de forma tal que la superposicién de
ondas no exceda el tamaifio de la galaxia’. La cota, entonces, vendra dada por pedir que Agg > [ con
l=(m/ ,0)1/ 3 ]a separacion entre particulas. Considerando halos formados a partir del colapso esférico,

la densidad y velocidad vienen dados por (Berezhiani and Khoury, 2016)

pa00 = 200pc; ~ 10720 g/cm?

Mo\3
Voo ~ 10 <> km /s (2.5)
1021,

4E] halo de DM se define como la regién esférica donde la densidad es aproximadamente 200 veces mayor que la
densidad critica del Universo para un dado redshift, con una masa dada por Maoy = (47/3) R300200pc:. La velocidad

virial serd, entonces, la velocidad circular media en el radio virial, Vaoo = /G M200/R200-
SEsta cota se puede entender de una manera analoga a lo que ocurre con un condensado de Bose-Einstein. En este

tipo de sistemas, la condicién para que haya condensado surge de pedir que la temperatura del sistema sea menor a la
critica, T' < T,. Sin embargo, se puede obtener una condicién andloga en términos de la longitud de onda de Broglie
pidiendo que nA3z > 1 con n la densidad numeérica. El caso limite serd aquel donde nA3g ~ 1. Es necesario remarcar,
sin emabargo, que la condicién pedida en (2.6) no significa que la DM condensa; esta analogia sirve simplemente a fines

didécticos. Consultar capitulo 3 de (Ferreira, 2021) para maés detalle al respecto.
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lo cual resulta en una cota para la masa de

pA 1/ M —1/4
m<(13) N<1O12M® v (26)

donde se utilizé que el halo se encuentra virializado, tomando zy; ~ 2.

Cabe remarcar que, tal como se ha dicho anterioremente, el rango de masas (2.3) es simplemente una
cota estimativa®. Una cota concreta dependerd de cada modelo especifico, sea considerando distintos
spines, escalas, componentes de DM, etc. A su vez, es necesario notar que las cotas aqui mostradas
son considerando procesos astrofisicos solamente. Si, por otro lado, se tiene en cuenta un contexto
cosmoldgico, las cotas también se verdan afectadas. En esta tesis se ahondard en lo que a ULDM de
spin-2 respecta; para més detalle sobre los casos de spin-0 y spin-1 en un contexto cosmoldgico se puede
indagar en (Armengaud et al., 2017; Hu et al., 2000; Hui et al., 2017; Marsh, 2016) y (Abac et al.,
2024; Chase and Loépez Nacir, 2024; Knapen et al., 2017) respectivamente.

Hasta el momento se tiene, entonces, un modelo de DM que a escalas grandes se comporta como
CDM, mientras que a escalas galdcticas y mds pequenias presenta un comportamiento ondulatorio.
Precisamente este tipo de comportamiento es lo que comprende a los modelos de ULDM; entre los
modelos més conocidos en la literatura’ se encuentran, por nombrar los de mayor interés, los axiones
y las Azion Like Particles (ALPs) (Marsh, 2016, 2018; Niemeyer, 2020), junto con los modelos de DM
Difusa (Fuzzy DM )(Hu et al., 2000; Hui et al., 2017), también conocidos como DM Ondulante ( Wave
DM)(Hui, 2021).

A modo de resumen, y para enfatizar, a continuacion se transcriben las caracteristicas principales

de los modelos de ULDM de manera general (sin especificar ningin modelo):

* Particulas bosénicas con masas ultralivianas, dadas por (2.3).
* Tratamiento a partir de una teoria cldsica de campos.

* A escalas grandes se comporta como CDM, ddndole un tratamiento hidrodindmico, mientras que
para escalas chicas presenta un comportamiento ondulatorio con una longitud de onda de Broglie

dada por (2.1).

Teniendo esto en mente, se procederd a continuacién a ahondar en mas detalle en los modelos de

spin-2 de ULDM.

SHay que tener en cuenta, también, que la cota asume que la abundancia de DM es debida en su totalidad a ULDM.

Consultar (Hlozek et al., 2015, 2018) para el caso contrario.
"Para una lista mas completa sobre los posibles modelos se recomienda mirar (Lee, 2018) junto con las referencias allf

citadas. Una descripcién pictérica que puede resultar ttil, a su vez, es la Fig. 9 de (Ferreira, 2021).
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2.3. Spin-2

En la seccién anterior se ha visto el modelo de ULDM de manera general; en esta seccién se
profundizarsd sobre uno de estos modelos, especificamente en el modelo denominado como ULDM de
spin-2. El punto de partida para estudiar y entender estos modelos es la Ec. (1.72), la cual permite
estudiar un campo masivo de spin-2 en un fondo curvo de manera general. Sin embargo, y en vistas de
(1.74)-(1.75), es necesario notar que a pesar que dicha accién describe dos campos tensoriales, el hecho
de que haya uno masivo propagédndose en un fondo curvo todavia no es del todo claro. Esto se debe a
que para obtener eso, se debe hacer una rotaciéon de dichos campos para obtener estados de masa bien
definidos, donde en las ec. de movimiento para cada campo aparezca un término de masa bien definido
del estilo m?W¥, donde ¥ representa al campo en cuestién. Para presentar dicho procedimiento y en
vistas de los capitulos siguientes, se seguird lo hecho en (Marzola et al., 2018).

Partiendo de (1.72), se puede reescribir la accién mediante una redefinicién de las masas de Planck

de cada métrica segin (Babichev et al., 2016Db)

M3 a? M3 M2 o?ME
M2 _ P M2 — P 2M2 — P P 2.7
& 14 a2’ Fm 1402 mn 1+a2 1+ a? (27)
por lo que la accién resulta
Mg 4 2 a®Mp
= 5 | dx|V=gR(g) +a”/—fR(f) +2 5 V=9V (9, Bn)
14+« 14+«
+ [y Lulg.0) (2.8)

donde se ha llamado resumidamente V (g, f; 5,) al término de potencial de la accién de bigravedad
(1.72). La idea en hacer esta redefinicién es dejar fija una escala de energia para las masas (dada por la
masa de Planck reducida, Mp ~ 2.4 x 10?7 V), cuantificando asf la interaccién entre las dos métricas
mediante la constante adimensional o = M¢/M,. Notar que en el limite en que o — 0 la teoria se
reduce a GR.

En (2.8) se ha incluido, a su vez, el término de materia. Dicho término serd relevante a futuro cuando
se estudien, en los siguientes capitulos, la interaccién de la DM con prilsares y GW mds precisamente.
Lo importante a notar acé es que se estd considerando que solamente una métrica (la métrica g) se
acopla a la materia, £,,(g,%) donde 1) representa los campos de materia. Que solamente una métrica
sea la que se acopla a la materia tiene una relevancia fisica importante de notar, que es la siguiente: en
un principio se podria tener que ambas métricas se acoplen a campos de materia, con términos de la
forma /—g Ly(g, $?) para la métrica g y V=T L#(f,$P) para la métrica f, donde »B representan

campos de materia. Sin embargo, si ambas métricas se acoplasen a los mismos campos de materia, las
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geodésicas de las particulas se verian modificadas, violando generalmente el principio de equivalencia.
Mediante observaciones y/o experimentos, estos tipos de acoples se verian facilmente dejados de lado.
No obstante, podria ocurrir que ambas métricas se acoplasen a una efectiva, g,,, construida a partir
de g v fuv, de la forma /=g L;(g, #¢). Sin embargo, un término de este tipo genera un nuevo g.l.
llevando a la teoria a que presente fantasmas (Hassan and Rosen, 2012a). En conclusién, los posibles
acoples con la materia se encuentran altamente restringidos en las teorfas de bigravedad, y en esta tesis
se considerara que solamente la métrica g se acopla a la materia®. Para una discusién més detallada
sobre los posibles acoples en este tipo de teorias se sugiere consultar (de Rham, 2014; de Rham et al.,
2014, 2015; Schmidt-May and von Strauss, 2016; Yamashita et al., 2014).

Retomando la Ec.(2.8), el objetivo a continuacién es realizar una rotacién adecuada de los campos
de manera de generar estados de masa bien definidos. De esta manera, se tendrd un campo de spin-2
9

masivo propagdndose en un fondo curvo. Para eso se considerardn perturbaciones de las métricas

dadas por

Guv = Guv + €hpw (2.9)

f/,Ll/ = Guw + Geuy (2.10)

con € < 1 un pardametro de expansién y donde se han desarrollado ambas métricas alrededor de
un mismo fondo g,,. Expandiendo la accién a orden cuadrético en las perturbaciones se obtiene la
accion cuadratica de GR, Sg 1)% - Ec.(1.7) - para cada campo hy, y £,,,, pero generalizando el operador

de Lichnerowicz a espacios curvos,

EM =000y = " Gpe0 + GV, Vg + §po VIVY = 65VV , — 04V Vs (2.11)

junto con la expansién pertinente del término potencial V (g, f; 5n)-

Hasta este punto, y recapitulando, se tiene lo siguiente: partiendo de (1.72) se define el pardametro
adimensional « segin (2.7), llegando a la accién de bigravedad escrita en términos de este tltimo,
Ec.(2.8). Expandiendo la accién a orden cuadrdtico en las perturbaciones segin (2.9) y (2.10), se
llega a la accién cuadratica de GR para cada campo, es decir a términos en la accién de la forma
E(G%])%(X) D XMEL X, donde X, representa al campo hy, o bien al campo £,,. Sin considerar el
término de potencial, lo que se tiene hasta acd no es otra cosa méds que dos términos de la misma forma

(correspondientes a 5((?1)% tanto para hy, como para ¢,,). Mas explicitamente, se obtiene que

8 Ademss, en vistas de la observacién de que para a — 0 se recupera GR, la suposicién de que solamente la métrica

g se acopla a la materia adquiere mas sentido.
9Aqui y en lo que sigue (salvo que se especifique lo contrario) se seguird lo hecho en (Marzola et al., 2018).
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M2
Seh 2 1 o / doy/=g [WEThp + o U ELT L] (2.12)

Si ahora se tiene en cuenta el término de potencial V (g, f; 5,), habrd que expandir al mismo
en términos de hy, y £,,,. El procedimiento sobre cémo obtener el mismo se puede consultar con més
detalles en el Apéndice B de (Babichev et al., 2016b); el objetivo acd es motivar y entender la idea para
obtener un campo masivo (de spin-2) propagandose en un fondo curvo. Una vez hecha la perturbacién
y expandiendo el potencial a orden cuadratico, el mismo resulta (ver ecuacién (B.9) de (Babichev et al.,

2016b))

L (1, 0) D B = hy WP 4 02 = £, 0" + 2(hy 0 — he) (2.13)

donde las cantidades sin indices representan la traza de los campos. Mediante la sustitucién

1

hp,u == ﬁP(GHV - aMMV) y (214)
1 _

E,ul/ = E(Guy + o 1My,1/) (215)

es sencillo obtener que el término de interaccién (potencial) resulta

(G, M) > M, M — M? (2.16)

De esta manera, y en términos de los campos G, y M,,,, la accién resulta

1
5 = [ ata g |LEHG) + LZHOM) = 3 G — M) T(0) (2.17)
P
donde se define el Lagrangiano de Fierz-Pauli segiin
@ ) = @ Mip w2
Lip(M) :ﬁGR(M)—T(MWM — M*) (2.18)

Aqui mpp es la masa de Fierz-Pauli, definida segin mgp = Mp+/1 + 282 + 33. El hecho de que
mpp no dependa de Sy ni de 34 se puede interpretar de la siguiente manera: teniendo en cuenta que el
potencial V' (g, f; B,) involucra 5 3,’s, quizés la idea inmediata que surge es que dicha masa dependa
de B, ..., 4. Sin embargo, en vistas de la observacién hecha en (1.66) y lo comentado posteriormente
alli, justamente los términos de potencial que involucran tanto 5y como (4 resultan constantes en las
ecuaciones de movimiento de las métricas, y por lo tanto se pueden (re)interpretar (o reabsorber) en
un término del tipo constante cosmolégica. En lo que aqui respecta, no se tendrd en cuenta ningtin

término con constante cosmoldgica.
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A partir de la Ec.(2.17) se puede evidenciar c6mo obtener un campo de spin-2 masivo propagandose
en un fondo curvo. Aqui, el campo tensorial M), resulta el campo masivo (aquel que involucra un
término de masa, dado por (2.18)). De esta forma, se pudo obtener un campo de spin-2 no masivo
(dado por G,,) junto con un campo masivo también de spin-2 (M, ), dando entre ellos el conteo
correcto de g.l. que resultan 7 g.l. tal como era de esperar en la teorfa, correspondientes a un campo
masivo y no masivo de spin-2. A su vez, en (2.17) se ha tenido en cuenta la interaccién con la materia,
donde se puede ver que el tiltimo término alli no resulta otro mds que h,, T, en completa consistencia
con lo dicho anteriormente que solamente la métrica g,, se acopla a la materia. Mds atin, y teniendo
en cuenta que para o — 0 se recupera GR, se puede ver que el acople con la materia del campo masivo
se encuentra suprimido por un factor « con respecto al acoplamiento del campo no masivo.

Lo que resta por ver a continuacién es que efectivamente la accién (2.17) describe un campo de
spin-2 propagandose en un fondo curvo. Hasta el momento se ha demostrado que se obtienen dos
campos tensoriales, uno masivo y otro no masivo, pero ain queda por evidenciar que efectivamente
se obtiene un campo masivo de spin-2 propagédndose en un fondo curvo, tal como ocurre por ejemplo
para un campo de Proca o de Klein-Gordon en el caso vectorial y escalar, respectivamente. Para ello

se define un nuevo fondo G, segin

G

s (2.19)

g;w = g;w +

En términos de este nuevo fondo, y dejando de lado el término de interaccién, la accién resulta

(Babichev et al., 2016a,b; Marzola et al., 2018)

Sspin-2 = M / d'z V=G R(G) + / d'z V=G LEL(M) (2.20)

y por ende la teorfa exhibe un campo masivo de spin-2, M, propagdndose en un fondo curvo
genérico dado por G,,. A continuacién se estudiard la ecuacion de movimiento de dicho campo y

ciertas consecuencias fenomenolégicas al respecto.

2.3.1. Ecuacién de movimiento y consecuencias fenomenolégicas

Variando la accién (2.20) con respecto a M se obtiene la EOM correspondiente para el campo

de spin-2 masivo, dada por (Marzola et al., 2018)

1
EPTMpo — RMy, + G R Mo + §m%P(MW —GuwM) =0 (2.21)

donde M es la traza, con los indices que suben y bajan a partir de G,,,. Mds atin, la ecuacién se

puede simplificar més si se tienen en cuenta las Identidades de Bianchi, dadas en este caso por
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VFM,, =V, M — VAVY M, = OM (2.22)

Sustituyendo esto tltimo en (2.21), se obtiene que

M =0 — VAM,, =0 (2.23)

Es decir, el campo M,,,, resulta sin traza y transverso, tal como ocurre con las ondas gravitacionales.
Sin embargo, es remarcable notar que en el caso masivo, M, la transversalidad y no-traza surgen
naturalmente a partir de las Id. de Bianchi y no a partir de una eleccién de gauge. En lo que sigue a
continuacion se estudiard la dindmica de M, mediante la solucién a las EOM en un fondo del tipo
FLRW, G, = diag(—1,a?(t),a?(t),a*(t)) con t el tiempo césmico. La EOM en un fondo de FLRW
resulta!® (Comelli et al., 2012b; Lagos and Ferreira, 2014; Marzola et al., 2018)

MZ’]’ + BHMZJ — AMZ] + m%PMij =0 (224)

Aqui y en lo que resta de la tesis, el punto indica derivada con respecto al tiempo césmico t. A

partir de esta ecuacién vale la pena remarcar ciertas cuestiones:

¢ La estructura de la ecuacion es la misma que la de, por ejemplo, un campo escalar, con el término
con derivada segunda, el término de friccién de Hubble, un término con gradiente, y el término de

masa. La diferencia recae en la estructura tensorial que aqui se presenta con los dos indices.

¢ De los 10 g.l. presentes en un principio en el tensor simétrico M), , solamente M;; aparece en la
EOM. Esto es asf debido a la transversalidad y la traza nula del mismo, las cuales eliminan las
componentes My, y MZZ respectivamente. Por ende, la EOM (2.24) describe la dindmica de los 5 g.1.
de M, .

Para la solucién a la EOM se considerardn solamente los modos homogéneos, despreciando el

término con gradiente. La ecuacién diferencial a resolver, entonces, tiene la forma

FHpHf+m?f =0 (2.25)

con H = Hpa"% = 1/qt con q y p constantes numéricas. La solucién a este tipo de ecuaciones viene

dada por

10Cabe remarcar que para obtener la EOM correcta, esto es con el factor 3H en el término de friccién de manera que
el campo M;; se comporte como materia, se utilizé una separacién entre fondo y perturbaciones segin g..dz"dz” =

—dt? + a(t)*(8:; + 2hi;)da’da? para la métrica g, ¥ furdatde” = —dt® 4 a(t)?(6i5 + 2vi;)dz'da’ para f..
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f(t) = alTP)/? (CJJZL, (mt) +CyYp _
q

: . %(mt)) (2.26)
donde J,(z) e Y, (z) son funciones de Bessel y C; y Cy son constantes arbitrarias. Considerando
que el campo oscila rdpidamente, mt > 1, la solucién para el caso de spin-2 resulta
V2ppM

M;; = ma(t)? cos (mt + Y)ej; (2.27)

donde se ha renombrado mpp = m para no cargar la notacién''. A partir de (2.27) es necesario

remarcar ciertos comentarios pertinentes:

e La amplitud del campo se ha fijado de manera tal que la densidad de energia de la ULDM de spin-2,

M;;, coincida con la densidad de energfa observada hoy en dia, ppy. T es una fase aleatoria.

e Cuando se dice que el campo oscila rdpidamente, mt > 1, lo que se estd diciendo es que en la
EOM (2.24) se puede despreciar el término con el pardmetro de Hubble, SHMU, y por lo tanto
la ecuacién resulta la misma que la de un oscilador arménico, motivo por el cual el campo oscila.
Cosmolégicamente, se pedird que el campo empiece a oscilar en radiacién, por lo tanto se pedird que

m > H,, para que se comporte como materia (Marsh, 2016).

e La densidad de energia y presién de la DM resultan ppy ~ MijMij + mQMijMij v Ppy o~
MUM U szijM W respectivamente. Promediando temporalemente (cosmolégicamente), se obtie-
ne que MijMij = m2M;;M% y por lo tanto, en promedio, Ppy =~ 0y ppm ~ a(t) 3, comporténdose

entonces como materia.

e ¢;; es una matriz angular cuadrupolar con norma 1, traza nula y simétrica, que da cuenta del caracter

tensorial de M;;.

La solucién (2.27) es totalmente anédloga y reminiscente a aquella obtenida, por ejemplo, para un
campo escalar de ULDM, un axién, o una ALP, en un fondo de FLRW. Sin embargo, la diferencia
mds caracterfstica y principal aqui es el hecho de que el campo posee una estructura tensorial que
viene caracterizada por el tensor ;5. A continuacién se explicard con méds detalle cémo resulta dicha

estructura.

Descomposicion angular de un campo de spin-2

Siguiendo lo hecho en (Maggiore, 2007)*?, se puede descomponer cualquier tensor simétrico, sin

traza y constante en términos de armonicos esféricos segiin €;; .= ) amyf]m donde se define Y?™ =

"De aqui en adelante se utilizard esta notacién para dejar la misma lo mas sencilla posible.
12Ver capitulo 3.5.2 de dicha referencia para més detalle al respecto.
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y%mnznj con Ya,,(n) siendo los arménicos esféricos reales, y 7 = (x,y,z) el versor coordenado de

forma tal que 22 + y? + 22 = 1. M4s atin, se normalizaran los arménicos esféricos segtin

V2 iy, Va2 (2 - 4) V2,
y2-1l = \@yz, Y2l = \/5256,

V20 = (2% +y? — 22%) /V6. (2.28)

De esta manera, las matrices multipolares yz?]m resultan

010 1 0 0
1 1
yZ,—2 - = 1 ’ y?,? - -1 ,
7% 0 0 7| 0 0
000 0 0 0
000 00 1
y2to L 00 1 y2 = L 000
\/5 b \/i )
010 100
10 0
1
y“’:—% o1 0 |, (2.29)
00 —2

Se puede ver que las cinco matrices resultan sin traza tal como era de esperar. Utilizando esta
descomposicién, la matriz de polarizacién €;;, en términos de los parametros a,,, se escribird entonces

como

az — ao/V'3 a_s a
€ij = \}5 a_g —ay —ap/V3  a_y . (2.30)
a a_1 2a0/v/3
De esta manera se obtiene que los 5 g.1. del tensor masivo M;; quedan codificados en los pardmetros

am con m = 0,£1,£2. Sin embargo, se puede realizar una reparametrizacién segin

AQ_9 ‘= Qx ‘= €T Sinx, ag ‘= a4 ‘= ETCOSX,
a_1 ‘= ay, ‘= SVSin’f], a] ‘= aR ‘= &y Ccosn,
ap ‘== ag ‘=¢€g, (231)

donde g2 4 ey? + er? = 1. Esta parametrizacién viene caracterizada por dos variables angulares,

X ¥ 1,y los tres pardmetros €s,ey y e1. Esta descomposicién permite reescribir al tensor €;; segin
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, ercy —es/V3 ETSy evey
€ij = 7 ETSy —erey —es/V3  evsy ; (2.32)
evey Evsy 2e5//3

donde se ha usado la notacién breve s, = sinz, ¢, = cosxz. Mediante esta parametrizacién, la
descomposicién en componentes escalares, vectoriales y tensoriales resulta mdas evidente y sencilla de
manejar. Cabe destacar, no obstante, que dicha separacién de las componentes depende de la eleccién
del sistema de referencia. Esta definicién es una conveniencia realizada principalmente para entender
y visualizar la interaccién de las cinco componentes del tensor con los sistemas fisicos relevantes para
esta tesis, tales como son los piilsares y ondas gravitacionales. Precisamente esta descomposicién per-
mite estudiar y comparar con los casos estudiados con mds detalle en la literatura como son el escalar
y vectorial. Por notar y citar solamente algunas de sus caracteristicas principales, si por ejemplo se
considera que la componente tensorial es la unica presente (es decir eg = ey = 0), se obtiene una
descomposicén andloga a los modos TT de las ondas gravitacionales. De la misma manera, si ahora se
considera ey = e = 0, solamente la componente escalar entrara en juego, presente tinicamente en las

componentes diagonales de &;;.

En resumen, se tiene un campo masivo de spin-2 dado por (2.27), cuya evolucién es andloga a la de
un campo escalar ultraliviano o un axién, donde la diferencia principal reside en su cardcter tensorial
del mismo, caracterizado por la matriz angular €;; (2.32). Lo que resta por ver, atn, es cémo interactia

el campo con la materia. Incorporando dicha interaccién a (2.20), se agrega un término que resulta

Sin = 5o / 12 7/=G Mo T () (2.33)

Este término no es mds que el tdltimo término presente en la accién (2.17). En este sentido se dice
que « cuantifica la interaccién del campo de spin-2 con la materia. Uno de los objetivos principales de
esta tesis es mostrar las cotas halladas sobre este pardmetro utilizando diversos objetos y fenémenos
fisicos. Cabe remarcar que, a pesar que « resulta el pardmetro de acoplamiento, en este tipo de teorias
surge naturalmente y no se necesita agregar a mano. Esta observacién resulta de sumo interés ya
que las teorias de bigravedad, y en particular el modelo bajo estudio en esta tesis, permite estudiar

y poner a prueba tanto gravedad como modificaciones a ella a la vez, particularmente materia oscura'?.

13M4s atn, en el capitulo 5 se vera que el pardmetro o cuantifica la interaccién del potencial de Yukawa, emergiendo

este como una modificacién al potencial gravitatorio como una quinta fuerza.
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La idea a continuacién, y a modo de cierre de capitulo, serd brindar ciertos nimeros y escalas del

campo de spin-2 que resultardn relevantes para los capitulos siguientes.

&

El valor que se tomara como normalizacién con respecto a la densidad de energia observada en el
sistema solar, ppu, serd de ppy = 0.3 GeV /em? (Evans et al., 2019; McKee et al., 2015; Piffl et al.,
2014).

El campo permanecerd homogéneo en escalas menores a Agg, dada por

1073\ /107 2eV
A = 2 ~ 4k 2.34
dB W/mv pC< % ) < m ) ( )

donde V es la velocidad virial en el halo, la cual - para la Via Lactea - se toma V ~ 1073.

El campo permanecerd coherente en el tiempo siempre y cuando .o > tobs, donde teop €s el tiempo

de coherencia dado por

10-3\2 /10-23
teoh = m/muv? ~ 106yr< ?/ > ( omev> (2.35)

con tops €l tiempo de observacion. Si no fuese asi, entonces la dependencia temporal en (2.27) deberia

modificarse.

Recapitulando, hasta aqui se ha construido una teorfa masiva de spin-2 bien comportada, pro-

pagdndose en un fondo curvo genérico, interactuando con los campos de materia. Mds ain, se ha

mostrado que es posible extender estos resultados a un modelo de materia oscura ultraliviana (ULDM)

tensorial, y se ha visto cudles son sus caracteristicas mds relevantes. En lo que resta de la tesis, el

objetivo serd poner cotas al modelo. Mds precisamente, se estudiard cudles son los posibles valores

del pardametro de acoplamiento v como funcién de la masa de la materia oscura, y cudles son sus co-

tas. Para eso se utilizardn pilsares binarios, pulsar timing array, y ondas gravitacionales. El siguiente

capitulo estard dedicado el primero de estos: pilsares binarios.
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Capitulo 3

Pulsares binarios

Los puilsares binarios (BPs) son excelentes objetos - astrofisicos - para testear y estudiar materia
oscura (ultraliviana). Dichos objetos funcionan como faros de la naturaleza dada su increible estabi-
lidad en el periodo orbital. Sus pardametros orbitales se pueden medir con suma precisién, por lo que
estudiando pequenas variaciones de los mismos, es posible poner cotas a distintos modelos alternativos
de gravedad. En este capitulo se estudiard como se ve modificado el periodo orbital junto con otros
parametros orbitales de un sistema de pilsares binarios cuando el mismo se encuentra en presencia de
un campo de ULDM de spin-2. En particular, las oscilaciones (coherentes) del campo de DM perturban
la dindmica del sistema binario conduciendo asi a efectos seculares' para ciertos valores de la masa
del campo que resuena con dicho sistema. Para el rango de masas 10723 eV < m < 10717 eV se pudo
acotar el acople universal de la DM con la materia ordinaria al orden de o ~ 107°. Los resultados
de este capitulo son fruto del trabajo "Binary Pulsars as probes for Spin-2 Ultralight Dark Matter",
(Armaleo et al., 2020a).

El objetivo en este capitulo es mostrar y explicar cémo los BPs pueden ser utilizados para poner
cotas al modelo de ULDM de spin-2. Para ello, primero se hard un breve repaso sobre cémo los pilsares
son objetos de sumo interés y relevantes para testear modelos de gravedad, en particular para testear
modelos de ULDM. Posteriormente, se proseguird a explicar en detalle como resultan las cotas para el

modelo de ULDM de spin-2 presentado en el capitulo anterior.

'Dada una serie temporal, en contraposicién con una variacién periédica, una variacién secular es aquella la cual es

de larga duracién con respecto al periodo orbital del sistema binario, que se amplifica con el tiempo de observacion.
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3.1. Pulsares binarios y ULDM

Un pilsar es una estrella de neutrones que emite radiacién electromagnética de sus polos magnéticos,
que rota extremadamente rdpido y con suma estabilidad (ver Fig. 3.1). Precisamente debido a esta
estabilidad en el periodo, los piilsares funcionan como faros en el Universo. En 1974, R.A. Hulse y J.H.
Taylor descubrieron el primer sistema binario formado por un pilsar y una estrella de neutrones (Hulse
and Taylor, 1975) el cual les valié un premio Nobel en 1993. La importancia de dicho descubrimiento
recae en el hecho de que los sistemas binarios deberian perder energia en forma de emisién de GW,
tal como lo predice GR; el sistema binario observado por Hulse y Taylor (también conocido como?
PSR B1913+16, PSR J1915+1606 o bien PSR 1913+-16) fue el primero donde se observé que la érbita
de dicho sistema decrecia con el tiempo debido a la emisién de GW, en completa concordancia con
las predicciones de GR (Weisberg and Taylor, 2005). De esta manera se terminaba de abrir un nuevo
paradigma para poner a prueba GR mediante tests de mediciones extremadamente precisas arrojadas
por las observaciones de piilsares, particularmente de pilsares en sistemas binarios.

La Fig. 3.1, presentada en (Wex, 2014), muestra dos de las caracteristicas mas principales de los
ptlsares: su periodo de rotacién P y su variacién temporal P debida a la pérdida de energia. Los
pulsares cuya variacién temporal es extremadamente pequena (aquellos denominados como millise-
conds pulsars) resultan objetos sumamente estables y por ende funcionan como relojes para realizar
tests de gravedad mediante astronomia de precision. Estos "relojes" se utilizan mediante el conteo de
los pulsos que arriban de los pilsares mediante su emisién electromagnética. Midiendo exactamente el
tiempo de arribo de la senal de los pulsos de radio emitidos por los pilsares, se pueden medir diversos
efectos gravitacionales y asi poner a prueba distintas teorias. La técnica utilizada donde se miden estos
pulsos de radio y se ajusta la sefial mediante cierto modelo se la conoce como pulsar timing. Una breve
descripcién de esta técnica se detalla en el recuadro debajo, y se recomienda consultar la bibliografia

(Lorimer and Kramer, 2004) para més detalles al respecto®.

Pulsar timing

La idea de la técnica de pulsar timing es aprovechar la estabilidad de los (milliseconds) pulsares
para extraer la mayor informacién posible a partir de las observaciones temporales de los pulsos
que arriban del mismo. La técnica consiste, en esencia, en medir los tiempos de arribo de los pulsos

en los radiotelescopios terrestres y ajustar la senal recibida con un modelo apropiado para dichos

2La nomenclatura hace referencia a la posicién del pilsar en el cielo, denotando la ascensién recta y la declinacién.
3Ver capitulo 8 de dicha referencia.
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Figura 3.1: Grdfico de la variacion del periodo orbital P con respecto al tiempo, como funcion de su periodo
(medido en sequndos). Cada uno de los puntos representa un pilsar, donde los puntos redondeados en rojo son

pulsares que se encuentran en sistemas binarios. (crédito de la imdgen: (Wex, 2014)).

pulsos. Cabe mencionar que dado que las sefiales que se reciben en los detectores son muy débiles
(en comparacion con el ruido generado por el medio interestelar), lo que se hace a la hora de realizar
los anélisis es integrar los perfiles de los pulsos recibidos durante un periodo de tiempo prolongado.
A su vez, hay que mencionar que mientras la forma de los pulsos individuales en general es distinta
para cada pulso, los perfiles integrados poseen una gran estabilidad en la frecuencia e intensidad.
Este procedimiento se lo conoce como folding y es la esencia de la técnica. Mediante un andlisis
geométrico del tiempo de llegada (TOA por sus siglas en inglés) de los pulsos, caracterizando
las interferencias del medio interestelar y teniendo en cuenta las correcciones relativistas, permite
definir los pardmetros caracteristicos de la orbita del pilsar. Debido a que los pulsos poseen cierto
ancho, el TOA se refiere a cierto punto fiducial del perfil de la senal.

Dado que los perfiles de los pulsos, en lineas generales, presentan formas estables para toda
frecuencia observada, los TOA se pueden determinar de manera precisa mediante correlaciones
(cross-correlations) entre los perfiles observados; dado un template T (t) para los perfiles, se podréd

describir al perfil P(t) segin
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P(t) =a+bT(t— 1) +N() (3.1)

donde a es un offset arbitrario y b es un factor de escaleo, y se ha introducido el ruido co-
rrespondiente, N (¢) (notar que implicitamente se estda asumiendo que el perfil P(t) es una funcién
reescaleada y corrida del template 7 (t)). El corrimiento temporal entre el perfil y el template, 7,
otorga el TOA relativo entre el punto fiducial del template y el tiempo inicial de observacién.

Con el fin de minimizar el ruido N (¢) en (3.1), idealmente se construye un template que sea
libre de ruido tal como, por ejemplo, representar el perfil de los pulsos como suma de Gaussianas;
este método resulta adecuado para observaciones cuyas mediciones presentan perfiles que cambien
su forma con la frecuencia. Para producir un template a partir de una frecuencia adicional obser-
vada, solamente las amplitudes y anchos relativos de las Gaussianas se ajustardn, mientras que su
posicién se deja fija. Dado que el punto fiducial es el mismo para todas las frecuencias, es posible
comparar los TOA para diferentes frecuencias de una manera no sesgada.

Para calcular explicitamente el TOA de los distintos piilsares, es necesario tener en cuenta
todos los posibles efectos que podrian estar produciendo variaciones en el tiempo de llegada del
mismo a los relojes terrestres. Dado que se utilizan telescopios ubicados en la Tierra la cual gira
alrededor del Sol, previo a analizar las mediciones de los TOA en los relojes (tiempo de arribo
topocéntrico), se deben referir los mismos al centro de masa del Sistema Solar. Es decir, cambiar
del frame no inercial de la Tierra al frame SSB (Solar System Barycenter por sus siglas en inglés)
que se puede aproximar por un frame inercial. Luego, también, se deberdn tener en cuenta los
efectos producidos por la aceleracion relativa entre el SSB y los pulsares, como asi también los
efectos relativistas producidos por objetos masivos dentro del Sistema Solar. E1 TOA del SSB,

tssp, teniendo en cuenta todos los efectos posibles se podra escribir entonces como

lssB :ttopo + teorr — AD/f2 + AR@ + AS@ + AE@

+ Agrp++Asp+ Agp + Aup (3.2)

donde ti5p0 s el TOA topocéntrico, te.. da cuenta de las correcciones intrinsecas a los TOA
topocéntricos de los relojes, AD/ f? brinda las correcciones correspondientes a la dispersién debido
al medio interestelar, Ag es el Romer time delay, Ags, es el Shapiro time delay y Ag,, el Einstein
time delay (ver seccién 8.2.2 de (Lorimer and Kramer, 2004) para ahondar al respecto). El segundo
renglén de (3.2) corresponde a los efectos en el TOA cuando el pulsar se encuentra en un sistema

binario, los cuales resultan en un Rémer delay Agrp debido a la 6rbita binaria, un Shapiro y
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Einstein delay Asp y Agp, respectivamente, debidos al campo gravitacional del objeto binario,

y un término Ap debido a la aberracion del movimiento orbital.

Msds especificamente, la técnica de pulsar timing se utiliza para determinar ciertos pardmetros
orbitales de los piilsares binarios, particularmente su periodo. En este capitulo se ahondara sobre cotas
al modelo de ULDM de spin-2 mediante la utilizacién de los datos obtenidos a partir de esta técnica.

Cuando un sistema binario se encuentra en presencia de un campo (de DM), los pardmetros orbitales
se ven modificados. En particular, el campo de ULDM considerado en esta tesis se encuentra oscilando
con una frecuencia dada por su masa, ec.(2.27); precisamente esta oscilacién perturba la dindmica
orbital del sistema, y en el caso en que la frecuencia de oscilacién sea un miiltiplo (entero) de la
frecuencia orbital, el sistema entrard en resonancia generando efectos seculares los cuales son medibles
con los datos actuales. Esta es la idea principal y novedosa presentada en (Blas et al., 2017), estudiando
el caso en donde el sistema binario entra en resonancia con un campo de ULDM de spin-0. La adaptacion
y descripcion para el caso de spin-2 es lo que compete a este capitulo de la tesis, haciendo foco en la
interaccion entre el campo de ULDM y la materia ordinaria que constituyen las estrellas, ptlsares, etc.
El comportamiento para el campo de spin-2 de ULDM vendré dado en términos de (2.27), donde en
este caso como se estudiard lo que sucede en escalas astrofisicas, el factor de escala a(t) = 1. Vale la
pena notar que en las escalas relevantes para los ptlsares binarios, la solucién (2.27) serd vélida pero
con la salvedad de que la densidad de energia de ULDM ppy v la fase T vendrdan dadas en términos
de su valor local, el cual dependerd especificamente de la locacién espacial del sistema binario dentro
del halo de ULDM. Es decir, las escalas que se estdan considerando podrian ser del mismo orden que
AdB, Ec.(2.34), y por lo tanto los gradientes podrian llegar a ser relevantes. Sin embargo, en lo que
sigue se trabajara a orden lineal en los gradientes (que seran de orden )\;Bl)), despreciando términos de
orden superior en las derivadas del campo de ULDM. A continuacién se desarrollard de manera més

explicita cémo resulta la interaccién entre el campo de ULDM vy el sistema binario en cuestién.

Interaccién ULDM de spin-2 - Sistema binario

La interaccién entre el campo de ULDM y la materia viene dada por (2.33),

Sint = A / d*x \/—gM,, T (3.3)

donde se ha definido, para acortar la notacién, A\ = «/2Mp. Aqui T*” es el EMT de la mate-
ria ordinaria, que en este caso representa a los BPs. Para poder dilucidar cémo afecta la DM a los
parametros orbitales de los BPs y poder estudiar el modelo de forma fehaciente, es menester desarrollar

el EMT del sistema en términos de cantidades observables. Para eso lo que se hara serd aproximar
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a cada estrella en el sistema binario como una particula puntual de masa M4, energia E 4, posicién
Z 4 y cuadri-velocidad ufy, donde el subindice A = [1,2] representa a cada una de las dos estrellas del

sistema binario. El EMT del sistema binario vendra dado entonces por

T = Elu’full’é(f — a‘:’l) + Egugugé(i" — _'2) . (34)

Dado que las estrellas son no-relativistas, es posible aproximar E4 >~ My y U’A = Ui‘, con vil =
dxfg /dt siendo la velocidad del cuerpo A. Con este EMT, el Lagrangiano de interaccién para cada

estrella se escribe segin Li‘?lt =AMy Muyuff‘u’;‘, por lo que el Lagrangiano de interaccién total resulta

Lint = AMrp [Moo + 2Moi Vi + Mg Vin Vi | + Aiviv? M;; | (3.5)

donde se ha definido M7 como la masa total del sistema binario (Mp = Mj + Ms), u la masa
reducida (p = M;Ms/Mr) y v == vi — v} es la velocidad relativa de las estrellas. A su vez, la velocidad
del centro de masa del sistema viene dada por Vi, == (Miv} + Mavh)/Mr. Aqui es necesario notar

que, dado que el campo es transversal (0" M, = 0):
. 80M0j = —0'M;; = My, es de primer orden en gradientes de M;;.
= OOMy = —0'My; = My es de segundo orden en gradientes de M;;.

Teniendo la interaccién entre la ULDM vy el sistema binario, lo que se hard a continuacién sera

calcular y estudiar como resultan los efectos seculares observables en los pardametros del BP.

3.2. Efectos seculares

Para calcular los efectos seculares sobre los pardmetros orbitales se usard el método de las drbitas
osculantes®, donde el objetivo serd estudiar cémo se ven modificados los seis pardmetros orbitales
Keplerianos, descriptos por las ecuaciones planetarias de Lagrange, en términos de la perturbacion
generada por el campo de DM. Antes de calcular explicitamente cémo resulta la perturbacion a la
aceleracion relativa entre las dos estrellas, que vendrd parametrizada en términos de la fuerza (por
unidad de masa) F; segun 0; — v; + 00; := v; + F;, lo primero que se hard serd reportar cémo son las
ec. Planetarias de Lagrange, siguiendo lo hecho y la notacién de (Blas et al., 2020; Lépez Nacir and

Urban, 2018).

4Una 6rbita osculante es la érbita Kepleriana que describiria un objeto en presencia de un cuerpo central si no hubiera

perturbaciones.
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Ec. Planetarias de Lagrange

Las ec. Planetarias de Lagrange vienen dadas por (Danby, 1970)

. .
a:{esm0Fr+aF0} ’ (3.62)
a wp as r
e=-—2 {(cos @ + cos E)Fy +sin6F, } , (3.6b)
awy,
& — rszln(H —|— w) P (3.6¢)
a’wposin i
j= o0t o (3.64)
aswya
=2 {[1 + %} sin 0Fy — cos HFT} +2sin? (1/2) 2, (3.6¢)
aewp ao
2 .
€= — ——Fr+ (1 - 2) @ + 20sin” (1/2) Q, (3.6f)
aswy

Aqui los seis elementos orbitales (independientes) son: a el semieje mayor®, e la excentricidad
orbital, 2 la longitud del nodo ascendente, ¢ el dngulo de inclinacién del plano orbital con
respecto al plano de referencia del cielo, w = w + Q la longitud del periastro (con w el argumento
del periastro) y to el tiempo del periastro. A su vez, se define ¢; = wy(t — to) + @w — [ dtwy, donde
wp = \/W = 27/ P, es la frecuencia orbital del sistema binario, con P, su periodo orbital. E
es la anomalia excéntrica, definida segiin wy(t — tg) = E — esin E. Asimismo se define o :== v/1 — e2.
El punto sobre las cantidades denota derivadas con respecto al tiempo ¢. Se ha utilizado, a su vez,
coordenadas cartesianas (x,y, z) y cilindricas (r,0, z) en el plano orbital (ver Fig. 3.2) de manera que
F:=7=rcosf i+ rsinfj con # la posicién angular de M; con respecto a la direccién del pericentro,
Z, y donde se ha descompuesto la perturbacién segiin F= F.r+ Fgé + F,Z (una expresién explicita de
las componentes de F , 0 de cualquier vector genérico, en las coordenadas (X,Y, Z) se puede ver con
més detalle en (Poisson and Will, 2014)). Teniendo las expresiones para los pardmetros orbitales, dados
por las ec. Planetarias de Lagrange, la idea a continuacién serd calcular cémo resultan las componentes

de la fuerza en el caso en que la perturbacién venga dada por el campo de ULDM de spin-2, Ec. (3.5).

Para calcular la perturbacién, el punto de partida serd la ecuacién (3.5). Definiendo la distancia
relativa entre las estrellas segin r’ := r{ — 7% la idea es calcular cémo resulta la perturbacién a la
aceleracion relativa entre ambas, #; = ¥; — U; + 0v; = v; + F;. La Orbita sin perturbar no es otra cosa
més que la fuerza gravitatoria (por unidad de masa) del sistema de dos cuerpos, ©; = —GMrr; /13 con
G = 8m /Mg la constante de Newton. La perturbacién a dicha aceleraciéon vendrd dada por la EOM

calculada a partir de (3.5). Es decir, a la fuerza gravitatoria del sistema de dos cuerpos comentada

®No confundir con el factor de escala a(t).
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pericenter

Figura 3.2: Descripcion de las orbitas Keplerianas en términos de los elementos orbitales vistos en el sistema
de referencia fundamental (X,Y,Z). Se muestran, a su vez, los sistemas de referencias orbitales cartesianos

(z,y,2) y polares (1,0, z), centrados en My por conveniencia.

previamente, se le agrega un término extra que resulta

GM
i =0, (3.7)

U; 4+ 2\ (Miﬂ}j + Mijvj> +

De esta manera la expresién para la perturbaciéon - que viene parametrizada en términos de la

fuerza por unidad de masa F; - resulta

GM L
Fy =2\ | = Myjrd — M7 | (3.8)
r

En este punto vale la pena notar dos cosas:

o Mediante la definicién de la distancia relativa r* := r] — 7%, las ecuaciones para el centro de masa

del sistema binario se desacoplan de aquellas que describen el movimiento relativo.

o La perturbacion en el centro de masa oscila acorde al campo de ULDM y promedia a cero en escalas

de tiempo mucho mayores que el periodo de oscilacién y, por ende, no produce ningin efecto secular.

Con la expresion para las componentes de la fuerza, (3.8), el proximo paso es calcular explicitamente
cémo resulta este en términos de los pardmetros orbitales y de los pardmetros de la teoria de spin-2.
Para eso se utilizard la expresién (2.27), teniendo en cuenta que 1/ = r# y v/ = ¢/ + r6 67 , donde
se ha tomado el sistema de referencia del sistema binario en coordenadas polares (r, 6, z) con (7, é, )

denotando los versores polares. La fuerza F; resulta entonces

62



Prlsares binarios

M+ rd ,
F; = 2X\\/2ppwm €35 [GT?)T % cos (mt + Y1) + v’ sin (mt + T) (3.9)

El factor que acompana al coseno se puede reescribir en términos de la frecuencia orbital wy y el

semieje mayor a a partir de la definicién del periodo obital

(3.10)

En cuanto al factor que acompana al seno, es decir v, la idea serd reescribir 7 y 70 en términos de los
parametros orbitales. Para ello serdn ttiles las relaciones otorgadas a partir de las érbitas Keplerianas

(ver recuadro Orbitas de Kepler).

Orbitas de Kepler

A continuacién se detallan ciertas relaciones ttiles que surgen a partir de las érbitas Keplerianas:

_a(l—é?) é_wbaQ\/l—GQ

~ 1+ecosf’ B = ’
1—é? : i

. a(l —e?) esingd — wp aesin @

(1+ ecosf)? V1—e2

De esta manera la perturbacién se puede escribir entonces como

2
Fi:\/ﬁz{wb (E) 7 cos(mt + T)
m \r
17 N
+- [fjesin9+03 (1+ecosh) sin(mt+T)}€ij7 (3.11)
B

donde se definié s = 2Aawy/ppM (recordar que, a su vez, se utilizé la definicién o := V1—e€2).

Tal como se puede ver a partir de (3.11), la perturbacién causada por la ULDM sobre el sistema
binario oscila. Sin embargo, tal como se ha mostrado en (Blas et al., 2020, 2017; Lopez Nacir and Urban,
2018), si la frecuencia de oscilacién del campo (dada por su masa m) es algin miiltiplo entero de la
frecuencia orbital w;, del sistema binario, esto es Nw, con N € N, entonces el sistema experimentard
efectos seculares producidos gracias a la resonancia en las perturbaciones. Para ver como resultan
estos efectos seculares sobre los pardmetros orbitales del sistema binario, el primer paso es obtener
una expresion explicita para estos pardametros como funcién del tiempo, que estardn dados por las
ec. Planetarias de Lagrange. En lo que sigue del texto se hara el cdlculo explicito para uno de estos
pardmetros, el semieje mayor a; las ecuaciones para los demds pardametros se pueden obtener de manera
andaloga, y los resultados de estos se pueden consultar en el Apéndice A. La variacion del semieje mayor

venia dada por (3.6a),
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a  wp aa

a 2 [esind 2
{ FT + FH} )
r
El objetivo, entonces, es escribir de manera explicita las componentes polares de F; a partir de
(3.11). Para eso se descompondré al tensor de polarizacién &;; segin (2.32), definido en el mismo

sistema de referencia orbital que la fuerza, el cual se escribia segin

ETCy — es/V3 ETSy evey
€ij = ﬁ ETSy —ETCy — 65/\/3 EV Sy )
evey EVsy 2es/V/3

Con esta descomposicién en mente, lo que resta hacer es calcular las contracciones del tensor de
polarizacion €;; con los versores 7 y/o 6 (y, asimismo, con £*). Por completitud, serd relevante recordar
que 7 = (cosf,sinh,0), § = (—sinb,cosh,0) y 2 = (0,0, 1). Haciendo las contracciones pertinentes, es

sencillo ver que las mismas dan

sijfifj X ETCy—20 — es/V3, (3.12a
sijf'iéj X ETSy—20 (
aijéiéj X —ETCy—20 — es/V3,
Ez‘jf’iZA’j X EveCy—9,
5ijéi2j X EVSy—6 5 (3.12¢
donde el factor de proporcionalidad que se ha omitido es 1/ V2, v se ha usado la notacién abreviada

cy = cosx, s, ‘= sinx. Con estas contracciones a mano, las componentes de la fuerza se pueden

expresar de la siguiente manera:

wp /aN2 €s 1 €3

F, = %{m (;) |:ETCX29 — \/ﬁ} Cmt+Y + > |:€TSX29 +ecT8y—0 — e\/gs(;] 5mt+T} , (3.13a)
wp /a\2 1 €S

Fy = %{WIZ <;) [eTSy—20] Cmt+T — B |:€TCX_29 +ecTcy—g + %(1 + ece)} smt—i-T} , (3.13b)
wp /a2 1

F, = o (;) leven—6) Cmesr + > levsy—o + €eevsy] Smitr ¢ - (3.13c¢)

Teniendo las componentes de la fuerza, el préximo paso es reemplazar las mismas en la expresién
para a/a para luego estudiar, entonces, los efectos seculares. Es necesario notar que para poder estudiar
los efectos seculares, lo primero que debe hacerse es escribir a/a como funcién del tiempo. Esto significa

que habra que escribir a todos los pardmetros que dependan del tiempo de manera explicita. Para eso
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lo primero que se hard sera reescribir la expresién de a/a habiendo reemplazado las fuerzas F,. y Fp,
y dejando de lado (pre)factores para simplificar la notacién. Es decir, se hard foco solamente en la
dependencia temporal, por simplicidad (la expresién completa se puede consultar en el Panel 1 del

Apéndice A). Reemplazando dichas expresiones, se obtiene que

a  wp <a>2[ n ]
—x — (=) [eTsy— €ETS,_g — €ESSg| C
il G TSy—20 TSy—0 S86) Cmt+T
1 2 2
+ — [ETCX_QQ +2eercy—g + 2eescg + e“erey, +es(1+e )] Smt+T (3.14)
—e

donde se utilizaron identidades trigonometricas para simplificar la expresion. Se puede ver que los
dltimos dos términos del segundo renglén son constantes (no dependen del tiempo) por lo tanto no
entrardn en juego a la hora de estudiar las variaciones seculares. En cuanto a los otros términos, la
dependencia temporal vendrd dada de la mano de r y 6, junto con el semieje mayor a; para ver c6mo son
dichas dependencias, junto con distintas combinaciones de estos pardametros, se hard uso explicito de
las expresiones que figuran en el Apéndice A. A continuacion se esbozarda cémo es el procedimiento para
obtener la expresion final de a/a, cuyo resultado completo se muestra en el Panel 2 del Apéndice A.

Tomando el primer término de (3.14), el mismo puede reescribirse como

a\ 2 a2
(;) ETSy—20 = (;) €T (8yC20 — CyS20)

La dependencia temporal de cog v s9p vendra dada a partir de la expansiéon de Fourier en términos

de funciones de Bessel de sin @ cos @ = By+ 3. By (ne) sin(nwyt) (ver Apéndice A). Utilizando las érbitas

de Kepler, es ficil demostrar que

o, . ~ cos20 9 3 a\?2 1 90, .
a(sm%) =2 2wpa“y/1 —e = (r) cos 260 = o0 8t(sm@cos@) (3.15)

es decir que entonces (a/r)%cog ~ . Bn(ne) nwy cos(nwpt). De forma completamente andloga se

puede obtener que (a/r)%s2 ~ > By (ne) nwy sin(nwypt). De esta forma se obtiene que entonces

a\ 2 -
(;) ETSx—20 ~ €T Zn [SXBn(ne)anbtl + CXBn(ne)snwbt/] (3.16)

Notar que se ha diferenciado el tiempo que aparece a la hora de hacer la expansién de Fourier, t/,
de aquel que denota la dependencia temporal del campo de ULDM, ¢, dado en funcién de ¢y y/0
smi+r- Esta diferencia se ha hecho porque, tal como se ha dicho anteriormente, los efectos seculares

apareceran cuando el sistema entre en resonancia’(Blas et al., 2020; Lopez Nacir and Urban, 2018).

Tal como se explica en (Blas et al., 2020) para el caso de ULDM escalar, cuando el sistema se encuentra lejos de la

resonancia, los efectos producidos por la perturbacién se veran suprimidos.

65



CAPITULO 3

Miés explicitamente, se caracterizara t’' =t — tg con tg el tiempo del periastrén. Por ende, siguiendo lo
obtenido en (3.16), aparecerdn términos que involucran o bien s, (—¢)Cmt+1 0 bien Cp,, (1—t9)Cme+-
Para caracterizar la resonancia, se definird dw, := m — Nwj, que parametriza la (pequena) diferencia
entre las dos frecuencias involucradas en la resonancia, con dwp, < m; aqui N es el nimero armoénico.
Promediando temporalmente sobre un periodo At tal que Py/N < At < 27 /dwy, los efectos seculares

vendran dados segin

1 1
(Snusy(1=t0) Smt4T) R SC0OnN s (Snan(t—to)CmitT) B = 585(1)0n,N
1 1
(Cruoy (t—to) Smt+T) & isy(t)én,Na (Cruoy (t—to) Cmt+T ) & icfy(t)5n,N) (3.17)
donde se definié
Y(t) = dwp(t —to) + mto+ Y. (3.18)

De manera completamente andloga a lo obtenido en (3.16), se pueden encontrar los otros términos
presentes en a/a. Todos los términos hallados, una vez hecho el promedio temporal, tendran inelucta-
blemente alguna de las cuatro combinaciones posibles de (3.17). Usando que P,/P, = 34/2a y tomando

solamente el término secular dominante, n = N, se obtiene finalmente

<Pb> = —2APy\/3ppM {ESJN(NF/’)SW(t) +eT [er(N, e)sv(tHX + F_(N, e)sw(t)_x] } , (3.19)

donde Jy(z) es la funcién de Bessel de primera especie, y donde se definieron las funciones

Fi(N,e) = \f [2JN(N6) + QQJJ/VQ(N ‘) 4 (BN(N J > By (Y 6)>] : (3.20a)
F_(N,e) = \f lsz(Ne) - QQ‘JJIV;N e _ (BN(N ¢) :2 B (Y 6)>] . (3.20D)

La nomenclatura y factorizacién utilizada para definir las funciones Fy(N,e) y F_(N,e) hace
alusiéon a dos comportamientos sumamente distintos que tendrd (la parte tensorial de) <Pb> en el
limite de 6rbitas circulares. En la siguiente seccién se mostrard cémo resulta dicho comportamiento,
junto con los otros resultados hallados y presentados en (Armaleo et al., 2020a). A su vez, y en vistas
de (3.17), cabe remarcar que las cotas que se pondrén vendrén dadas por puntos y no por regiones con
cierto ancho (ver, por ejemplo, figura 3.3). Esto se debe al hecho de que se estan estudiando sistemas
que estdn en resonancia con el campo de ULDM. Es decir, se estd estudiando solamente el caso en

donde n = N. Si se considera, en cambio, sistemas que no se encuentran en resonancia, un andlisis
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més dedicado es necesario y se recomienda la lectura de (Blas et al., 2020; Kus et al., 2024) para una

discusion mds detallada al respecto.

3.3. Fenomenologia y resultados

El objetivo en esta seccion es analizar los efectos seculares que produce la ULDM de spin-2 sobre
los BPs. En particular se hard foco sobre lo que sucede con el periodo orbital (que es, en general,
el pardmetro donde mds y mejor se nota dicho efecto) aunque también se comentard sobre los otros

parametros.

3.3.1. Periodo orbital

A partir de lo hallado en (3.19) se puede ver que solamente las componentes escalares y tensoriales
del campo de spin-2 contribuyen a la variacién secular en el periodo. Se discriminard, a la hora de
mostrar los resultados, entre ambas contribuciones. Notar que el hecho de que solamente dependa de
estas dos polarizaciones es algo propio de este pardmetro orbital; en el Panel 2 (ver Apéndice A) se
muestra la dependencia de los seis pardmetros en términos de las polarizaciones donde se puede ver que
dependiendo qué pardmetro orbital se esté estudiando, se tendrdn distintas componentes del campo de
spin-2 que contribuyan.

Para estudiar los efectos seculares sobre el periodo orbital, se tomé el valor observado del mismo
y, en el caso en que estaba disponible, se le restaron todos los posibles efectos que podrian producir

cambios en el mismo. A saber, estos son:

= Efectos cinemadticos, dentro de los cuales se encuentran:

e Efecto Shklovskii
e Rotacién galdctica diferencial

e Potencial galdctico
= GW damping

= En un caso, B1259-63, se resté también el efecto debido a la pérdida de masa de la estrella

companera por vientos solares

En el caso en que no se encontraban disponibles los datos sobre estos efectos, se utilizaron las
cotas superiores estimadas en las referencias correspondientes. Ver Tabla A.1 en el Apéndice A para
los valores y referencias. A este valor se lo denominé como el valor central de la variacién "intrinseca"

del periodo secular; en ausencia de otros efectos, este valor deberia ser cero.
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Para ser totalmente conservadores, se impone entonces que el efecto debido a las oscilaciones de
la. ULDM sea menor que (el valor absoluto de) el valor central de la variacién de periodo orbital
"intrinseco" mds su error correspondiente (obtenido sumando todos los errores en cuadratura). De esta
manera se tiene en cuenta, entonces, la mayor desviacién posible de cero segin lo aceptable por las
mediciones. Este mismo criterio fue el que se utilizé para la variacién (temporal) de la excentricidad.
En la Tabla A.1 se reportan todos los sistemas binarios utilizados en este trabajo.

En general, ambas componentes et y €g del cuadrupolo ¢;; contribuirdn de forma similar a <Pb>.
Sin embargo, aqui se las tratard de manera diferenciada, resaltando y entendiendo por separado cuédles

son sus respectivas contribuciones y entendiendo su (diferente) fenomenologia.

Contribucién escalar eg

Manteniendo solamente la parte escalar del tensor ¢;;, el mismo resulta diagonal y, por construc-
cién, los autovalores de g;; (asociados al plano orbital) son idénticos. Por lo tanto, por analogia con
el caso escalar estudiado en detalle en (Blas et al., 2020, 2017) y por argumentos de simetria, efec-
tos seculares apreciables serdn relevantes solamente para orbitas excéntricas, ya que de lo contrario

resultardn practicamente nulos para 6rbitas circulares’. Esto es,

<Pb> ~ Est(Ne)SA/(t) ;—(;) 0 (3,21)

En la figura 3.3 se muestran los resultados obtenidos de considerar solamente la contribucién escalar
€g. Alli se exhiben las cotas halladas para el pardmetro de acoplamiento « como funcién de la masa
(frecuencia) de la teoria de spin-2 de ULDM. Notar que los tnicos sistemas binarios que aparecen (i.e.
contribuyen) en la parte escalar son aquellos con excentricidad apreciable (ver figura 3.3 y Tabla A.1).

Cotas existentes sobre el acoplamiento « vienen dadas a partir del experimento (sonda) Cassini
(Hohmann, 2017) y a partir de las mediciones de la (extra)precesion de los planetas dentro del sistema
solar, conocido como restricciones planetarias (Sereno and Jetzer, 2006); para cierto rango de masas,
estas cotas reemplazan y mejoran aquellas halladas en (Adelberger et al., 2009; Murata and Tanaka,

2015).

Contribucién tensorial e

Habiendo estudiado el caso escalar, a continuacién se verd lo que sucede considerando solamente
contribuciones tensoriales a <Pb>. Dichas componentes presentan una fenomenologia mucho més rica

que el caso anterior, y es el punto central aqui. A partir de (3.19) se puede ver que, como primera

"Cabe notar que, a pesar de la analogia pedagégica con el caso escalar, el acople entre la ULDM vy las estrellas

considerado aqui no es el mismo que el acople universal considerado en el caso escalar en (Blas et al., 2017).
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Figura 3.3: Cotas para el acoplamiento « de la ULDM versus la masa m, obtenidos a partir de la consideracion
de la contribucion escalar €g solamente. Los simbolos oscuros son las cotas actuales obtenidas a partir de los
datos extraidos de los sistemas reportados en la Tabla A.1. Los (mismos) simbolos pero claros muestran las
cotas que se obtendrian sobre los mismos sistemas pero considerando una mejora en un factor 10 en la precision
de medicion sobre P,. El tamario de los simbolos representa las distintas resonancias, siendo el mds grande
la resonancia N = 1 y el mds chico N = 5, decreciendo progresivamente. Al pie de la figura se observan los
simbolos que representan a los BPs utilizados en este trabajo (Tabla A.1) donde, a pesar que hay varios que no
aparecen en esta figura, si serdn relevantes para la contribucion tensorial, figuras 3./ y 3.5. La region superior
sombreada de color violeta se encuentra excluida por tests del sistema solar (Hohmann, 2017), mientras que
la region sombreada por encima de la linea punteada verde se encuentra excluida por restricciones planetarias
(Sereno and Jetzer, 2006). Se muestra también una cota relevante hallada a partir del estudio secular de la

excentricidad, é (ver discusion en la seccion 3.3.2).
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cuestion a notar, el efecto de estas componentes dependerd de la orientacién del tensor de polarizacion.
En particular, y a diferencia del caso escalar, aqui se pueden obtener efectos seculares apreciables
incluso cuando se traten de 6rbitas (cuasi)circulares. Para ver esto basta con indagar un poco més en

detalle en las expresiones para Fy y F_, las cuales se pueden resumir conjuntamente segiin

Fi(N,e) = e 2Jn(Ne) £ . 2

V3 2eJy(Ne) | (BN(Ne) F By (N €>>] (3.22)

La cuestion aqui es que para e — 0 se obtiene un valor no nulo para F,, notando que el arménico
N = 2 efectivamente contribuye a B, dado que Fy(N,e) — /368 N,2/4. En cambio, para F_ sucede que,
en el limite e — 0, F_(N,e) — eJy(Ne) — Jn(Ne) — 0. Estos resultados pueden obtenerse a partir
de las aproximaciones y propiedades de las funciones de Bessel para argumentos chicos, utilizando a su
vez las relaciones (A.7). De esta manera, entonces, las contribuciones de los BPs con érbitas circulares

resultan

. 3
<Pb> — _iAPb\/PDMgTS'y(t)-&-X- (3.23)

En la figura 3.4 se muestran las cotas halladas para « a partir de la consideracién de la componente
tensorial con la parte Fi(IV,e), mientras que en la figura 3.5 se muestra lo andlogo para la parte
con F_(N,e). Es importante notar que, tal como se discutié en el parrafo anterior, en la figura 3.4
aparecen todos los sistemas binarios considerados ya que tanto aquellos con excentricidades grandes
como aquellos con e pequeno contribuyen al efecto secular (Ec. (3.23)). Notar que, en cambio, para la
parte con F_ (N, e), solamente los sistemas con excentricidades no nulas contribuyen al efecto, andlogo
a lo que sucedia con el caso escalar (este es el motivo por el cual ambas figuras son similares). Ciertas

observaciones a remarcar:

* Tomando, por ejemplo, el sistema J0737-3039 que posee e =~ 0.1, se observa el siguiente efecto a
medida que e — 0: a partir de la figura 3.4, se ve que la contribucién del arménico N = 2 es
considerablemente mayor que las cotas atribuidas para los arménicos N = 1y N = [3,4,5]. A

medida que e — 0, este efecto se hace cada vez méas pronunciado.

* La importancia de estudiar sistemas con excentricidades pequenas y/o grandes recae en el hecho
de que en la naturaleza se observan mayor cantidad de sistemas con o6rbitas (cuasi)circulares que

sistemas con excentricidades altas (Lorimer, 2008; Lorimer and Kramer, 2004).

* Kl estudio de las contribuciones tensoriales otorga una fenomenologia sumamente rica y distinta de

aquella otorgada, por ejemplo, en el caso escalar (Blas et al., 2017) o vectorial (Lépez Nacir and
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Urban, 2018). A partir de la contribucién F, (N, e) surge la fenomenologia principal que difiere de
los otros casos estudiados en la literatura, aunque observando lo que sucede para la parte F_(N,e)
se pueden obtener resultados similares al caso escalar, pero notando una mejora de casi un factor 10

en las cotas.

T ensor ersin(y+y) term
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Figura 3.4: Limites en el pardmetro de acoplamiento de la ULDM o versus la masa m, obtenida a partir
de la contribucion tensorial con F(N,e) del tensor de polarizacion ex (Ec. (3.19)). Para la referencia de los

simbolos consultar la figura 3.3.

Por tltimo se hard un breve comentario sobre lo que sucede con la otra componente de €;; que
hasta aqui no entré en juego: ey. Tal como se puede ver a partir de (3.19), la componente vectorial
no genera ningin efecto secular en P,. Esta observacién, que podria surgir simplemente de notar el
resultado obtenido, tiene una interpretacion fisica que se puede preveer de antemano. Precisamente
la componente vectorial genera perturbaciones en la direccién Z; las variaciones en el periodo orbital
suceden en el plano orbital (Zg), por lo que era de esperar que la parte vectorial no entre en juego
aqui. Sin embargo, dicha componente si serd relevante a la hora de estudiar otros pardmetros orbitales
cuyas perturbaciones si tienen componentes no nulas F.®. El estudio de los otros parametros orbitales,

donde entran en juego todas las polarizaciones de ¢;;, es lo que compete la siguiente (sub)seccion.

8Notar que esta interpretacién sencilla surge a partir de la parametrizacién utilizada en (2.32) y posteriormente para

describir las polarizaciones del tensor M;;.
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Tensor eysin(y-y) term
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Figura 3.5: Limites en el pardmetro de acoplamiento de la ULDM « wversus la masa m, obtenida a partir
de la contribucion tensorial con F_(N,e) del tensor de polarizacion ex (Ec. (3.19)). Para la referencia de los

simbolos consultar la figura 3.3.

3.3.2. Otros parametros orbitales: érbitas cuasi-circulares

En la (sub)seccién anterior se ha estudiado el efecto secular producido sobre Py, dejando de lado
todos los otros pardmetros orbitales. De la misma manera, se puede estudiar lo que sucede con los
otros pardmetros, de manera independiente. Es preciso notar que, si se considera que la perturbacién
no afecta a los pardmetros de manera independiente sino como un conjunto, es de esperar que las cotas
halladas para « tengan alguna mejora a la hora de considerar los datos de una manera méds precisa y
adecuada. Para hacer eso, notar, es necesario tener una expresién que describa cuantitavimente lo que
sucede para la variacién secular de todos los pardmetros orbitales. Dichas ecuaciones se encuentran en el
Apéndice A; aqui lo que se hard, por simplicidad, serd considerar lo que sucede con los otros pardmetros
orbitales pero para sistemas con érbitas (cuasi)circulares. A partir de las ecuaciones otorgadas en el
Panel 2, se pueden estudiar los efectos seculares sobre los pardmetros orbitales en el limite en que
e — 0. A partir de (A.7), a su vez, se puede ver que solamente tres resonancias dardn efectos no nulos:
N =1,2, 3, correspondientes a masas m =~ wy, m =~ 2wy, ¥ m =~ 3wy.

Las resonancias N = 1,3 presentan una fenomenologia distinta de aquella para N = 2, y se las

separard en la discusién. Tal como se discutié previamente, en el limite en que e — 0, solamente la

72



Prlsares binarios

resonancia N = 2 afecta al periodo orbital. En cuanto a los otros pardmetros, considerando el mismo

limite en que e — 0 y solamente con la resonancia N = 2 presente, se obtiene que

<Pb = — —PbWETs 4 5 (3.24a)
(é) = (3.24b)
<Q> - /\\/mgv Sy(t)+n—w > (3.24c)
(i) =— )\\/ijMevc,y(tHn_w , (3.24d)
e(w) =0, (3.24e)
(1) = \VPDNETE 1)1 + 2575 (2) - (3.24f)

donde, para el argumento del periastro w = w — €, la contribucién a primer orden va como 1/e
y se anula en este caso”. Notar que, tal como se discutié anteriormente, la componente vectorial ey
contribuye a ciertos pardmetros orbitales, que son aquellos donde se ven modificaciones en la orientaciéon
de la 6rbita con respecto al sistema de referencia fundamental (debido a que la perturbacion ey es
ortogonal al plano orbital). Sin embargo, obtener cotas a partir de los datos de dichos pardmetros no
es tarea sencilla ya que no se tienen datos muy precisos sobre esos pardmetros en cuestién (consultar
(Damour and Taylor, 1992) para una discusién més detallada). Las cotas mas fuertes vienen de las
mediciones de P, que resultan sumamente precisas; este fue el motivo por el cual previamente se hizo
mayor foco en este pardmetro.

En tanto para las otras resonancias, N = 1y N = 3, el efecto en este caso es similar al efecto
Damour-Schéfer (Damour and Schaefer, 1991), el cual - a su vez - se ha discutido en (Blas et al., 2020;
Lopez Nacir and Urban, 2018) en el contexto de modelos de ULDM para el caso escalar y vectorial,
respectivamente (dicho efecto aparece cuando se viola el principio de equivalencia fuerte, SEP por sus

siglas en inglés). Las ecuaciones, para e — 0, pueden ser escritas segin

3 FySEP,eH 3 FSEP eff
)t — ) — 3.25
&= e W= (3.25)

<Pb> - <Q> = (i) = (&1) = 0, (3.26)

donde, para N =1,

9La razén para trabajar a este orden es que para érbitas con excentricidades bajas, el movimiento se parametriza
de una manera méds apropiada en términos de los pardmetros n = esinw - no confundir con el parametro angular del
tensor de polarizacion e;;, Ec. (2.32) - y k = ecosw, que son los pardametros de Laplace-Lagrange usados usualmente en

el andlisis de datos (ver (Edwards et al., 2006) para mds detalles).
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. o 2 N .
FSEPefl §awb)\\/pDM\/§€s [Cw(t)az - s,y(t)y] , (3.27)

mientras que el caso con N = 3 se obtiene

_ 2 ~ .
FOEPeff §awb>\\/:0DM5T [C’y(t)+x$ + Sv(t)+xy] . (3.28)

Este efecto puede ser usado para acotar « para masas cercanas a w, (N = 1) y 3w, (N = 3),
que no afectan secularmente P, para e — 0. Tomando como ejemplo el sistema J1713+0747 (Foster
et al., 1993; Zhu et al., 2015a, 2019), los resultados presentados en (Zhu et al., 2019) indican que
¢ = (=3 £4) x 1078571, Usando esto y asumiendo que N = 1 con essy) =~ 1, y N = 3 con
ETSy (1) 4y = 1, s€ obtiene que a < 1.2 1072 para m ~ 7x 10722 eV mientras que param ~ 2x1072! eV
se obtiene a < 1.8 x 1072, Estos resultados son competitivos en comparacién con las cotas actuales,
para estas masas, obtenidas a partir del experimento Cassini (Hohmann, 2017). Se muestran dichas

cotas en las figuras 3.3 y 3.4.

3.4. Conclusiones

A continuacién se comentan las conclusiones de esta seccién, siguiendo el trabajo (Armaleo et al.,

2020a).

> Se lograron poner cotas al pardmetro de acoplamiento « entre la ULDM de spin-2 y las estrellas de
los BPs, mediante un estudio secular de los pardametros orbitales de BPs cuando la masa del campo
m es algin multiplo (entero) N de la frecuencia orbital del sistema binario, wy; es decir, cuando el

sistema entra en resonancia, m ~ Nwy.

> El eje central de la discusién giré en torno a las variaciones en el periodo orbital, el cual es el
pardmetro mds y mejor medido y el que otorga las cotas més fuertes. Sin embargo, se ha discutido
también lo que sucede con los otros pardametros, en donde para ciertos casos se han hallado efectos

relevantes estudiando, por ejemplo, lo que sucede con é.

> Con los datos actuales se han puesto cotas competitivas. En vistas de las mejoras futuras en la
precisién de las mediciones y el nimero creciente de sistemas observados que pueden ser utilizados
para el andlisis de prilsares tales como SKA (Kramer and Stappers, 2015), a partir de lo obtenido
aqui se puede concluir que una cota de hasta o ~ 10~° ser4 posible para ciertos valores de la masa

del campo de ULDM.
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> Aprovechando la gran cantidad en aumento de sistemas observados, resulta ventajoso estudiar co-
rrelaciones entre las sefiales provenientes de los prlsares. La utilizacién de los sistemas observados
como un conjunto y no individualmente permite realizar un estudio detallado sobre la correlacién
de los prilsares. El andlisis de esta correlacion fue precisamente el enfoque que se utilizé en (Armaleo
et al., 2020b) para poner cotas al modelo de ULDM de spin-2, y es el tema central del siguiente

capitulo de esta tesis.
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Pulsar timing array

En las secciones anteriores se ha visto que el campo de ULDM de spin-2 oscila con una frecuencia
caracteristica dada por su masa m, Ec. (2.27). Dichas oscilaciones podrian, a priori, producir efectos
apreciables y medibles en sistemas cuyas escalas caracteristicas sean del orden de 1/m. Uno de los
tantos efectos posibles es la resonancia producida en BPs, estudiado en detalle en el capitulo anterior
donde se utilizaron individualmente los BPs para testear y poner cotas a dicho modelo. Otro efecto
posible es aquel proveniente de la oscilacién de los potenciales gravitatorios a través de la linea de
visién de los piilsares, que produce una impronta caracteristica en el tiempo de llegada de los mismos.
Las mediciones de pulsar timing arrays (PTAs por sus siglas en inglés) son sensibles a este efecto para
un rango de frecuencias dada por 1072 Hz < v < 107% Hz que corresponde a masas del campo de
ULDM de spin-2 de 2-10724 eV <m < 2-1072! eV. En (Blas et al., 2017; Khmelnitsky and Rubakov,
2014; Lopez Nacir and Urban, 2018; Nomura et al., 2020; Rozner et al., 2020) se han utilizado PTAs
para poner cotas a modelos de ULDM de spin-0 y spin-1. En este capitulo, en cambio, se estudiara
lo pertinente a spin-2, donde se hard uso de la poblacién de pilsares como un arreglo conjunto y
no individualmente como en el capitulo previo. La idea principal es que la DM deberia modificar
el tiempo de llegada de los pulsos emitidos por los pilsares para todo el arreglo en su conjunto. A
su vez, y mediante el estudio de las correlaciones entre pilsares, es posible distinguir entre diversos
modelos alternativos de gravedad; en particular, distintos modelos de ULDM pueden ser puestos a
prueba. Especificamente, el modelo de ULDM de spin-2 debido a su estructura tensorial cuadrupolar
(v anisotrépica) presenta caracteristicas relevantes que podrian ser de sumo interés para diferenciarlo,
por ejemplo, de un modelo de ULDM escalar, entre otros. Estudiando la correlacién angular entre las
senales detectadas por los pilsares se puede obtener la funcién de correlacién y, a partir de alli, la

curva que describe la correlacion entre las sefiales conocida como curva de Hellings-Downs.
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El objetivo en este capitulo serd describir lo comentado en el parrafo anterior, presentando los
resultados relevantes para el caso de spin-2. Este capitulo estd basado en el trabajo " Pulsar timing
array constraints on spin-2 ULDM" (Armaleo et al., 2020b) donde se pudieron poner las cotas més
competitivas para el acople universal o para masas m < 4 x 10722 eV. A su vez, se muestra la curva
de Hellings-Downs para el caso de spin-2, discriminando entre las contribuciones escalares, vectoriales

y tensoriales del mismo.

4.1. Senal y residuo temporal

En el capitulo anterior se han introducido y presentado los pilsares como objetos astrofisicos
sumamente interesantes los cuales - entre una de las caracteristicas méds sobresalientes - pueden actuar
como relojes. Los mismos producen pulsos de ondas electromagnéticas las cuales llegan a la Tierra y se
detectan con radiotelescopios. Cualquier perturbacién gravitacional traerd aparejado un cambio en los
tiempos de llegada de dichos pulsos, y la perturbacién en los tiempos estard correlacionada entre los
diferentes pilsares de una manera especifica dependiendo de la naturaleza y forma de la perturbacion.
Se conoce como tiempo residual o residuo del tiempo a la diferencia entre el tiempo de llegada
del pulso y el correspondiente a un primer ajuste usando un modelo que fittee dicho tiempo de llegada.
El modelo en cuestion dependeréd, entre otras cosas, de si el pilsar es parte de un sistema binario o no.
Cualquier perturbacién adicional (como por ejemplo los efectos producidos por un campo de ULDM)
a las que ya se consideran en dichos modelos, deberdn dejar una huella caracteristica en los tiempos
residuales. Usualmente y primeramente, los PTAs! se utilizan para detectar GW de manera analoga a
los detectores terrestres tales como LIGO, Virgo, etc; es decir, estudiando lo que sucede cuando una
onda atraviesa los brazos de dichos detectores. Sin embargo, la diferencia principal entre los PTAs y
los detectores terrestres recae en el largo de sus brazos: mientras que los brazos de los detectores de la
Tierra poseen el largo de unos kilémetros, los brazos de los detectores utilizando PTAs se corresponde
a largos de millones de kilémetros. Mds especificamente, el brazo tendria un largo correspondiente a
la distancia Tierra-pulsar, que tipicamente es del orden de los kpc. Esto permite, entonces, ampliar el
rango de frecuencias a explorar con "detectores" de GW. La diferencia principal, entonces, en hacer
esta analogfa es el hecho de que mientras detectores como LIGO/Virgo poseen brazos cuya longitud
es mucho més pequefia que la longitud de onda de la GW (tipicamente ~ 102 — 10* km), los brazos de
los PTAs resultan muchisimo méds grandes que la longitud de onda de las GW. De esta manera, pues,

el rango de frecuencias a explorar por PTAs es sumamente distinto de aquel que tratan de estudiar los

LEl término pulsar timing array posee cierta ambigiiedad y/o degeneracién: se utiliza tanto para hablar de la técnica
de pulsar timing para el arreglo de pilsares, como asi también se utiliza para hablar del arreglo en si. En lo que a esta

tesis refiere, no se hara distincién alguna y se utilizara PTA para hablar de ambos asuntos.
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detectores terrestres cuyos brazos resultan extremadamente pequenos en comparacién con los brazos
galdcticos de PTAs?. En cuestién, PTA permite estudiar frecuencias muy bajas (del orden de los nHz)
las cuales se traducen en la posibilidad de estudiar un espectro de masas que cae dentro del rango de
ultralivianas. Por tal motivo, el uso y estudio de PTA es relevante y resulta pertinente para estudiar
modelos de ULDM.

El objetivo a continuacién serd entender y estudiar cémo la ULDM de spin-2 afecta el tiempo
residual de PTA. Para ello, lo primero que se hard serd calcular la prediccién correspondiente para el
tiempo residual: sea un fotén cuyo 4-momento sin perturbar se escribe segiin p* := (v, vn’), donde v es
la frecuencia y n := n’ es el versor que indica la direccién del momento. El tiempo residual se obtiene

entonces como

t

/dt r=n. (4.1)

0

donde v es la frecuencia del fotén para el caso sin perturbar, que coincide con la frecuencia de
emision en el pilsar. La idea, entonces, es calcular como varia la frecuencia del fotén emitido desde
el pulsar cuando se considera que una perturbacién (dada en este caso por la ULDM de spin-2) se
encuentra presente. Para entender cémo es que el campo de DM perturba la propagacién de los fotones,
es importante notar que hasta el momento se ha considerado que el campo de DM (es decir, My, )
estd acoplado de manera universal a la materia ordinaria, Ec. (2.33). Este acople universal, como se
verd a continuacién, permitird hacer una redefiniciéon de la métrica y pensar en un cambio de frame tal
que, en esta nueva métrica, no hay interaccién alguna entre la ULDM y la materia ordinaria, pero en
cambio las particulas se propagan en una métrica g que depende explicitamente de M,,,. Por ende, la
perturbacién vendra dada en términos de M, y, como se podrd anticipar dada la estructura de M;;,
la misma estard oscilando con una frecuencia dada por la masa del campo, Ec. (2.27). A continuacién
se detalla con mds precisién dicho procedimiento como asi también se muestra la forma explicita que

se obtiene para t,(t).

4.1.1. Sistema Tierra-piilsar y efecto del campo de ULDM de spin-2

El objetivo en esta seccién es obtener el tiempo residual ¢,.(t) para la perturbacién producida por el
campo de ULDM de spin-2. La idea, tal como se comenté anteriormente, es realizar un cambio de frame
para reinterpretar el efecto del campo de DM como una perturbacién en la métrica. No obstante, cabe

destacar que esta redifinicion es un mero artefacto para realizar los cdlculos de una manera maés sencilla,

2Los detectores terrestres como LIGO/Virgo analizan frecuencias del orden del Hz hasta el MHz; en cambio, PTA

explora frecuencias del ordel del nHz.
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y la idea consiste en lo siguiente: sea la acciéon que describe el sistema Tierra-pilsar en presencia del

campo de ULDM de spin-2 dada por

S = Sfree[ga M/w» \I’] + Sint[ga M,Lwa ] ) (4-2)

El primer término Stree[g, M, ¥] representa la accién libre de materia (denotada con V) que en
este caso corresponde a fotones propagdndose del pilsar a la Tierra a lo largo de las geodésicas nulas
del espacio-tiempo g,,,. Cabe destacar que en esta accién se estd incluyendo la dindmica para el campo
de ULDM, dada por el Lagrangiano de Fierz-Pauli (2.18). El segundo término, en cambio, describe la

interaccion entre el campo de ULDM M), y el sistema, dada por (2.33)

R~
T 2Mp

Sint[gs My, T / e /=gM,, T | (4.3)

donde T, fI,“/ es el tensor energia-momento del sistema libre, que incluye a los fotones®. Més es-
pecificamente, se puede pensar que el EMT T}” estd compuesto por una contribucién de los fotones y
otra contribucién de los prlsares, es decir T, \’I,W =TV +T }’;ﬁ El planteamiento entonces es que mediante
un cambio de frame adecuado, el término de interaccién puede ser absorbido e interpretar, entonces,
al sistema como uno libre pero donde ahora los fotones se propagan en una nueva métrica g,,. Para

tratar de dilucidar cémo es el cambio de frame de una manera un poco més didéctica, se propondra

que la nueva métrica viene dada por

G = Guv + AM;W (4.4)

y el objetivo sera hallar A de manera tal que la accién para la métrica § consista solamente de la
parte libre. Notar que, en esencia, lo que se estd diciendo es que el términio AM,,,, se puede pensar como
la perturbacién de la métrica y, por ende, se estd considerando que el pardmetro A es muy pequeno
(esto serd mds evidente cuando, a continuacién, se halle la expresién explicita para A).

Partiendo de la accién (4.2), se escribe a la misma en términos de g:

S = Sfree[§7 MIU/’ \Ij] o A/ d4l’ \/jg <\/1_7§ 655.;;]9;8) M

= 4y /et = AM) M, T
I d*z\/—det(g — AM )M, T} (4.5)

3Notar que, en comparacién con la accién de interaccién (2.33), la expresion (4.3) presenta un signo global de diferencia.
Esto se debe a un cambio de convencién y, en lo que sigue, se utilizard de ahora en mds esta tltima. Cabe mencionar,

sin embargo, que los resultados obtenidos no dependen de este signo sino del médulo de a.
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El primer renglén es Sgee escrito en términos de la métrica g, donde se ha usado que g =
gt — AM*M . El segundo renglén es el término de interaccion; la raiz del determinante que aparece en

este se puede escribir de una manera més simplificada a partir de la siguiente propiedad:

det(1 + eX) ~ 14 e Tr(X) + O(€?) (4.6)

con € < 1. De esta manera, entonces,

det(§ — AM) = det(§)det(1 — A G~ M) ~ det(g) (4.7)

donde se ha despreciado el término ATr(§~'M) ~ Aa/Mp para mantener el orden lineal en o.

El tltimo término en (4.5) resulta, por ende, —a/2Mp [d*x /=gM,, T4". Por otro lado, el término

entre paréntesis en (4.5) no es otra cosa mas que el tensor energia-momento, definido como

2 48
V=g g

Sin embargo, cabe tener en cuenta una sutileza: el término que figura entre paréntesis no serfa 7},

T = — (4.8)

sino més bien T},,, donde este tltimo hace alusién a que se estd variando la accién con respecto a 6g;
es decir, utilizando la definicién (4.8) pero con la métrica g. Lo que se tiene en la accién, entonces, es
un término de la forma A [ dtz /=7 T, M* . La sutileza viene por el hecho que, trabajando a orden

lineal en «,

~ 2 /_— 5g,uzz
[l KV~ ld
Ty A MM = < W(sgw> W 55 AM Ty AM (4.9)

donde se ha utilizado (4.7). Juntando todo se obtiene, entonces,

S = Streel, Myw, U] + /d“x\/ G T, M" — SIS /d%c\/ wTh (4.10)

Por lo tanto para reabsorber la interaccion en la redefinicién de la métrica, se requiere que A =
a/Mp y por ende la transformaciéon que lleva a la nueva interpretacion del sistema como uno libre

donde los fotones se propagan en una métrica g sin interaccién, vendrd dada por

«
s M (4.11)

gul/ =G +
En este nuevo frame, entonces, los fotones se propagan libremente siguiendo las geodésicas nulas de
la métrica g, que depende explicitamente del campo de ULDM de spin-2 M,,,. La accién que describe

esto es entonces, simplemente,

4Es decir que, en otras palabras, A ~ O(a).
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S = Sfree[ga M,UV7 \I}] (4~12)

Con esto en mente, el siguiente paso sera calcular explicitamente el tiempo residual (4.1), donde

ahora los fotones se propagaran en esta nueva métrica g, Ec. (4.11).

4.1.2. Tiempo residual

En esta seccién se computara el efecto que produce la ULDM en el tiempo residual de los pulsos.
Para ello se necesitard, primero que todo, calcular la trayectoria del fotén a lo largo de la geodésica
(nula) que serd, en definitiva, el integrando de (4.1). El cambio en la frecuencia que experimenta el
fotén emitido en el pilsar cuando llega a la Tierra viene dado en términos de la ecuacién geodésica,

dp® -

o= _F?Wpup’/ (4.13)

Para resolver esta ecuacién, primero se deben calcular los simbolos de Christoffel de g,,. Pero,

previo a brindar dichos resultados, es necesario remarcar ciertas cuestiones.

Consideraciones generales

Los pilsares observados y utilizados por y para PTA se encuentran a redshifts z ~ 0; es decir
que las escalas que se considerardn seran astrofisicas y no cosmolégicas, y por ende se puede asumir

sin pérdida de generalidad que la métrica g,, vendrd dada en términos de

~ «
Juv = N + VP M, (4.14)

donde 7, = diag(1,—-1,—1,—1).

Tal como se ha comentado a comienzos de la seccién 4.1, la distancia Tierra-pilsar tipicamente
es del orden de los kpc. En vistas de la longitud de onda de Broglie del campo de ULDM, dada
por A\gg =~ 4kpc (10_3/V) (10_23e\//m), Ec. (2.34), los gradientes del campo podrian llegar a
resultar importantes y deberfan ser tenidos en cuenta a la hora de realizar los cdlculos pertinentes.
Sin embargo, tal como se verd a continuacién, la contribucién principal a la sefial vendrd dada
por la configuracién del campo cerca de la Tierra, y por lo tanto en esta situacién es razonable
asumir que los efectos de los gradientes puedan ser tratados de manera perturbativa. Utilizando
la, transversalidad del campo, 0*M,,, = 0, esto implica que las componentes My; y Moo son de

primer y segundo orden en gradientes de M;;, respectivamente.
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Por otro lado, y en contraparte con lo que sucede con las escalas espaciales, el tiempo de
coherencia t.o, del campo dado a partir de (2.35), resulta muchisimo méds grande que las escalas
de tiempo de observacién y por ende el campo permanece coherente. Esto implica, pues, que el
campo puede ser descripto en términos de una sola frecuencia comtn.

Juntando todo, entonces, la expresién para las componentes espaciales del campo M;; se podra
seguir escribiendo tal como (2.27),

2ppm (%)

M;; = —— ——cos (mt + T(x))eij(x) , (4.15)

en donde se ha puesto de manera manifiesta la posicién x del campo.

Volviendo a la ec. de las geodésicas, se proseguird con dicho cdlculo teniendo en cuenta que las

componentes de F?W para la métrica g,,, Ec. (4.14), vienen dados por

«

Y ~ ——8y M 4.16

00 2Mp 0M00 , ( )
Q

ng >~ TMP 8iM00, (417)
Q

ng = 2Mp (aiMOj + 6jM0i - 8ijz'j) ) (4.18)

donde se ha trabajado a orden lineal en . De esta manera, la ec. de las geodésicas resulta

dp° B e

ds  2Mp

{80M00 + 20; Myo n + (@Mgi + 8¢ng - 80Mij) ninj} (4.19)

Esta ecuacién contiene tanto el término dominante, dado por M;;, como los términos subdominantes
dados por (las derivadas de) My, . La idea en las dos siguientes partes es discriminar precisamente entre
ambas contribuciones al tiempo residual, estudiando en detalle cémo resultan ambos aportes. En la
primera de ellas se estudiard solamente lo que sucede con la configuracién del campo cerca de la
Tierra, obteniendo asi la contribucién principal a t,. Posteriormente se analizardn las contribuciones

(subdominantes) de los otros términos.

Contribucién dominante: término terrestre

En esta seccidén se considerard solamente la contribucién a orden lineal en los gradientes, por lo que
se puede establecer de manera general My, = 0 y por ende la ec. de las geodésicas a resolver resulta
dp® av?

= —— 9oM;; n'n? 4.20
ds 2Mp 0 ”’I’LTL ( )

donde, a modo de recordatorio, p* := (v,vn'). Integrando de ambos lados la trayectoria del fotén

desde el pilsar hasta la Tierra, trabajando a orden lineal en «, se obtiene que
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@

v~y l+ ﬁ ds vy OpM;; n'n’ (4.21)
®

Usando que d% = 10y + n'vd; con v ~ 1y para mantener el orden lineal en «, se obtiene que

S5

o o a o

v=1y< 1+ 2 (MZ? - Mﬁ) n'nt — o /ds yonlalMij n'n’ (4.22)
®

Los simbolos @ y ® en las cantidades representan que las mismas deben ser evaluadas en la Tierra
y en el pilsar, respectivamente. Con este resultado ya se estaria en condiciones de calcular el tiempo
residual (4.1). Sin embargo, la expresion (4.22) puede simplificarse atin mds y el cdlculo del tiempo
residual se verd simplificado también. Esta simplificacién vendra por la observacion y el hecho de
que la configuracién del campo de ULDM serd diferente en la Tierra y en el pilsar, debido a que la
distancia Tierra-pilsar puede llegar a ser comparable con la longitud de onda de Broglie del campo.
Mas especificamente, la integral que aparece en (4.22) es altamente oscilante debido a que O;M;; ~
cos(mt)/mAgp donde se ha usado que los gradientes son 9; ~ 1/ \gp. Mds atin, dicho término resulta
subdominante frente a los dos primeros de dicha ecuacién ya que se encuentra suprimido por un factor
v/c ~ O(1073), proveniente del gradiente en cuestion. Por ende, en lo que sigue se despreciard a dicho
término y se hard foco en los dos primeros términos que son los dominantes. Sin embargo, en la siguiente
seccion se volverd a estudiar con mds detalle la contribucién de dicho término en donde, ahora si, se
tendran en cuenta los términos subdominantes.

Los términos evaluados en la Tierra (@) y en el pilsar (®) son los denominados término terrestre
y término del pulsar (Porayko et al., 2018; Porayko and Postnov, 2014), respectivamente. A la hora
de estudiar las correlaciones entre las diferentes senales provenientes de los diversos pilsares, para
un bin de frecuencia dado por la masa del campo de ULDM, el resultado se puede dividir en tres
contribuciones: los términos de los pilsares, los términos terrestres, y los términos cruzados prlsar-
Tierra. A partir de (4.15) se puede ver que no solamente las fases T, tal como sucede con el caso escalar
(Blas et al., 2017; De Martino et al., 2017; Khmelnitsky and Rubakov, 2014; Porayko et al., 2018),
sino que ademés también la geometria de una dada realizacién del campo cuadrupolar de ULDM no
serd la misma para la Tierra que para la posicién de cada pilsar. Esta diferencia principal entre el
caso escalar y el tensorial recae en la estructura, precisamente cuadrupolar, de la ULDM de spin-2
dada en términos de €;;(x). En otras palabras, esto quiere decir que la orientacién de los dos vectores
multipolares que definen el cuadrupolo de la ULDM serdn diferentes en la Tierra y en los prilsares®.

Por esta razoén, la contribucién principal a la correlacién vendra dada por el término terrestre ya que el

®Los vectores multipolares fueron introducidos en (Copi et al., 2004) como una manera alternativa para parametrizar

y visualizar los coeficientes de los armoénicos esféricos sobre una esfera.
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efecto del campo de ULDM sobre la trayectoria del fotén se espera que se sume de manera coherente
para el final del recorrido, es decir cerca de la Tierra; los otros términos, en cambio, desapareceran a
la hora de tomar promedio ya que las mediciones de PTA son sensibles a las variaciones temporales
una vez realizado el promedio sobre los diferentes piilsares®. Por ende, el término terrestre domina el
residuo y, en lo que sigue, solamente se hard foco en este término (en la siguiente parte de esta seccién,
no obstante, se estudiardn las otras contribuciones subdominantes).

Reemplazando explicitamente M;; por (4.15) en (4.22), el término terrestre resulta

0% .
v =1 {1 + m PDM g,Eij,@ COS (mt+ Yg) nln]} (4.23)
Con este resultado, ahora si, se procede a calcular el tiempo residual ¢, dado por (4.1) mediante

una simple integracién. El resultado en cuestion es

aty/PDM g, o
tr(t) = ————Zciian'n? sin (mt + Tg) . 4.24
r(t) oy ( ®) (4.24)

en donde se le ha sustraido el promedio temporal sobre un periodo de observacién (recordar que
PTA es sensible solamente a las variaciones temporales del residual). Este es el resultado (analitico)
principal de este capitulo de la tesis. La idea a continuacién serd utilizar este resultado para poner
cotas al modelo de ULDM de spin-2. Pero, por consistencia y completitud, previo a estudiar las cotas
al modelo lo que se hard en lo que sigue es un desarrollo anédlogo a lo realizado aqui pero teniendo en

cuenta y estudiando méds en detalle lo que sucede con los términos subdominantes.

Contribuciones subdominantes

El punto de partida para estudiar los efectos de los términos subdominantes es la ec. de las
geodésicas (4.19), que contiene ambas contribuciones. Integrando de ambos lados la trayectoria del

fot6on desde el pilsar hasta la Tierra, de manera andloga a lo anterior se obtiene que

o
V:Vo{l-f-MD(M(%—M(%)

]
/dS Vo [80M00 + 2(‘)Z-M00ni + (8jMQi + 3¢M0j — 80Mij) ninj] . (4.25)

®

«
2Mp

en donde, a su vez para mantener la generalidad, se ha tenido en cuenta el factor 1/+/goo del redshift
local asociado a las perturbaciones de los relojes en la Tierra y en la frecuencia del pulsar. Usando que

vody = % — 1ynld;, se pueden reescribir el primer y iltimo término dentro de la integral y obtener, asi,

SEsto implica, en particular, que a la hora de calcular la correlacién para dos dados piilsares, debido a que las fases

T (x) son distintas en cada caso, dicha correlacién serd nula.
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= Vo{l + ﬁ (M;'j - Mg) nind

@
_ﬁ /ds Yo [nlal(Moo +n'n! Myj) + (9;Moi + 0;Moj) n'n’ | 5 . (4.26)
P
®

Si se compara esta expresion con (4.22) es facil ver que, bajo la suposicién de My, = 0, se recupera
la misma expresién. Sin embargo, como la idea aqui es ver qué suceden con los términos subdominantes,
a comparaciéon con lo anterior no se trabajard con My, = 0. En lo que sigue se estudiardn los términos
subdominantes que previamente fueron dejados de lado; esto es, se estudiard tanto la contribucién de
My, # 0 como asi también la contribucién del término del piilsar el cual habia sido despreciado para

obtener (4.23).

» Contribucién de My, # 0

A partir de la transversalidad del campo, 0#M,,, = 0, se puede obtener ficilmente que

Moy, = 0; /dthZ‘j (tl7 x) + Koi(x), (4.27)
t/
Moo = 0; /dt/MOi(t/, X) = 828] /dt// dt”Mi]‘ (t”, X) + 8¢K0,~(x)t + K()o(x) . (4.28)

donde Kp;(x) y Koo(x) son constantes de integracion que, a priori, podrian ser no nulas. Notar
que podria haber, a su vez, una constante K;;(x) proveniente de M;;. Cabe remarcar que todas estas
constantes no dependen del tiempo. A partir de las expresiones recién obtenidas, es claro que la
contribucién de Myg y de My; a la senal (4.26) serdn de al menos de segundo orden en las derivadas
de M;;. Sin embargo, es necesario hacer ciertas observaciones sobre estas constantes de integracion
K (x).

A orden cero en «, las componentes de K, (x) satisfacen la ecuacion de Poisson masiva sin término
de fuentes. Esta observacién viene por el hecho de que M, satistace una ecuacién del tipo Poisson,
Ec. (2.21), cuya solucién para un fondo de FLRW - con m > H - viene dada por (2.27); es decir, se
puede pensar que M;; dado por la ecuacion recién mencionada es una solucién particular de la ecuacion

de onda

OM, +m*M,, =0, (4.29)

sujeta a los vinculos M = M*, =0y 8*M,, = 0. Esto implica que, entonces, dichas componentes

quedan determinadas por las condiciones de contorno. En particular, si el sistema presenta simetria
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esférica entonces Ko;(x) = 0 y por lo tanto solamente la traza de K;j(x), K(x) = K}(x) = —Kqo(x),
serd no nula.

A orden lineal en «, en cambio, se agrega un término de fuente a la ec. de onda (4.29), que estard
dada a partir del acople directo (2.33). La solucién serd, entonces, lineal en a (trabajando a primer
order perturbativo) y por lo tanto la contribucién al tiempo residual seré de orden . En lo que sigue,
pues, se despreciard tal contribucién y se trabajard a orden lineal en «.

A partir de esta observacion sobre las contribuciones por parte de las componentes de K ,,,, pareciera
ser que solamente podrén tener un rol importante a la hora de sumar contribuciones las componentes
K(x) = —Kopo(x). Para el fondo homogéneo estudiado en (Marzola et al., 2018), sin embargo, se puede
establecer Kyo(x) = —K(x) = 0 y esperar, entonces, que a escalas mds pequenas - aquellas donde se
forman estructuras de DM tales como halos - las componentes de K, (x) presenten inhomogeneidades
caracterizadas por una escala que depende del halo y del entorno (por ejemplo escalas tales donde sean
apreciables las variaciones a la suposicion de simetria esférica). Es evidente, pues, que para estimar
dichas contribuciones se necesitardn un estudio y un modelo mds detallado y adecuado que describa
correctamente dicho comportamiento. Notar, a su vez, que aunque las funciones K, son constantes
en el tiempo, dado que la integracién se realiza a lo largo de la trayectoria del fotén, se espera que
las mismas cambien a lo largo de dicha distancia. Asimismo, es necesario tener en cuenta que una
contribucién independiente del tiempo tal como es Kj;;, no jugara un papel relevante a la hora de medir
cambios en la frecuencia ya que PTAs solamente es sensible a variaciones temporales. Como conclusion,
se puede despreciar la contribucién de los K, al cambio en frecuencia y, por ende, suponiendo al igual
que antes que los gradientes son de orden 9; ~ 1/Aqp, dado que A\ggm > 1 entonces el integrando en
(4.26) oscila muy rapidamente y por lo tanto otorga una contribucién muy pequena en comparacién
con los dos primeros términos de dicha ecuacién. En conclusién, la ecuacién (4.26) se puede aproximar

entonces como
a . .

En lo que sigue se discutird sobre el término del pilsar, Mg’? .

» Contribucién del término del pitlsar:
A partir de (4.30) se puede reemplazar explicitamente M;; evaluado en la Tierra y en el pilsar.

Esto es,

vV — 1 Q
~Y

v \/imMp

I PDMg Eij,@ c0s (mt + L) — \/pPDMgEije cos (mto + Te)] n'n? (4.31)
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en donde se ha definido el tiempo de emisién tg =t — D de un pilsar a distancia D. A partir de

este se puede calcular el tiempo residual, andlogo a (4.24), obteniendo

(07

tr(t) = = i

[ PDMgEij,a Sin (mt+Tg) — V/PDMgEij,@ Sin (mt —mD + T@)] n'nd (4.32)

donde ya se le ha sustraido el promedio temporal. Se puede ver a simple vista que si se desprecia el
término del pilsar, entonces se recupera el mismo resultado (4.24), por lo tanto se obtiene un resultado
méas general. Sin embargo, se verd que el primer término es el que domina y, por ende, otorga la cota
més conservativa al pardmetro de la teorfa, a. Para ver esto explicitamente, entonces, lo que se hard
a continuacion serd volver a la expresion (4.24) y estudiar a partir de esta c6mo obtener las cotas al

modelo en cuestién.

4.2. Cotas y resultados

La idea es calcular de manera explicita el efecto que tiene la ULDM de spin-2 sobre las detecciones
de PTA. Esto es, se comparara el efecto de la ULDM con el de un fondo estocdstico de GW, haciendo
la analogfa e interpretando al efecto del campo de spin-2 como si fuese el de una GW con una dada
frecuencia y amplitud que se deberd ver cémo resulta en esta teoria. Precisamente esta es la idea a seguir
a continuacién: calcular cémo resultan la frecuencia y amplitud del campo de spin-2 interpretdandolo
como un efecto andlogo al de GW estocdsticas. El tiempo residual de una GW estocdstica de frecuencia

w y amplitud h. viene dada por (Wen et al., 2011)

V) aw =

\/hgw sin (wt + Yg) , (4.33)

por lo tanto para calcular el efecto del campo de spin-2 habra que calcular \/(t2(t)) proveniente
de (4.24). Es decir, habrd que calcular (t2(t)) donde el promedio se hace sobre la esfera celeste.
Para ser mds precisos, se deberd calcular, en definitiva, <(aijj@ninj )2> Para eso serd ttil recordar la
expresién para €;;, ec. (2.32), la cual se puede escribir en la representaciéon de armdénicos esféricos
seglin g;;n'n? = > a,Y*™ donde Y?™(n) son los arménicos esféricos reales, ec. (2.28), para el
versor n = (z,y,z) = (sin?cosy,sin¥sin g, cos?); los coeficientes armoénicos a,, se definieron en

(2.31). Promediando sobre la esfera celeste n se obtiene que

2@) = \aﬁm sin (mt + Ta) - (4.34)

donde se utilizé que
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{(eijen ‘nd)? / dd /27r dip sin ¥ (g;j,en'n?)? = 125 (4.35)
con a% + a%/ + a2T = 8% + 5\/ + sT = 1. Cabe remarcar que la tnica informacién que quedé del
cuadrupolo luego de promediar en la esfera celeste es su amplitud (global) dada por a. Notar que
mientras el cambio en frecuencia para cualquier pulsar, ec. (4.24), depende de los cinco pardmetros que
describen el cuadrupolo, una vez que se promedia en la esfera el resultado puede dependender como
mucho de hasta 3 de estos pardmetros. Esto es asi porque se puede elegir al sistema de coordenadas de
la manera més conveniente que se quiera, tal como por ejemplo x = 0 = n’. Aqui reside y se exhibe la
(util) descomposicién de la matriz e;; segin (2.32) dada por sus 3 pardmetros €g,cy y 7 junto con el
pardmetro angular 1 que define la direccién azimutal de las helicidades vectoriales, y el dngulo x que
determina la orientacién azimutal de las helicidades tensoriales.

Comparando (4.34) con el tiempo residual causado por un fondo estocastico de GW, ec. (4.33), se

puede ver que el campo de spin-2 de ULDM corresponde a un strain (amplitud) de GWs dado por

_ av/2ppum
VimMp

donde se ha tomado que la frecuencia m = w. Este resultado, cabe notar y comentar, presenta

(4.36)

diferencias sustanciales con respecto al caso de ULDM de spin-0 y spin-1 estudiado en la literatura (Blas
et al., 2017; Khmelnitsky and Rubakov, 2014; Nomura et al., 2020). Mds precisamente, la frecuencia
de oscilacién del tiempo residual (4.34) viene dada por m y no por 2m como es el caso escalar y/o
vectorial estudiado en la literatura mencionada. Esta diferencia surge por el hecho de que aqui se estd
considerando un acople directo entre la DM y bariones, mientras que en los casos anteriores el efecto
se da de manera indirecta. Esto es, en los casos escalares y vectoriales el efecto gravitacional de la DM
entra a través del tensor energia-momento (que es cuadratico en el campo) mientras que en el caso del
acople directo (esta tesis) la contribucion ya se encuentra a orden lineal, ec. (4.14).

En la figura 4.1 se muestran las (nuevas) cotas halladas para el parametro de acoplamiento « en
funcién de la masa de la (UL)DM. Las cotas (y nomenclatura) obtenidas con PPTA (Parkes Pulsar
Timing Array) fueron extraidas del andlisis bayesiano (PPTA B) y frecuentista (PPTA F) realizado
en (Porayko et al., 2018). Los limites que se muestran aqui, por lo tanto, son solamente un indicativo
y estimativo del nivel de precisién para el cual se puede utilizar PPTA para poner cotas al modelo;
no son cotas precisas ya que para obtener dichos resultados se promedié sobre toda la esfera celeste
ec. (4.34), lo cual no tiene en cuenta las especificidades de cada pulsar (lo cual los resultados de PPTA

si las tienen). En la figura 4.1 se superponen, a su vez, las cotas halladas utilizando BPs, las cuales

"Otras elecciones son posibles, aunque no todas de ellas son lo suficientemente generales. Por ejemplo la configuracién

axisimétrica con ey = er = 0 no representa un cuadrupolo genérico, ver (Ramazanov et al., 2017; Thorsrud et al., 2014).
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fueron explicadas con detalle en el capitulo anterior. Notar que, por lo tanto, los limites obtenidos en
este caso sirven como una estimacién del érden de magnitud alcanzado para poner cotas al modelo de
ULDM de spin-2, ya que de querer poner cotas precisas y exactas se necesitarfa saber y/o modelar

c¢6mo es la configuraciéon de la ULDM en cada sistema binario de prilsares en cuestién.
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Figura 4.1: Cotas obtenidas para el parametro de acoplamiento o de la ULDM de spin-2 utilizando los datos de
PPTA. Se muestran los resultados obtenidos de realizar un andlisis bayesiano (PPTA B) y frecuentista (PPTA
F) de los datos, reproducidos con permiso de (Porayko et al., 2018). Se superponen también las cotas halladas
en el capitulo anterior a partir de la no observacion de variaciones seculares en los pardmetros orbitales de los

sistemas binarios de pulsares.

En la figura 4.2 se muestran nuevamente los resultados halladas a partir del andlisis bayesiano (azul
punteado) y frecuentista (ocre lineado) de PPTA para la amplitud de la GW equivalente obtenida de
(Porayko et al., 2018). La amplitud equivalente producida por el campo de spin-2, ec.(4.36), se muestra
para distintos valores del pardmetro « en el rango o = 10~7 — 1073, Notar que solamente los valores
més bajos, dependiendo de la frecuencia, estén permitidos (tal como se puede evidenciar a partir de la
figura 4.1).

Hasta este momento se han utilizado los datos de PTA para poner cotas al pardmetro de acopla-
miento « de la teoria de ULDM de spin-2, pero atin no se ha explotado del todo la potencia de PTA.
Esto es, aprovechando el gran ntimero de pilsares medidos en el arreglo de pulsar timing, resulta de
interés analizar la correlacion entre las diferentes sefiales provenientes de los pilsares. Esta es la idea

a explorar a continuacién en la siguiente seccidn.
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Figura 4.2: Amplitud de la GW equivalente como funcion de la frecuencia obtenida a partir del andlisis ba-
yesiano (azul punteado) y frecuentista (ocre lineado), reproducido con permiso de (Porayko et al., 2018). Se
muestra, a su vez, la amplitud equivalente producida por el campo de ULDM de spin-2 calculado en (4.36), para

distintos valores del acoplamiento a.

4.2.1. Correlacion

Estudiando la correlacion entre las diferentes senales provenientes de los ptlsares, se podria clarificar
algunos aspectos sobre la naturaleza de la DM®. La idea a llevar a cabo aqui serd estudiar, méds
especificamente, las anisotropias en la senal de ULDM a través del andlisis de la correlacion entre
las funciones de respuestas de un par de pilsares. Esta idea es andloga a lo hecho para el estudio de
correlaciones para fondos de GW, conocida como curva de Hellings y Downs (Hellings and Downs,
1983). Por lo tanto, previo a presentar los resultados en el caso de ULDM de spin-2, en lo que sigue se

esbozard y explicard brevemente sobre la curva de Hellings-Downs.

Curva de Hellings-Downs

La idea aqui es obtener y presentar la curva de Hellings-Downs que da cuenta de las correlaciones
entre diferentes senales de GW. Justamente las mediciones de PTAs buscan correlaciones en las senales,

las cuales siguen la curva predicha por Hellings y Downs en su trabajo original de principio de los 80

8En (Ramani et al., 2020) se puede encontrar una aplicacién, por ejemplo, para la formacién de estructuras de pequeiia

escalas de DM.
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(Hellings and Downs, 1983) (ver (Romano and Allen, 2023) para una resefia mds detallada). En lo que
continda se seguird fuertemente lo hecho en (Jenet and Romano, 2015; Mingarelli, 2014) de manera
pedagogica, donde se recomienda su lectura para profundizar con més detalle.

La idea principal de estudiar las correlaciones entre las senales viene por el hecho de aprovechar el
arreglo de piilsares para correlacionar el ruido/residuo en la senal y, entonces, sacarse de encima ruidos
espureos. Para un fondo estocdstico, isétropo y sin polarizar de radiacién cuadrupolar gravitacional,
la correlacién en la respuesta a un par de senales Tierra-pulsar sigue la curva de Hellings-Downs.

Analiticamente, la curva se puede escribir como

1 1 /1-cosC 3 (1—cos( 1 —cos(
M0—2‘4<:z>+2<:z>m<;z> (4.37)

donde el angulo ¢ es el dngulo que subtienden los prlsares (ver figura 4.3). La idea, entonces,
es tratar de entender cémo se obtiene esta expresiéon analitica. Lo primero a notar, pues, es que la
senal estarad correlacionada entre pares de detectores; para cada instante de tiempo, la correlacion sera
el producto del output de dos detectores. Es necesario remarcar que como tanto el campo como el
detector presentan ruido, la correlaciéon fluctuard en el tiempo y por lo tanto se deberd promediar en
dicho tiempo. El objetivo es, entonces, obtener la forma analitica de los outputs de los detectores para
luego multiplicarlos y obtener la forma de la curva promediada de Hellings-Downs.

La correlacion entre dos pilsares a y b en tiempos t; y t;, respectivamente viene dado por la funcién

i) = [ ar [ zaen) (4.39)

con

r(t) = / t dt'z(t") (4.39)

el residuo temporal (antes denotado como t¢,) donde

2(t) = /dQ 2(t,9Q) (4.40)

es el promedio angular del cambio en la frecuencia z(t, Q) = v(t)/vy — 1. Es decir, la correlacién
vendra dada por el promedio del producto entre dos tiempos residuales t,., ec. (4.1), pero generalizandolo
para direcciones arbitrarias. En lo que sigue se proseguird a calcular explicitamente la expresién (4.38).

Sea una fuente de GW cuya perturbacién en la métrica viene dada por

hij(t, Q) = e (Why (8,Q) + e (Q)hx (£, D) (4.41)
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pulsar a

GW direction

pulsar b

Figura 4.3: Sistema de referencia usado para los cdlculos de la curva de Helling-Downs. Se alined al pulsar a
con el eje 2, a una distancia L, del origen (que se toma a la Tierra o, similarmente, al baricentro del sistema
solar, SSB), el pulsar b se encuentra en el plano x — z a una distancia Ly, del origen, formando un dngulo ¢ con
el pulsar a. Aqm’Q es la direccion de propagacion de la GW, con m X 1 = Q. El dangulo polar y azimutal vienen

dados por 0 y ¢ respectivamente. Créditos de la imdgen: (Mingarelli and Sidery, 2014).

donde h x representan los modos 4+ y x de la GW en el gauge TT y e;;’x (Q) son los tensores de

polarizacién dados por

e (Q) = iy — nny e () = rn; + iy (4.42)
La ec. de la geodésica para un fotén propagédndose de un pilsar genérico a la Tierra viene dada por

do? 1. . .

= Tyro" = Yo' (19
donde o* = v(1, —a, — 3, —7) es el 4-momento del fotén sin perturbar, «, 3, denotan (los cosenos

de) las direcciones z,y, z respectivamente, y el punto ¢ denota derivada temporal dyg. Resolviendo

dicha ecuacién se obtiene que

Ahy + -2 Ah, (4.44)
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donde Ahy == h% — h (para un desarrollo mds detallado en los cdlculos consultar seccién 1.7.2
de (Mingarelli, 2014)). Este resultado se puede generalizar atin més suponiendo que ahora se tienen
GW viniendo de N diferentes direcciones distintas, Q. Llamando, ahora, al 4-momento como ¥ =

v(l,—p) =v(1,—a, —fF, —7), el cambio en la frecuencia se podra escribir como

. N q P .
2(t,Q) = Z > 1o a0 Ahgj(t, Q). (4.45)

donde hy, = Ziv by, (t — Q,, - Z). Teniendo el cambio en frecuencia (4.45), el siguiente paso es
calcular el promedio del producto entre elos. Para ello se considerard la expansiéon en ondas planas

para la perturbacién h;; producida por un fondo estocdstico,

hij(t7) =Y / df [ dha(s e ()eizns t-20) (4.46)
A —0o0

Para un fondo estacionario, gaussiano y sin polarizar, las amplitudes de polarizacién satisfacen

(Wa(F Db (1, Q) = 20 )oand(f = F)H(F)PS) (4.47)

donde las funciones H(f) y P(£2) describen el contenido espectral de la radiacién y la distribucion
angular, respectivamente. Considerando el caso isétropo, P(Q) = 1, el cambio en la frecuencia z(t) se

calculard entonces segin

+(t) —/dQ (£, 9)

_Z / a | dQha(f, QFA(Q)er " [1 — e—i%fmm'ﬁ)} (4.48)
donde se definié la funcién FA(Q) = %%eg(ﬂ) para cada polarizacién, conocida como la

antenna beam pattern. En términos de esta, la correlacion entre dos prilsares a y b (4.38) serd

t; tr [ee] ) .o
(2 () (1) = / dr / at" / df H(f)e 200 (), (4.49)

donde se define la funcién

L) = [ d2Ku(f.0 DAL (450)

conocida como overlap reduction function (ORF por sus siglas), con

Kap(f,Q) = [1 - ei2rf’La(1+f2’~ﬁa)] [1 _ o i2mf Ly (142 pp) (4.51)
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Bajo la suposicién de un fondo isétropo, la ORF (4.50) resulta en la curva de Hellings-Downs.
En lo que sigue se esbozard cémo se computa el cdlculo explicito para reducirse, en definitiva, a la
expresién presentada inicialmente, (4.37). Para eso se hard la suposicién (que facilitard las cuentas)
de que fL > 1, en cuyo caso la funcién Ky converge a cero de manera tal que la expresion (4.50)
contiene solamente al término terrestre, excepto por el término de autocorrelacién cuando los pilsares
a = b. Por lo tanto, bajo esta aproximacion, Kup >~ 1+ 04 (para una discusién més detallada consultar
seccion 2.3 y el capitulo 3 de (Mingarelli, 2014)).

Tomando el sistema de referencia tal como se indica en la figura 4.3, se pueden expresar los versores

seguin

Pa = (0,0,1), Py = (sin ¢, 0,cos(), 0= (sin 6 cos ¢, sin O sin ¢, cos 0) , (4.52)

m = (sin ¢, — cos ¢, 0), n = (cos 6 cos ¢, cos O sin ¢, —sin ) , (4.53)

con ( = Py - Pp. Bajo esta eleccion de frame se calculan las funciones FA(Q) para cada pulsar. Notar,

por ejemplo, que F.X = 0 ya que en este frame p’, ﬁg eixj = e}, = 0. Calculando explicitamente las otras

componentes’ para F4, se puede calcular la integral (4.50) y obtener, luego de un poco de dlgebra,

V2 cos
3

Can(f) = — 1+ +4(1 — cosf) In <sin g)} (14 6ap) (4.54)

Esta ecuacion es la curva de Hellings y Downs a menos de un factor multiplicativo de 4,/7/3 que se
usa para normalizar la curva de manera tal de que el méximo valor de la funcién vale 1 cuando ¢ = 0,
es decir cuando el pulsar a—pulsar b'". La idea a continuacién serd obtener la curva de Hellings-Downs

andloga a (4.37) (o, andlogamente, (4.54)) para el caso de ULDM de spin-2.

Curva de correlacién ULDM de spin-2

Siguiendo lo hecho en la seccién anterior, se proseguird a calcular lo andlogo para el caso bajo
estudio en cuestién, es decir para el caso de ULDM de spin-2. La funcién de respuesta para cada
pulsar viene dada por la expresion (4.24), a partir del cual se puede obtener la funcién de correlacién
C(0,p) == t%(ty) t2(ty) para dos piilsares a y b ubicados en una posicién n, y n, y observados en un

tiempo t, y tp respectivamente, dado por

9Ver ec.(1.169) de (Mingarelli, 2014) para la expresién explicita.
10Ta normalizacién utilizada para la curva de Hellings-Downs es totalmente arbitraria, aunque por razones histéricas

muchas veces se utilizan distintos factores. En lo que a esta tesis respecta, se utilizard una normalizacién que resulte
consistente con el trabajo en si. Se sugiere la lectura de (Romano and Allen, 2023) para una discusién mds detallada

respecto a la eleccién de la normalizacion.
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2
Q"pDM . . i
C¥, ) = m sin (mt, + Yg) sin (mty + Ta) €ij.0 Erto nhningny . (4.55)

Eligiendo el frame de manera tal que el pulsar a quede alineado con el eje z, esto es

n, = (0,0,1), mnp = (sin¥ cos p,sin¥sin p, cos ) . (4.56)

se puede calcular de manera un poco més simplificada la funcién de correlacién C(49, ). Notar,
sin embargo, que con la parametrizacién utilizada para describir al cuadrupolo €;;, ec. (2.32), se estan
separando a dichas componentes de acuerdo a sus propiedades frente a rotaciones alrededor del eje z.
Por lo tanto, con la eleccién del sistema de referencias (4.56), solamente la helicidad escalar contribuird
al resultado final por parte del pulsar a. Esta eleccién, no obstante, resulta 1itil para hacer una conexién
con la literatura donde se discute la senal esperada de otros efectos, tales como el estudio del fondo
de GW en GR y sus extensiones (Chamberlin and Siemens, 2012; Gair et al., 2015; Jenet et al., 2005;
Lee et al., 2010; Lee et al., 2008). En definitiva, calculando las contracciones pertinentes, la funcién de

correlacién resulta

2

a”pDM . .
C(V,p) = —F—5 sin (mt, + Tg)sin (mty, + Tg) X
6m* M3
X €3 {es [3cos® ¥ — 1] + V3 [ev sin 29 cos(p — 1) + et sin® ¥ cos(2p — X)]} . (4.57)

En la figura 4.4 se muestra el comportamiento polar de la funcién de correlacién para las tres
helicidades del campo de spin-2. Cabe aclarar que, en la realidad, no se verian las distintas helicidades
por separado sino que la suma de ellas tres. Para desentranar las diferentes helicidades se necesitaria,
evidentemente, estudiar con mé&s detalle la dependencia azimutal de la senal: el término escalar es
independiente de ¢, la helicidad vectorial va como cos(p — 7)), y la parte tensorial es proporcional a
cos(2¢ — x)-

A modo de cierre de esta seccién y por consistencia, en lo que sigue se discutird sobre como afectan

los términos subdominantes a los resultados hallados en este capitulo.

4.2.2. Estimacion de los términos subdominantes

El punto de partida para analizar qué es lo que sucede con los términos subdominantes es la
expresion para el residuo del tiempo (4.32). Como primera cuestion, para realizar el andlisis se supondré,
por simplicidad, que la densidad de energfa de materia oscura ppy viene dado por su valor medio en

todos lados, es decir que se supondra que ppmg = pDMg = ppM- De esta manera solamente se retendra
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Figura 4.4: Dependencia angular de la funcién de correlacion C(14,0), ec. (4.57), para las tres helicidades

es (roja solida), ey (verde lineada grande) y et (violeta lineada chico), normalizado de manera tal que eg

contribuye 1 cuando ¥ = 0. Se ve que la contribucion escalar es no depende del dngulo azimutal ¢. Se grafico la

contribucion de la helicidad vectorial alineado segin ¢ = n mientras que la contribucion tensorial et alineado

con 2¢ = x. Se exhibe, a su vez, la curva de Hellings-Downs (4.37) en negro sdlido. La normalizacion relativa

entre la curva de Hellings-Downs y las tres contribuciones de las helicidades del campo de spin-2 es arbitraria

(ver nota al pie 10).

la dependencia espacial en la polarizacion y en la fase. Para continuar con el andlisis se debe especificar

aln mas céomo es la configuracion espacial del campo de spin 2; para ello se pueden considerar dos

posibilidades:

= O bien se asume que la configuracién del cuadrupolo de ULDM de spin-2 es la misma en todos

lados, incluso para distancias mayores a su escala de coherencia dado por la longitud de onda

de Broglie (este fue el approach seguido, implicitamente, en (Nomura et al., 2020) para el caso

vectorial de ULDM) en cuyo caso €ij,® = €ij,®-

= Si el cuadrupolo resulta distinto para cada ubicacién del pulsar, entonces se puede hacer un

promedio sobre todas las posibles configuraciones del mismo, asumiendo que todos los prlsares

viven en parches descorrelacionados.

El rumbo a seguir que se tomara aqui es el segundo de estos, en donde tomando "promedio sobre

las helicidades" se obtiene

<t72“ (t)>hel -

QQPDM
2m4M1%

J

[(esl@-ninjf sin® (mt + Ya)

2
— —sin® (mt — mD + Yg)

= (4.58)
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Se puede ver que el término de pulsar no depende de la direccién n, tal como era de esperar a la
hora de tomar promedio. A su vez, es posible notar que no hay término cruzado entre Tierra-pulsar
ya que promedia a cero. La fase T es, en un principio, no solamente distinta en la Tierra como en el
pulsar, sino también para cada pulsar en particular. Por lo tanto si la escala caracteristica para los
cambios en las fases es la misma que la del cuadrupolo, entonces para tener en cuenta este efecto se
deberia promediar asimismo sobre las fases. Sin embargo, por lo menos a primer orden, esto es lo mismo
que promediar sobre el tiempo y por ende la contribucion resultante es independiente del tiempo y no
podrd medirse con PTA. En conclusién, al mantener las fases distintas se estd haciendo la suposicién
de que solamente los cambios en la configuracién del cuadrupolo serdn significantes para los distintos
pulsares.

Promediando sobre la esfera n se obtiene, finalmente,

207y — _V2PDM _mD | Te+Te A
V(t2(1)) T cos | mt 5 + 5 . (4.59)

por lo tanto el efecto de considerar también los términos subdominantes es, como mucho, mayor por
un factor v/2 debido a que puede haber una supresién causada por la diferencia en las fases para cada
pulsar. Por ende, el término Terrestre domina al menos por un factor 1/4/2 y, considerar la inclusién
del término de pilsar junto al de la Tierra resulta mayor que aquel considerando solamente al término

terrestre. En definitiva, los limites que se han obtenido previamente son conservativos.

4.3. Conclusiones
Se prosiguen a listar las conclusiones de este capitulo:

> El comportamiento oscilatorio del campo de ULDM de spin-2 induce un cambio en la frecuencia
de los pulsos que arriban de los pilsares, el cual deja una impronta que depende del tiempo y de
la direccién, (4.24). Esto se debe a que el campo de spin-2 estd acoplado universalmente al tensor

energia-momento de la materia estdndar, parametrizado por la constante .

> La huella méas caracteristica que posee el campo de ULDM de spin-2 en comparacién con los efec-
tos producidos por otras fuentes a las mediciones de pulsar timing es su estructura cuadrupolar
anisotrépica: la magnitud del residuo temporal depende de la posicién de los prilsares en el cielo,

caracterizado por los arménicos esféricos (de grado 2).

> Para el rango de masas de ULDM m < 4 x 10722 eV, los datos existentes de, por ejemplo, PPTA,
pueden otorgar cotas interesantes y relevantes para el acople del campo de spin-2 ULDM «, figuras

4.1 y 4.2. Estos resultados, cabe aclarar, son una estimacién del orden que se puede alcanzar con
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los datos de PTA actuales (se ha promediado sobre la esfera) y, para tener en cuenta de manera
robusta las anisotropias en las seniales, un estudio més dedicado es necesario. La linea a explorar
aqui caeria bajo el andlisis realizado en (Porayko et al., 2018), tomando en cuenta las anisotropias
para asi optimizar las cotas y a su vez distinguir el efecto de aquel producido, por ejemplo, por un

campo de ULDM de spin-0.

Si se comparan los limites obtenidos para « utilizando BPs, fig. 3.4, de aquellos obtenidos utilizando
PTA, fig. 4.1, vemos que este ultimo complementa el rango de masas a explorar para poner cotas a «,
justamente en la regién en donde BPs no presentaba cota alguna. Combinando ambos resultados,
es posible acotar al modelo en un rango m&ds amplio de masas y restringir mds ain el valor del

pardmetro de acoplamiento a.

Se ha podido estudiar la correlacion entre los tiempos residuales para cualquier par de pilsares en el
arreglo, ec. (4.57). Debido a la naturaleza cuadrupolar del campo ULDM de spin-2, esta correlacién
depende explicitamente de la separacién angular entre el par de ptlsares, como asi también de su
posicién (azimutal) relativa. Este resultado es remarcable ya que no solamente presenta diferencias
sustanciales con respecto a otros modelos de ULDM (escalar y vectorial por ejemplo), sino que
también tiene implicancias importantes a la hora de desarrollar estrategias para la busqueda de
dicha senal. De hecho, se pueden separar diferentes efectos sistematicos en los andlisis de correlacién
de pilsares en PTA y lidiar por separado con cada uno. Esto es gracias a que cada uno de ellos
presenta un comportamiento anisotrépico distinto (ver (Taylor et al., 2017; Tiburzi et al., 2016;
Verbiest and Shaifullah, 2018)) como por ejemplo un error sistemético en los relojes seria monopolar

(es decir, is6tropo), un error sistemético en las efemérides planetarias seria dipolar, etc.

El efecto del campo de spin-2 sobre pulsar timing es similar a aquel generado por una fuente
monocromdtica de GW. Existen diversos enfoques y métodos actuales para buscar dicha senal (ver
(Lee et al., 2011; Madison et al., 2016; Zhu et al., 2014) para un andlisis en el tiempo, y (Zhu et al.,
2015b) para frecuencia). Serfa interesante, entonces, estudiar hasta qué punto se pueden extender

y aplicar estos métodos al modelo de spin-2 ULDM.
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Ondas gravitacionales

Hasta el momento se ha estudiado cémo la ULDM de spin-2 afecta las érbitas de los BPs como
asi también el tiempo de arribo de PTAs, y en base a esto se han puesto novedosas cotas al modelo.
En este tltimo caso, se ha hecho uso del cambio de frame (4.11) para reinterpretar la propagacién de
los fotones desde el pulsar a la Tierra como si se estuviesen propagando libremente en una métrica
g, la cual depende explicitamente del campo de ULDM, M;;. Precisamente este cambio de frame
permitird estudiar como debido a las oscilaciones del campo de spin-2 como asi también debido a
su acople universal con la materia ordinaria, «, la ULDM de spin-2 podria generar una senal en los
detectores de GW que se asemeje a la senal generada por GW continuas: en contraparte con las
detecciones de GW debido a la colision de BH/NS, senales més débiles pero de mayor duracién en el
tiempo se pueden detectar también. Esto serd asi siempre y cuando la onda esté oscilando de manera
(cuasi)monocromadtica y "continua", es decir coherente en el tiempo. La idea explorada en (Armaleo
et al., 2021) sigue este rumbo, donde se muestra cémo la ULDM de spin-2 podria generar una senal
de este tipo y, mds atn, podria ser detectada con los interferémetros de GW (GWI por sus siglas
en inglés) actuales y futuros. La idea y los resultados de este capitulo son un reflejo de lo hecho en
(Armaleo et al., 2021), mostrando que con los datos actuales - en el caso de una deteccién nula -
se pueden poner nuevas cotas al pardmetro de acoplamiento a por debajo de a ~ 1077, para masas
alrededor de 10713 eV. Asimismo, con los detectores futuros se podréa extender dicha cota para masas
més pequenas atn, hasta alrededor de 10718 eV. Para el rango de frecuencias acccesibles por los GWI,

estas cotas serian las mds estrictas para el parametro de Yukawa (quinta fuerza), dado por a.

En este capitulo se estudiard la senal que produce el campo de ULDM de spin-2 sobre los GWI, y
c6mo mediante la (no)deteccion de dicha senal se pueden poner cotas al modelo. Para ello, lo primero

que se hard serd describir cémo es la forma de la sefial del campo de spin-2 para, luego, estudiar las
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cotas pertinentes al modelo.

5.1. Senal en los detectores de ondas gravitacionales

Las GW detectadas hasta el momento son producto de eventos breves y cataclismicos tal como lo es
la colisién de agujeros negros binarios (Abbott et al., 2019b, 2021). Las senales que se detectan a partir
de este tipo de eventos es fuerte, con amplitud gravitacional (adimensional) del orden de h ~ 10721,
pero resultan muy breves en el tiempo (desde alguna fraccién del segundo hasta algunos segundos).
A su vez, otro tipo de senales se pueden detectar a partir de las GW emitidas, por ejemplo, por NS
que giran muy rapidamente (Riles, 2017) o también a partir de objectos galdcticos ultra-compactos en
binarias (Nelemans et al., 2001). Este tltimo tipo de GW presenta una sefial mucho més débil que la
primera, pero resultan de mayor duracién y coherentes en el tiempo; a este tipo de GW se las conoce
como GW continuas (o, abreviadamente, CW). En el tltimo tiempo se han tratado de buscar dichas
sefiales (Abbott et al., 2019a; Dergachev and Papa, 2020; Steltner et al., 2021) pero, no habiendo
detectado CW alguna, se ha podido poner una cota superior a la amplitud maxima h en un valor de
h ~ 10725 para frecuencias de alrededor f ~ 102 Hz. A su vez, otra fuente posible de CW puede ser
debido al scattering de bosones ultralivianos alrededor de BH a través del mecanismo conocido como
superradiancia’ (Brito et al., 2015). La idea en esta seccién serd mostrar que la sefial que genera la
ULDM de spin-2 es andloga a la sefial que generan las CW. Es decir, la ULDM de spin-2 interactia
con los GWI de forma tal que, debido a su estructura (cuasi)monocromadtica y coherente, la senal es
andloga a una CW. Cabe destacar que dicha sefial se produce por las oscilaciones coherentes del campo
de spin-2, el cual se encuentra acoplado de manera universal a los campos del modelo estdndar. Este
proceso, notar, nada tiene que ver con las CW generadas por superradiancia; mds bien, este proceso
es similar a lo que sucede con la materia oscura del tipo fotdn oscuro donde la ULDM presenta in-
teracciones adicionales (Miller et al., 2021; Pierce et al., 2018) ? (notar, no obstante, que en el caso
de spin-2 la interaccién no puede ser setteada a cero). Mds atn, si la ULDM interactia solamente de
manera gravitacional, la senial no podré detectarse con GWI, independientemente del spin del campo
(Aoki and Soda, 2016). Se prosigue, entonces, a describir cémo resulta la senial producida por la ULDM

de spin-2.

El comportamiento del campo de ULDM de spin-2 M;; para regiones lo suficientemente chicas

dentro del halo local viene descripto por la ec. (2.27). Para estudiar el efecto del campo sobre los GWI,

Ver, por ejemplo, (Ng et al., 2021; Palomba et al., 2019) para la biisqueda de CW producidas por superradiancia en

el caso de spin-0.
2En, por ejemplo, (Arvanitaki et al., 2015; Grote and Stadnik, 2019; Michimura et al., 2020; Morisaki and Suyama,

2019) se pueden encontrar otros tipos de interacciones directas entre la ULDM y la materia.
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sin embargo, serd necesario hacer una aclaracién pertinente: las detecciones de GW (tales como, por
ejemplo, LIGO/Virgo, etc) se realizan en su propio frame, denominado frame del detector. Por otro
lado se encuentra la DM de spin-2, cuyo tensor ¢;; se escribird de distinta manera dependiendo del
frame donde se trabaje. Por ende, habrédn dos frames en cuestién que serdn aquel donde se realizan las
mediciones de GW llamado frame del detector, y por otro lado el frame en el cual se descompone el
tensor cuadrupolar de la DM denominado DM frame. Por este motivo, la ec. (2.27) se reescribird para

dejar esto explicitamente como

M;;(t) = QQDM cos (mt + Y)e;;(r) , (5.1)

donde se deja de manera manifiesta la dependencia en el tensor cuadrupolar a través del versor
r (Maggiore, 2007). Notar que esta solucién asume que el campo permanece coherente y homogéneo

sobre la regién de interés (ver recuadro debajo).

Coherencia y homogeneidad del campo

La solucién (5.1) asume una sola frecuencia, que viene dada por la masa del campo 27 f = m,
y una estructura de polarizacién coherente. La idea aqui es brindar una justificacion de por qué
esto tiene sentido.

Anteriormente se ha visto que la escala de inhomogeneidades para el campo de ULDM viene
dada por su longitud de onda de Broglie, A\qg = 1/fv, ec. (2.34), donde f es la frecuencia y
v ~ 1073 es la velocidad efectiva de la ULDM. Por lo tanto, dado que A\gg es muchisimo més
grande que el tamano tipico de los GWI, se pueden despreciar los gradientes del campo y tratarlo
de forma homogénea.

Por otro lado, la coherencia en la frecuencia de oscilacién estard garantizada hasta cierto tiempo
de coherencia, dado por te, i= 47/mv? = 2/ fv? (notar que esta definicién difiere en un factor 4
de la definicién usual que se utiliza en la literatura de ULDM, (2.35). Aqui se adoptard la primera
de ellas, que es la usual en la literatura de GW). Tipicamente, las observaciones hechas por los
GWI poseen un tiempo de observacién mucho mayor que t.n y por ende una descripcién méds
precisa de la ULDM serfa en términos de una superposicién de ondas planas (ver (Miller et al.,
2021; Pierce et al., 2018)). Como el objetivo aqui no es obtener de manera exhaustiva la forma
explicita de la senal, sino tener una estimacién del orden de magnitud de las cotas que se pueden

hallar con los GWI, se asumird que el campo puede ser descripto por una sola frecuencia.

En el ULDM frame (p, q,r), el tensor de polarizacién del campo se podrd describir segin e;;(r) =

Yom amy%m(r) = ). €xJj;(r), donde la suma en £ corre sobre las cinco amplitudes {ex, ey, e, er, €5}
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que satisfacen ), e2 = 1 (la amplitud global se ha fijado de manera tal que M;; constituye toda la

DM), y donde las matrices de polarizacion estdn dadas por

1 1
Vi = 7 (pigj + 4ip;) » Vi = 7 (pipj — ¢ig5)
1 1
L. R
Vij = NG (qirj + rigj) Vij = 2 (pirj +7ips) »
1
yz‘? = (37’1‘7’]‘ — (5”) . (52)

V6

Notar que la diferencia con la descomposicién hecha al final del capitulo 2, ec. (2.29), es simplemente
escribir al tensor €;; de dos maneras distintas. La manera de expresar al tensor cuadrupolar como
gij(r) = >, exJf;(r) resultard 1til para relacionar el frame del detector y el de la ULDM. La conexién

entre ambas maneras de descomponer ¢;; viene dada por el siguiente diccionario:

X 2772 + . 2’2 L — 2771 R — 2’1 S o 270
yij — y@ 9 yij — yz 9 yij T yz 9 yz’j T yz ) yij T yij .

vy donde, a su vez, las amplitudes se relacionan mediante

€x =ersiny = a_o = sinncos fsin x, €4 '=EeT COS X ‘= ag ‘= sinncos S cos x,
€L, '=eysinT :=a_1 =sinysinGsinT, ER '=EV COST = a1 ‘= sinnsin S cosT,
£g =aq = cosn. (5.3)

Es importante notar que, a diferencia de CW, en este caso no hay propagacién a lo largo de la
direccién r ya que aqui el mismo sirve simplemente como una referencia para la descomposicién en
helicidades escalares, vectoriales y tensoriales, de acuerdo a su comportamiento frente a rotaciones
alrededor de r. Por este motivo es que se ha utilizado la nomenclatura {x,+, L, R, S} anteriormente.

A su vez, es necesario tener en cuenta que la descomposicién hecha aqui no es la més general posible:
el tensor de polarizacién simétrico més general, que sea invariante frente a difeomorfismos, puede tener
hasta seis grados de libertad independientes (Lee et al., 2008). En este caso, la descomposicién més
general para el tensor €;;(r) posee dos modos escalares: el modo breathing ey, con yf’j x (pipj + 4iq5), ¥
el modo longitudinal € con yfj o (775). Estos dos modos, sin embargo, se combinan en un solo modo
eg debido a la no-traza del tensor de polarizacién §% eij = 0 que se satisface en el modelo de ULDM
de spin-2 de esta tesis.

Mediante la redefinicién de la métrica llevada a cabo en la seccién anterior, g;; — gi; + aM;;/Mp,
ec. (4.11), el efecto del campo de spin-2 sobre los detectores puede ser descripto de manera equivalente

como el efecto gravitacional producido por una perturbacién de la métrica que oscila, h;;, dado por
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a av/2pont

—M;;(t) = Mo cos (mt + T)ei;(x) . (5.4)

En términos de esta se define la senal como la combinacién de la perturbacion de la métrica h;; y
la funcién de respuesta, DY, como h(t) := D% h;;(t). La funcién de respuesta en el frame del detector
(x,y,2) estd dado por el cambio (diferencial) en la longitud de los brazos del detector a lo largo de los

versores n 'y m, calculado como D% = (n‘n/ —m'm7)/2 (Maggiore, 2007). La sefial resulta, entonces,

@+/PDM .
h(t) = —=—— cos (mt + T)Ae = hgsin (mt) + h.cos (mt), 5.5
(1) = P cos (mt +7) (mt) + he cos (m) (5:5)
donde se definié Ae = g;;(n‘n’ — m'm’) y se han introducido las amplitudes del seno h y del

coseno h.. Este es el resultado principal de este capitulo de la tesis.

Cabe remarcar que la senal tedrica (5.5) resulta inversamente proporcional a la masa del campo
m. Este comportamiento inverso con la masa se halla, asimismo, para el caso de ULDM de spin-1
(foton oscuro) donde el campo porta una carga adicional tal como el nimero bariénico B o nimero
bariénico menos lepténico B — L, los cuales generan una interaccién directa entre el campo de ULDM
y los espejos del detector (Miller et al., 2021; Pierce et al., 2018). La dependencia inversa (lineal)
en la masa debe ser comparada, pues, con la dependencia cuadrdtica obtenida del caso de interaccion
puramente gravitacional (Aoki and Soda, 2016). Es decir, en ausencia de interacciones no gravitatorias,
la amplitud de la senal decae mucho més rdpido para masas mds grandes, debido a su dependencia
cuadrdtica. Por este motivo es que seria practicamente imposible detectar alguna senal de este tipo
con los GWL.

Para calcular explicitamente quién es Ae, primeramente habrd que definir de manera precisa los
frames de trabajo para luego calcular, asi, la contraccién pertinente. Para ello lo que se tendrd que

hacer es escribir al DM frame en términos del frame del detector. Este resulta (ver figura 5.1)

r = (sin 6 cos ¢, sin f sin ¢, cos 0) ,
= (cos 0 cos ¢, cos Osin ¢, — sin 0) ,

P
q= (_Sin ¢7 COos (b: 0) ) <56)

Con esto en mente, calcular Ae se reduce a calcular, en definitiva, las distintas contracciones

provenientes de Vij con n’ y m'. De manera general se puede expresar, entonces,
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ULDM

detector

Figura 5.1: Sistemas de referencias utilizados para el detector y para la ULDM. El origen de ambos sistemas
se encuentra conectado a través del vector rr. Se han puesto los ejes del detector alineados con los ejes x ey

del sistema de referencia.

Ac = Ve, [(p-m) (a-n) — (p-m) (a-m)] + =5 [(p- 1)’ — (a-1)’ = (p-m)’ + (q- m)’]

V2
+V2er[(a-n) (r-n) — (g m) (r-m)] +v2egr [(p-n) (r-n) — (p-m) (r-m)

+ \/gss [(r -n)? = (r-m)? (5.7)

donde, si ahora se establece n = x y m = y lo cual se puede hacer sin pérdida de generalidad para

un detector en forma de L, la expresién anterior se escribird como

Ae = CO\S/;d) [€+ (cos? 0 + 1) + eg sin20 + V3 eg sin 0} —V/25in2¢ (ex cosf + e, sin6) (5.8)

A partir de este resultado cabe mencionar que, como el detector se estd moviendo con respecto

a la ULDM, ciertos efectos podrian aparecer que podrian ser relevantes para el resultado. Mds es-
pecificamente, el movimiendo del detector con respecto a la ULDM es producto de tres contribuciones
a saber:

(1) La Tierra rota alrededor de su eje con velocidad v ~ 1076 (esto aplica, solamente, a detectores

terrestres).
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(2) La Tierra realiza su 6rbita alrededor del Sol con velocidad v ~ 1074

(3) El Sistema Solar se estd moviendo a través del halo de DM con velocidad v ~ 1073, causando
lo que se conoce como viento de DM.

Esto implica que, en principio, se deberia hacer una transformacion de Lorentz del frame de ULDM
al frame del detector. Sin embargo, dado que las velocidades involucradas en los efectos previamente
mencionados son muy pequeiias, el efecto del boost en rr equivale a una correccién menor al ~ 1%
de la senial tedrica y por lo tanto se pueden despreciar dichos efectos. A su vez, y por otro lado, la
aceleracion relativa entre los dos frames inducird un corrimiento Doppler en la frecuencia, A fpopplers
que podria afectar la senal de ULDM-CW de spin-2 y por lo tanto deberia ser tenida en cuenta a la
hora de desarrollar los métodos para analizar los datos fehacientemente (D’Antonio et al., 2018; Frasca
et al., 2005; Miller et al., 2021). En la siguiente (sub)seccién, no obstante, se discutird sobre por qué el
efecto Doppler - en lo que a esta tesis respecta - puede ser despreciado. Esto viene justificado a partir

del método por el cual este tipo de GW (i.e., continuas) se suelen analizar.

5.1.1. Método semi-coherente

Para analizar la senal de GW producida, por ejemplo, por la colision de dos BH, se necesita un
método computacional que sea extremadamente preciso en una ventana de tiempo muy corta, acorde
al tiempo del merger y ringdown de la colisién en cuestién. Para analizar CWs, en cambio, se necesita
recurrir a métodos distintos de andlisis de datos ya que es computacionalmente imposible investigar la
senal de manera coherente para todo el tiempo de observacién, tal como se suele hacer con los eventos
breves y cataclismicos comentados al inicio del capitulo®. La bisqueda de CWs en el cielo recurre,
entonces, a los métodos conocidos como semi-coherentes (Antonucci et al., 2008; Astone et al., 2014;
Brady and Creighton, 2000; Krishnan et al., 2004). En los métodos semi-coherentes toda la data se
divide en pequenos intervalos de tiempo, denotados (por sus siglas en inglés) Tehunk, dentro del cual
cada uno se analiza de forma coherente por separado. Una de las ventajas de este método es que
si se elige Tehunk < Thoppler = 1/A fpoppler, entonces el corrimiento Doppler en la frecuencia puede
ser despreciado; mads precisamente, dentro de cada intervalo de tiempo, el corrimiento Doppler que
contribuiria a f puede ser despreciado, es decir que la frecuencia permanece constante. Cabe destacar
que en las bisquedas de CW, para identificar posibles candidatos como fuentes de CW para el andlisis
jerarquico semi-coherente, es necesario corregir el corrimiento Doppler predicho para cada chunk y
para cada ubicacién en el cielo. Pero, dado que no hay "ubicacion en el cielo" en lo que las bisquedas

de ULDM respecta, este efecto puede ser despreciado y no presenta mayores consideraciones. Méds

3Esto es asi por lo menos para los GWI terrestres. En el caso de GWI espaciales tales como LISA, debido a la
escasa frecuencia de muestreo de alrededor de 1 Hz, en comparacién con la frecuencia de muestreo de por ejemplo HLV

(Hanford-Livingston-Virgo) de aproximadamente 10* Hz, esto no es un problema.
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atin, para tener configuraciones estables de la ULDM dentro de cada intervalo, se debe cumplir que

Tchunk < tcoh .

La sensitividad de un anadlisis coherente durante todo su tiempo de observacion ¢y, escalea segin

—-1/2 . . . . . .
tobs/ . En los métodos semi-coherentes, asumiendo que se divide todo el tiempo de observacién en N

. . e . 1/2
chunks de la misma duracion, tops = NTehunk, la sensitividad escalea, en cambio, como N~ 1/ 4Tchu{1 =
—1/4,,—1/4 . . - . C . .
VAT Gracias a la coherencia de la senal, e incluso con las limitaciones de los métodos semi-

obs chunk*

coherentes, la sensitividad actual alcanzada por la colaboracion HLV para la biisqueda de CW es por
lo menos 1072 menor que la sensitividad de disefio hg para los eventos breves (Abbott et al., 2019a;
Dergachev and Papa, 2020; Steltner et al., 2021).

Las técnicas semi-coherentes fueron adaptadas y optimizadas para la busqueda de DM del tipo
fot6on oscuro, tomando en cuenta la coherencia temporal y la geometria de la senal (Miller et al., 2021).
Por lo tanto, en analogia, se puede adaptar lo hecho para el caso vectorial al caso de ULDM-CW de
spin-2 mediante el reemplazo del promedio sobre las diferentes polarizaciones de la onda de ULDM, que
en el caso vectorial resultaba un factor v/2/3, (Miller et al., 2021; Pierce et al., 2018), por el promedio
\/@ = \/% Maés especificamente, se define la amplitud tedrica efectiva (o, en inglés, effective
theoretical strain amplitude) h para el caso de ULDM-CW de spin-2 como la raiz del promedio sobre

las polarizaciones y la fase T de las amplitudes del seno y coseno de (5.5),

PDM

hi= (b +h2)'? =
{ c) meP

(5.9)

Notar que, partiendo de (5.5), se obtiene que

Vi nZy = SYIOM ATy (5.10)
V2mMp

donde, para el caso de spin-2 ULDM-CW tal como se indicé anteriormente, resulta

1 1

2
T 1673 dQ Ae? sm&smn—g (5.11)
m 167

(Ac?) =
donde d2 denota en sangulo sélido para la 6-esfera delimitada por los angulos {6, ¢, 3, x,7, 7},

ecuaciones (5.3) y (5.6). Cabe mencionar que los dngulos son tales que

0 € [0,7], ¢ € 10,27],

€ [0,7], pix, T € [0, 2], (5.12)

La idea continuacién serd mostrar las cotas que se obtienen mediante el uso de GWI para el caso

de ULDM-CW de spin-2, ec. (5.9).
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5.2. Resultados

El objetivo en esta seccién es mostrar los valores estimados accesibles para a mediante el uso de
GWIs. Para ello la idea serd comparar la senal tedrica esperada h (5.9) con la sensitividad de diseno
de diferentes GWI presentes y futuros. Dichos resultados se pueden observar en detalle en la figura
5.2. En dicha figura se puede observar que los detectores de HLV actuales pueden detectar la senal
de ULDM-CW de spin-2 para cierto rango de frecuencias, para valores de o > 10™*. Una biisqueda
mds dedicada mediante el método semi-coherente podria, a su vez, mejorar el rango de detectabilidad
de o extendiéndolo para algunos érdenes de magnitud, llegando potencialmente hasta o ~ 10~7 para
frecuencias de algunas decenas de Hz, que se corresponden con masas de alrededor de 10713 eV. Esto
estd indicado en la figura 5.2 mediante la linea punteada con el nombre "HLV opt"; los detalles sobre
c¢6mo se obtiene esta curva junto con una breve explicacién més detallada al respecto sobre el método
optimizado se puede encontrar en el Apéndice B. Para méds o menos el mismo rango de frecuencias
desde f ~ 10 Hz (m ~ 4 x 107" eV) hasta f ~ 103 Hz (m ~ 4 x 1072 eV) y un poco més alld,
los experimentos futuros Einstein Telescope (ET) (Hild et al., 2011) y Cosmic Explorer (CE) (Abbott
et al., 2017) permitirdn mejorar las chances de detectar ULDM de spin-2 alcanzando sensitividades del

orden de hg ~ 10722—10723.

Dado que la ULDM de spin-2 se encuentra acoplada de manera universal a la materia estdndar,
la ULDM aparecerda como una quinta fuerza del tipo Yukawa, cuantificada y caracterizada por el
parametro de acoplamiento «, modificando el potencial gravitacional ® de acuerdo a & — ® [1 + a2e_mr] .
La amplitud de esta quinta fuerza para diferentes valores de la masa m se encuentra acotada por di-
versos experimentos y pruebas a gravedad (ver (Murata and Tanaka, 2015; Sereno and Jetzer, 2006));
se llamard o = ay a este valor maximo. En la figura 5.2 se muestra la regiéon excluida por dichos

experimentos bajo el rétulo Fifth force, h = h(ay).

Las colaboraciones futuras permitirdn explorar masas de ULDM mucho mds pequefias de aquellas
exploradas por los experimentos actuales. En las frecuencias intermedias 0.1 Hz < f < 1 Hz que
corresponden a 4 x 10710 eV < m < 4 x 1075 eV, se espera que los detectores BBO y DECIGO
alcancen sensitividades del orden de hg ~ 10723-1072* (Harry et al., 2006; Seto et al., 2001). Esto
significa que con estos GWIs se podrian detectar senales de ULDM-CW de spin-2 para valores de
a < 1078 en ese rango de frecuencias. En el rango de frecuencias bajas, el GWI espacial LISA podra
alcanzar sensitividades de hg ~ 1072! para f ~ 1072 Hz (m ~ 4 x 10717 eV), lo cual implica que
se podria detectar ULDM de spin-2 para a ~ 10~7. Todos estos limites, cabe remarcar, se podrian
mejorar si se hiciera un desarrollo méds dedicado del método de andlisis, tal como en el caso de HLV.

Las sensitividades fueron extraidas de (Schmitz, 2021) y se graficaron, junto con la sefial tedrica (5.5),
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m [eV]
1078 107" 1071 1075 107 1078 10712 1071
078
107%°;
< 10 zz:
107 %4
10726+
1074 1073 1072 107! 10° 10" 10> 10° 10*
f [Hz]

Figura 5.2: Sensitividad de diseio h = hg para los distintos GWIs presentes y futuros, como funcion de la
frecuencia (lineas sdlidas). La linea punteada con el nombre "HLV opt" es la sensitividad optimizada obtenida
a partir del método semi-coherente adaptado para el caso de ULDM-CW de spin-2, Apéndice B. Supespuesto
con rectas interlineadas se encuentra la amplitud h calculada en (5.9) para diferentes valores del pardmetro
107* < a < 10719, La linea punteada/lineada negra superior es la amplitud del campo de ULDM-CW de spin-2
correspondiente al valor mdzimo de « permitido por las cotas de quinta fuerza, h = h(ay) con ay obtenida a
partir de (Murata and Tanaka, 2015; Sereno and Jetzer, 2006); la region que se encuentra por arriba de esta

estd excluida.

en la figura 5.2. Es necesario notar que, estrictamente hablando, estas sensitividades solamente son
vilidas para los modos tensoriales "estdndar" de las GW - las usualmente denominadas ey y €4 en la
notacién aqui utilizada - pero como la idea aqui es tener una estimacién de los 6rdenes de magnitud

que se pueden alcanzar, las diferencias resultan irrelevantes (Zhang et al., 2019).

5.3. Conclusiones

En lo que sigue se listan las conclusiones de este capitulo, siguiendo lo hecho en (Armaleo et al.,

2021).

> Mediante el potencial uso de GWIs, se pueden poner a prueba ciertos aspectos de gravedad como
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asi también de DM a la vez. En particular, con los detectores actuales de HLV se podria detectar
ULDM de spin-2 para valores de a tan pequefios como o ~ 1077, para frecuencias de f ~ 100 Hz
(que equivaldria a un alcance de Yukawa de A := 1/27f ~ 10* m). En el caso de una deteccién nula,
los GWI pueden imponer los limites més estrictos a la fuerza de la quinta fuerza de Yukawa para
spin-2. Més atin, GWI futuros (en el mismo rango de frecuencias) podrian poner cotas ain més
fuertes incluso hasta dos 6rdenes de magnitud, mientras que las colaboraciones futuras planeadas
como DECIGO y BBO (f ~ 0.1 Hz), y el interferémetro LISA, se espera que alcancen valores de

a < 1077107 en sus respectivos rangos de frecuencia.

Los resultados obtenidos aqui complementan aquellos obtenidos en las dos secciones anteriores
mediante el uso de BPs y PTAs ((Armaleo et al., 2020a,b)), los cuales cubrian un rango de frecuencias
de aproximadamente 1079 Hz < f < 1073 Hz. En el caso en que el rango de frecuencias se superpone,

notar, las cotas halladas en ambos casos resultan comparables.

Los resultados que se obtuvieron aqui deben ser comparados con las cotas existentes a ULDM
de spin-2, provenientes de superradiancia. Midiendo el spin y la masa de los BH y otros objetos
astrofisicos, el rango de masas 6.4 x 10722 eV < m < 7.7 x 1072 eV, 1.8 x 1072 eV < m <
1.8 x 10716 eV y 22 x 10714 eV < m < 2.8 x 107! eV se encuentran excluidos; de otra forma,
esos BH y/u objetos no podrian existir (Stott, 2020). Estos limites son vélidos siempre y cuando
1073%eV/m < a < 1 (Brito et al., 2020), lo cual se cumple (practicamente)siempre para el espacio
de pardmetros que se esta considerando aqui. Por lo tanto, las cotas que se pueden obtener con GWI
pueden, en simultdneo y de manera independiente, excluir cierto espacio de pardmetro explorado

por superradiancia, como asi también testear nuevas regiones no accesibles por este.

Tal como se ha visto en la ec.(5.5), la senal producida por el campo de spin-2 posee una estructura
geométrica muy particular. Mediante un estudio y modelo més dedicado, se podria aprovechar dicha
estructura para mejorar no solamente la sensitividad de los GWI para con la ULDM-CW de spin-2,
sino a su vez para discriminar entre posibles fuentes de CW entre ULDM vy otras posibilidades, tales

como binarias ultra-compactas, NS galdcticos, CW provenientes de superradiancia, etc.
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Conclusiones generales

A lo largo de la tesis se han mostrado las diferentes cotas que se han podido obtener mediante el
uso de pulsares binarios (Capitulo 3), pulsar timing array (Capitulo 4), e interferémetros de ondas gra-
vitacionales (Capitulo 5) al modelo de materia oscura ultraliviana de spin-2 presentado en el Capitulo
2. El Capitulo 1 trata de detallar cémo es una de las teorfas posibles para estudiar un campo masivo de
spin-2 en un fondo curvo. Las conclusiones parciales de cada capitulo donde se presentaron resultados
relevantes para la tesis fueron mostradas al final de los mismos. Aqui se presentardn las conclusiones
generales, haciendo un compendio de lo mostrado en dichos capitulos. Estas conclusiones estdn bajo el
rétulo de Conclusiones cientificas y se refieren a los resultados obtenidos y mostrados en esta tesis que
resultan relevantes para la comunidad cientifica. Son, en esencia, el aporte principal de este trabajo
doctoral.

A su vez, parte de una tesis doctoral y - en general - de un doctorado consiste en realizar avances
en lo académico. Esto consta de varias aristas: desde realizar cursos que enriquezcan los conocimientos
cientificos, hasta comunicar los resultados obtenidos a lo largo del doctorado en congresos, conferencias,
escuelas, etc, y relacionarse, crear y/o desarrollar lazos entre pares, entre otras. Parte de la idea aqui
también es presentar y comunicar cudles fueron los avances académicos que se fueron desarrollando a
lo largo del doctorado. Dichas conclusiones se encuentran bajo el nombre Conclusiones académicas y

se comentaran al final de este capitulo.

Conclusiones cientificas

De todas las propuestas y candidatos a DM que existen, en esta tesis se estudié en detalle uno de
ellos: el modelo de DM ultraliviana de spin-2. Lo realizado a lo largo del doctorado y mostrado aqui

permite concluir lo siguiente:

% El modelo de ULDM de spin-2 es sin dudas un candidato competitivo de DM. En general, tal

como se ha explicado en el Capitulo 2, los modelos de ULDM son una alternativa viable maés al
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modelo ACDM del Modelo Standard. En particular, el modelo de ULDM de spin-2 presenta una
alternativa sumamente interesante dada su estructura tensorial (cuadrupolar) tinica que la distingue

y diferencia de otros tipos de candidatos de DM.

% La viabilidad del modelo estara restringida de acuerdo a qué tanto se condiga o no con las observa-
ciones y datos. En particular, en esta tesis se han puesto cotas al modelo estudiando las 6rbitas de
sistemas de pilsares binarios, el tiempo de arribo de los pulsos emitidos por los pilsares, y la senal
detectada en los detectores de ondas gravitacionales. En el primero de ellos se han obtenido cotas
para el pardmetro de acople con la materia ordinaria, «, para ciertos valores posibles de la masa de
la (UL)DM, m, en el rango de 10723 eV< m < 10717 eV alcanzando un nivel de a ~ 10~°. Utilizan-
do PTA, en cambio, se han obtenido cotas para « cercanas a 10~7 para masas m ~ 10723 eV. Mds
especificamente, en el rango de 10723 eV< m < 6 x 10722 ¢V se han mejorado y complementado las
cotas obtenidas mediante el uso de BPs. Por iltimo, utilizando los detectores de GWs se ha exten-
dido el rango de masas exploradas, barriendo un rango de 107!® eV< m < 107! eV y alcanzando

cotas para a por debajo de 1077 con los detectores actuales.

% Las cotas halladas en esta tesis, pues, sitian cotas para el modelo en un rango de masas de 10723 eV <
m < 107 eV, con valores del pardmetro de acoplamiento que alcanzan « > 107%. Las cotas
existentes al modelo de ULDM de spin-2 previos a esta tesis provenian de superradiancia, y excluian
el rango de masas de 6.4 x 10722 eV <m <7.7x10721 eV, 1.8 x 10720 eV <m <1.8x 10716 eV y
2.2x107" eV <m < 2.8x107! eV. Por lo tanto lo mostrado y hecho en esta tesis complementa y

mejora las cotas que existian hasta el momento, y lo hace de una manera independiente a lo hecho

previamente.

% El estudio del campo de spin-2 resulta sumamente enriquecedor en el aspecto fenomenolégico. En
particular, el estudio del periodo orbital de los BPs permite estudiar las helicidades escalares y
tensoriales del cuadrupolo €;;, pero el estudio de otros pardmetros orbitales permitirfa explorar,
por ejemplo, lo que sucede con la helicidad vectorial. Por otro lado, el estudio de las correlaciones
entre senales de PTA permite obtener la curva de correlacion andloga a la de Hellings-Downs, donde
para el caso de ULDM de spin-2 (en comparacién) se presentan diferencias sustanciales para ciertas
helicidades. La estructura geométrica del campo podria resultar ttil y relevante, a su vez, para
discernir entre posibles fuentes de GW continuas, discriminando entre una senal producida por

ULDM o una producida - por ejemplo - por superradiancia.
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Propuestas a futuro

* En la tesis se han estimado las cotas que se pueden poner al modelo de ULDM de spin-2 utilizando
BPs, PTAs y GWI. Los resultados sirven como una estimacién al orden de magnitud que se puede
alcanzar, aunque todavia se puede explotar ain mds el uso de dichos sistemas para seguir mejorando
las cotas. En general, para obtener las cotas se ha utilizado una ecuacién para el campo M;; que
resultaba coherente y homogéneo sobre las escalas de interés. Esto se debia o bien porque solamente
interesaba tener una idea del érden de magnitud que se puede alcanzar con los datos, o bien porque
desviaciones de esta suposicién eran despreciables. Sin embargo, las cotas podrian llegar a mejorar
si se realizara un estudio més dedicado y detallado sobre las helicidades y anisotropias del campo,
asi como también podria llegar a resultar sumamente relevante tener una descripcién fehaciente si
se llegara a detectar, por ejemplo, una senal en los GWI que no se explique con la fisica del Modelo

Standard.

* Las cotas obtenidas aqui resultaron de estudiar sistemas y escalas astrofisicas, pero un estudio
cosmoldgico de este modelo aiin queda por realizar. Actualmente, al momento en el cual esta tesis
fue escrita, se estd estudiando la viabilidad de este modelo desde un punto de vista cosmoldgico.
Esto es, analizando cémo seria el mecanismo de produccién de la DM en este caso. A su vez, se estd
investigando si este modelo resulta estable o no a lo largo de toda la evolucién del Universo, y si se
podria explicar la abundancia total de DM con este. Sin duda alguna, un modelo cosmoldgico realista
que dé cuenta del comportamiento tanto en el Universo temprano como hoy en dia de este campo
de spin-2 resulta de gran interés. De obtener dicha descripcién para toda la historia del Universo,
serfa imperioso poner el modelo a prueba frente a observaciones y datos cosmolégicos tales como los

otorgados por el fondo césmico de radiacion, CMB, entre otros.

Conclusiones académicas

En lo que sigue se detallan las conclusiones académicas del trabajo doctoral realizado®”.

Realizar un doctorado requiere de mucho més que simplemente publicar. El titulo de doctor (y
particularmente de la Universidad de Buenos Aires) no indica que uno "sepa publicar" o que sea "buen
cientifico" solamente, indica mucho mads; quiere decir que a lo largo del doctorado uno fue ganando
las herramientas y conocimientos necesarios para enfrentar, el dia de manana, practicamente cualquier
problema que se le presente. Indica que a lo largo de su formacién fue aprendiendo cémo comunicar lo

que hace y los resultados que obtiene. Quiere decir que tiene la sabiduria necesaria para poder relacio-

4Para las conclusiones académicas, por referirse a lo personal, se cambiars el léxico a la 1ra persona del singular.
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narse con colegas de una manera critica. La evaluacién cientifica de esta tesis, y con esto me refiero a
evaluar la calidad de los trabajos publicados, se deja en manos de los referees de las revistas donde los
trabajos que se presentaron en la tesis fueron enviados. La evaluacién académica, en cambio, suele ser
algo que se deja de lado cuando se envia trabajos a las revistas. La idea de escribir una tesis doctoral
no es solamente mostrar los resultados que se obtuvieron en los trabajos pertinentes, sino que - a mi
forma de verlo - requiere también de mostrar cémo se fueron entendiendo los problemas presentados,
cudles fueron las herramientas utilizadas para enfrentar dicho problema, y cémo se comunican estos
resultados. Requiere, en definitiva, de mostrar que uno maduré académicamente a lo largo de su doc-

torado.

La forma en la que veo a la ciencia es de manera colaborativa: no hay ciencia si no hay colaboracién.
Sea para estudiar ciertos fenémenos y obtener nuevos resultados, o bien sea partiendo de resultados
conocidos, siempre se utiliza lo hecho previamente por otras personas para afrontar cada dia nuevos
desafios. Esto implica que inherentemente se requiere de la colaboracién de muchas personas para que
la ciencia avance. Con el fin y el gusto de fomentar las colaboraciones y discusiones, generar grupos,
crear vinculos, y demés, desde 2019 hasta 2023 he sido el organizador de las reuniones del grupo de
Gravitacion, Cosmologia y Estructuras en Gran Escala del Departamento de Fisica de la U.B.A.. A su
vez, y por otro lado, en 2023 he tenido la oportunidad de realizar una estadfa en el exterior gracias a
un Financiamiento para estadias® de la U.B.A., desarrollada en Praga, Reptiblica Checa, por casi 50
dias. El estar ahi me permitié relacionarme y charlar con colegas externos a mi dmbito diario, y hasta
me concedi6 la posibilidad de publicar un nuevo trabajo (Armaleo et al., 2023), en este caso externo a

mi tema de tesis.

Shttps://cyt.rec.uba.ar/investigacion/subsidios/financiamiento-de-estadia-en-el-exterior/

financiamiento-de-estadia-en-el-exterior-2023/
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Apéndice A

Apéndice del capitulo 3

A.1. Descomposicién de Fourier

Cuando e # 0, el movimiento orbital no puede ser expresado de una forma cerrada como una funcién

del tiempo. Sin embargo, si puede escribirse como una serie de Fourier en términos de funciones de

Bessel. Se reportan a continuacién cémo resultan dichas expansiones para las distintas combinaciones

de parametros:

x/a = —+2ZJ;L§Z”6
21 — e? Jn(ne
oy Sﬂ

cos(nwpt) ,

y/a = sin(nwbt) ,
J/
r/a—1+——2 Z n cos (nwpt) ,

(z/a)? = % + 22 + Z qm(ne) cos(nwpt) ,

(/) =155 + Y ) cos(unt),
zy/a® = — 86\/13_762 + Z Qay(ne) sin(nwpt) ,
(rla)? =1+ 352 43 ‘]”T(L’je) cos(nwpt)
2(1—€?
cosf = —e+ (ee) Z Jn(ne) cos(nwpt) ,

sinf =24/1 — €2 Z J! (ne) sin(nwpt) ,
(a/r)? cosf =2 Z nJ) (ne) cos(nwpt) ,

2v'1
(a/r)*sinf = ———— ZnJ ne) sin

(nwst) ,
sin?@ = By + Z By, (ne) cos(nwypt) ,

sin 6 cos § = By + Z By, (ne) sin(nwyt) ,

(A.1a)
(A.1b)

(A.1c)

(A.1d)
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donde la suma corre desde n € [1,00). Los coeficientes que aparecen en la expansion se definen de

la siguiente manera:

NGz (ne) = Jp_2(ne) — Joya(ne) — 2e [Jp_1(ne) — Jpt1(ne)] (A.2a)
—e? ne
:4J,’l(ne)(1 . ) _ 4J;((32 ) )
ngyy(ne) = (1 — €?) [Jnra(ne) — Ju_a(ne)] (A.2Db)

= — nggz(ne) —4J,(ne)/n

ngey(ne) =v1—e? [-2Jp(ne) + Juipa(ne) + Jo—a(ne)] (A.2¢)
/T8 [y 152D Aalne)])

donde J,(z) son las funciones de Bessel de primera especie. A su vez, los coeficientes B, (ne) y
By, (ne) se definen, en términos de series de funciones de Bessel, a partir de las siguientes expansiones

(Watson, 1995):

Expansién del sin? 6
. 2 sin? F
SHIQ 0 = m = B(] + Z BTL COS (nCL)bt) 5 (A3)
n

donde FE es la anomalia excénirica definida segin wpt := F — esin F.

2
9
By =
0 1 +oa )
a9
B, = 5 2Jp — Jn+2 —Jn—2
+ ZS 2Jn+q n+q+2 - Jn+q 2+ 2Jn- q Jn—q+2 - Jn—q—2) : (A~4)

donde la sumatoria se realiza sobre ¢ € [1,+00). Se definié, a su vez, £ := e/(1+ o) por simplicidad.

Expansion del sin 6 cos 6
asin E(cos E — e)

sinf cosf = = By + Z By, sin (nwpt) (A.5)
— 2 5
(1—ecoskE) ~
donde
~ 1
Bo:i 2 log te —2e| ,
me? 1—e
TL —Jl+1 + J/—l - 2€J;L
+ Zg +q+1 + J/ ntq—1 — 2€J7,74+q + J/ —q+1 + J;l—q—]_ — 26J7ll_q) . (A6)
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Estudiando numéricamente la convergencia de las ecuaciones (A.4) y (A.6) se hallé que se puede
truncar la serie en el término ¢ = 3(n+ 2) (donde n es el arménico de interés, que para lo que respecta
a esta tesis serd relevante hasta el armoénico N = 5) y la serie converge rapidamente, con un resultado
truncado que aproxima a la serie completa con un error menor al 1%. En la figura A.1 se muestra la

convergencia de la serie para los primeros ¢ = 3(n + 2) términos, para los dos primero arménicos.

Harmonic n=2
T .

Harmonic n=1 T T T T
“““ ! 02F =mEI0 4 TTTC i
,,/’ \\
Z \
" 2 —
N\
N o
—_
D 21 e N ()
[0 =3 N N
£ <
A T N B \ WL 1
@ Q -02- 0
: I I I I . .
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 -
e e
Harmonicn=1 [T .
0.2F 4
—_—
01F 4
N7 . T ool N S
& =
&S F N L~ N it~

Figura A.1: Convergencia de las series (A.4) (superior) y (A.6) (inferior) para los primeros ¢ = 3(n + 2)

términos. Se muestran los resultados de los dos primero armdnicos.

Por otro lado, utilizando la expansién de las funciones de Bessel y sus derivadas para valores

pequefios de e, Jy(z) ~ (z/2)V/N!, se llega a dos relaciones titiles que seran de interés,

eJi(Ne) ~ Jy(Ne) — gcsN,l , (A.7a)

1
By(Ne) = ~By(Ne) = Sona +e(6ya — ova) (A.7h)

vélidas a orden lineal en e. Estas aproximaciones, notar, seran ttiles a la hora de estudiar lo que

sucede para érbitas (cuasi)circulares.

En el Panel 1 se reportan los seis pardametros orbitales escritos en términos de las componentes de
€;j- Luego, en el Panel 2, se muestran explicitamente las expresiones para los efectos seculares en los

mismos seis parametros, escritos en términos de funciones de Bessel.
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Panel 1: Ezpresiones de los seis pardmetros orbitales en términos de las polarizaciones. Se utiliza la notacion

abreviada s, = sinx, ¢, ‘= cos.

a  4X\/ppm [wy (a2 €s
g L — <7> 5T(5X_29 + esX_g) — €—=59| Cmt+Y

a 2 m \r \/§
1 2 €S 2
- eT(Cy—20 + 2ecy—_g + e“cy) + ﬁ(l + e+ 2ecp) | Smir (A.8a)
. 2)o\/ppM [wp (a2 r €g
e = — \m <;) (1 — g) ETSy—20 + €ETSy—9 — EESQ C(mt+T)
1
- [(1 — 2) ETCy—260 + (2 — 2) €ETCy—g + 2%6(6 + ¢p) +626TCX] 8mt+T} (A.8b)
. 2X/ppMEV [wy /a 1/r
0= — e\ (;) Cp—056+wCmi+T + B (5) (8n—0 + €Sy) SwroSme+r (A.8¢)
. 2X\/ppmEV [wp 7a 1 /7
P= (;) Cp—0CO4+wCmi+T + > <a> Co—w (Sn—0 + €Sy) Smi+1 (A.8d)
. 2Xo\/ppM [ wp a2 €5
w = T E (;) ETCy—20 — EETCx—9 T 6%69 Cmt+T
1wy ra 1 €S
— ?E (;) ET (CX,QQ + 6CX,9) Crt4+Y — ; |:5T(329x + eQSX) + 26\/§S.9:| Smt+Y
1 /r .
3 (5) eT (SX_29 + 2esy_¢ + 625X) smt+y} + 23L2/2Q (A.8e)
. Wy [a €s
€1 = — 4)\\/ PDM {m (;) [ﬁTCX—% - ﬁ} Cmt+T
]. T 88 . 2 .
+; <E> ETSy—20 + €ETSy— — e%s(; Smi+r ¢ + (1 —2) o + 2asb/2Q (A.8f)
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Panel 2: Efectos seculares de los seis parametros orbitales.

] 4
<Z> = — 3)\\/%{€SJN(N6)87(15) +er []:+(N, €)Sy(t)4x + F— (N, e)sv(t)x] } (A.9a)

2 32 2 ”
<6> = — 3>\\/3Pmejv{5T I:F-I—(Na 6) <N - a) Sy(t)+x + ‘F_(N’ e) (N + a> S’Y(t)x]

+ esNIxn(Ne)s, } (A.9b)
(6) - - A\]/V[)?MEV {%) [ (BN;\fe) ) 2JNiNe)>Snw 2 SW]
[ v, "
o A\/];\;;TMW{CW)[ BNSVe) - 2JN(Ne))Cn_w N muve)cn+w]
+ 500) [BN g\f ) 4 26‘]],;2(]\76)} snw} (A.9d)

L2 2 2—e?\ | V3elJn(Ne
<w>:3)\\/3pmegN{5T[Cv(t)—x<]:(N’€)<N+ Ch >+ 2;\;( )>

2 — 2 V3e2Jn(Ne 13
> — 2;( )>} - jNlev(Ne)c,y(t)}

— Cy(t)4x <.7:+(N, e) <N —

23
+ 28?/2 <Q> (A.9e)
. 8 A3
(1) = §$ {5T |:C'y(t)+xf+(Nv e)+ CV(t)—X‘F_(N’ 6):| + 5S<]N(N€)ny(t) }
+ (1 - ) () + 2052 <Q> (A.9f)
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A.2. Datos de piilsares binarios

En la Tabla A.1 se listan todos los BP’s que se usaron en el trabajo, junto con las propiedades

relevantes para el estudio.

Nombre My [Mg] My [Mg) e Pyldias] P™[ss™!| §P™[ss7!| Referencias
J1903+0327 1.0 1.7 0.44 95 -6.4e-11 3.1e-11 (A)
J1740-3052 20 1.4 q 0.58 231 NA 3.0e-9 1 (B)
J0737-3039 1.2 1.3 0088 010  -40e15  1.7e-14 (C)(D)
B1913+16 1.4 1.4 0.62 0.32 5.0e-15 4.0e-15 (E)
B1259-63 24 1.4 q 0.87 1237 1.0e-9 7.0e-9 (F)
J1012 45307 0.16 1.6 1.3e6  0.60  -18el4  21eld  (G)(H)(I)
J1614-2230  0.49 1.9  13e6 87 34e-13  2.0e-13 (D))
J1909-3744  0.21 15  12e7 15  -40e-15  l.de-14 (H)(1)
JO751+1807 0.16 1.6 3.3e-6 0.26 -4.6e-14 3.5e-15 (H)
J1910-+1256 0.19 § 1.6 2.3e-4 58 -2.0e-11 4.0e-11 (K)
J2016-+1948 0.29 § 1.0 1.5e-3 635 -1.0e-9 2.0e-9 (K)
J0348-+0432 0.17 2.0 2.4e-6 0.10 -1.1e-14 4.5e-14 (L)
J1713+0747 0.29 1.3 7.5e-5 68 3.0e-14 1.5e-13 (M)
J0613-0200 012§  1.29  54e6 1.2 2.7e-14  1.0e-14 (H)(1)
J1738-+0333 0.19 1.5 3.4e-7 0.35 2.0e-15 4.0e-15 (N)
J1751-2857 018§ 129  13ed 111 NA 1.8e-11 1 (H)(0)
JI85740943  0.24 14 224 12 NA 1.2e-13 1 (H)(I)(0)

Tabla A.1: Lista de los BP’s usados en el trabajo. Las columnas son: (1) Nombre del BP; (2) masa de la
companera en unidades de Mg — si solamente estd disponible el minimo valor, se lo denominard a este con un
§; (3) la masa del pulsar en unidades de Mg — 9§ indica valores asumidos; (4) excentricidad; (5) periodo del BP
medido en dias; (6) variacion temporal del periodo "intrinseco” medido en ss~1 (ver en el texto la definicion
utilizada aqui para lo que se denomina "intrinseco”) — "NA” significa que solamente se dio un limite superior en
el valor de Pb"bs medido, el cual figura como un error en la préxima columna; (7) error en la variacion temporal

1

del periodo "intrinseco”, medido en ss™' — aqui { indica un limite superior; (8) las referencias, las cuales se

citan en el texto en este Apéndice.

Referencias de la Tabla A.1: (A) (Freire et al., 2011); (B) (Madsen et al., 2012); (C) (Kramer
et al., 2006); (D) (Wex, 2014); (E) (Weisberg and Huang, 2016); (F) (Shannon et al., 2014); (G)
(Callanan et al., 1998); (H) (Desvignes et al., 2016); (I) (Arzoumanian et al., 2018); (J) (Fonseca et al.,
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2016); (K) (Gonzalez et al., 2011); (L) (Antoniadis et al., 2013); (M) (Zhu et al., 2019); (N) (Freire
et al., 2012); (O) (Caputo et al., 2018).
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Apéndice del capitulo 5

B.1. Sensitividad optimizada

En este apéndice se detalla la idea y célculo de la sensitividad optimizada para HLV mostrada en la
figura 5.2. El punto de partida para adaptar la sensitividad tedrica del método semi-coherente Hough
llevado a cabo en (Astone et al., 2014), originalmente introducido para busqueda de CW en detectores

terrestres, es necesario tener en cuenta dos factores (Miller et al., 2021):

= Dado que la senal asociada a la ULDM estd mas bien presente siempre en el detector en vez de
venir de alguna direccién en particular, hay un factor 5/2 que debe removerse de la ecuacién (67)

de (Astone et al., 2014). Este factor viene de realizar un promedio en el cielo.

= s necesario computar el promedio sobre diferentes polarizaciones de la ULDM. En el caso

vectorial (fotén oscuro) este factor resulta v/2/3 (Miller et al., 2021; Pierce et al., 2018) mientras
que para el caso de spin-2 se halla que \/(Ae?) = /2/5.

La sensitividad optimizada a cierto nivel de confianza I' indica la amplitud minima que podria
producir un candidato en una fraccion > I' de un gran ntimero de repeticiones del experimento. Este

se puede escribir como (Miller et al., 2021)

125



APENDICE B

1.02 Su(f) (po(l —po)\"* -
e~ — v/ 2erf 2
h070pt N1/49tll<2 TFFT,maX p% \/CRthr \fer ‘ ( ) 7
tobs
N=_—"* |
TFPT,max

1
_ —9 _
pO —e ethr —e Gthr + ge 30thr ,

p = e—9chr _ 26_29thr + 6_30thr )

Acd N es la mitad del niumero de Fast Fourier Transforms (FFT) durante un tiempo de observacién
tobs (asumiendo que las FFTs estdn entrelazadas por la mitad), Oy, es el umbral para la seleccion de
picos para crear el denominado peakmap, C Ry, es el umbral para la seleccién de candidatos, S, (f)
es el noise power spectral density del detector, y TrpT max €s el méximo Tipunk dado por el tiempo
de coherencia de la senal. Siguiendo lo hecho en (Miller et al., 2021), para obtener la sensitividad

optimizada se usa

2 1 6 x 10°
TFFT max ~ — ~ XT s, (B.1)

- f UgSC

con vege la velocidad de escape de la DM en el halo local, y donde se ha establecido 6y, = 2.5,
CRiu =5y ' =0.95. A su vez, se ha usado que tops = lyr y que fS,(f) = ho(f)? donde ho(f) para
la colaboracién HLV se puede hallar en (Schmitz, 2021).
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