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por la electricidad (por ser él electricista) y por la Naturaleza en general. Uno de los

primeros recuerdos “cient́ıficos” es en la habitación de la azotea del piso conectando

unos cables con otros a una pila de petaca y una bombilla... y algún calambre,

por introducir los cables donde no deb́ıa. Mis padres han sido fundamentales en

todo esto, por la oportunidad que me ofrecieron para realizar mi sueño de estudiar

F́ısica - a pesar de que los deseos paternos se inclinaban hacia la arquitectura, por

ejemplo - y por haber estado siempre alimentando mis inquietudes cient́ıficas con

aquel “quimicefa”, el microscopio, mi primer telescopio, o los cientos de excursiones

en busca de fósiles y minerales. Aunque no me lo digan, sé que se sienten muy
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Resumen

Esta tesis está dedicada al estudio del magnetismo en varios contextos astrof́ısi-

cos: la Vı́a Láctea y el fondo cósmico de microondas. Un conocimiento detallado del

campo magnético galáctico nos permitirá restringir zonas en el fondo cósmico de

microondas con el fin de detectar el magnetismo primordial.

En primer lugar se ha abordado la influencia del campo magnético primordial

en la formación de estructura a gran escala del Universo. Para ello se han planteado

las ecuaciones de transporte radiativo para un fluido compuesto por fotones, bario-

nes, neutrinos, part́ıculas de materia oscura fŕıa, enerǵıa oscura y campo magnético

con el fin de obtener la evolución de las perturbaciones de densidad en presencia de

dicho campo magnético. Las épocas para las que se han obtenido dichas ecuaciones

son la era de dominación de la radiación y el momento inmediatamente anterior al

desacoplamiento de materia y radiación. Se concluye que la presencia de un cam-

po magnético da lugar a perturbaciones de densidad, produciendo tubos de flujo

magnético en la era radiativa capaces de sobrevivir hasta la época del desacopla-

miento y dejar su huella en la radiación cósmica de fondo. Se muestra que dichos

filamentos radiativos afectan de forma significativa la época de reionización del Uni-

verso, anticipándola hasta z ∼ 13,7.

La observación directa del magnetismo primordial mediante rotación de Fara-

day es uno de los objetivos perseguidos con el satélite PLANCK. Dicha detección

depende altamente del conocimiento que tenemos del campo magnético de nuestra

galaxia dado que la radiación sincrotrón que produce, contamina zonas en las que

es posible su observación. Con esta finalidad se ha realizado un estudio detallado de

la componente regular del campo magnético de nuestra galaxia utilizando los datos

de quinto año de polarización a 22 GHz del satélite WMAP (NASA). Esto nos ha

permitido obtener los mapas de emisión polarizada debida a dicho campo enmas-

carando zonas como el disco y el centro galáctico aśı como las regiones conocidas

como “spurs” que pueden distorsionar la señal del magnetismo primordial. En estos

mapas se muestran las regiones óptimas para la detección directa de la rotación de

Faraday inducida por un campo magnético primordial.

Para determinar el modelo de campo magnético que mejor describe estos datos

de polarización se ha realizado un estudio sistemático involucrando varios modelos

de campo magnético propuestos en la bibliograf́ıa como son: el modelo axisimétrico

(con y sin dependencia radial de la intensidad de campo), bisimétrico (con y sin

dependencia radial de la intensidad de campo), brazos espirales logaŕıtmicos, anillo

circular concéntrico con reversos y el bitoroidal. Para cada modelo, se ha realizado

una exploración del espacio de parámetros en la malla que define dichos paráme-

tros en cada caso. El número de modelos obtenidos ha sido superior a un millón.
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Para la selección del modelo se ha utilizado una aproximación bayesiana. Para cada

modelo, se han obtenido las distribuciones “a posteriori”, marginalizando sobre los

parámetros restantes con el fin de obtener la función de distribución de probabilidad

marginal de cada parámetro. Se han considerado distintas máscaras para restringir

las distintas componentes del campo: la contenida en el disco, la contenidad en el

halo y la global (disco + halo). El principal resultado es que todos los modelos axi-

simétricos producen un buen ajuste de los datos de polarización; siendo el modelo

axisimétrico con dependencia radial de la intensidad de campo, con un ángulo de

inclinación de p = (24,4 ± 0,6)◦ y un ángulo de elevación χ0 = (34,0+0,9
1,0 )◦ el que

presenta un mejor ajuste para el caso de la componente global. En general todos

los modelos analizados dan resultados razonables con lo que no son desechables, a

excepción del modelo bitoroidal, que proporciona una descripción razonable de la

componente del halo magnético.

Se ha obtenido además, la influencia del modelo de campo magnético deducido

sobre la curva de rotación con el fin de cuantificar los efectos del magnetismo sobre

la dinámica. Para ello, se ha resuelto la ecuación de movimiento de la magnetohi-

drodinámica, considerando que nuestra galaxia está constituida por un bulbo, un

disco exponencial -estelar y gaseoso- y un halo de materia oscura. Para el halo se

han supuesto tres modelos distintos: perfil de densidad isotermo, perfil de densidad

Navarro-Frenk-White y perfil de densidad descrito por la solución politrópica de

ı́ndice µ ∼ 3,2 del sistema de ecuaciones de Boltzmann-Poisson sin colisiones. Se

ha incluido el campo magnético como un componente del medio interestelar que

afecta al gas presente en el disco. El magnetismo hace que aparezca una fuerza ra-

dial en el gas. La resolución de la ecuación de movimiento no permite obtener la

velocidad circular de cada componente, aśı como la velocidad circular asociada a

la fuerza magnética. Con dichas velocidades y mediante la suma cuadrática de las

mismas, se ha obtenido la curva de rotación. Esto se ha realizado para cada modelo

de halo de materia oscura, el cual viene caracterizado por dos parámetros libres y

para el modelo de campo magnético galáctico que también está caracterizado por

dos parámetros ajustables. La comparación mediante una estad́ıstica χ2 con las ob-

servaciones nos ha permitido obtener los valores de los parámetros. El resultado

principal es que el magnetismo galáctico tendŕıa unos efectos apreciables a partir

distancias galactocéntricas mayores de 15 kpc, siendo dominante en las partes más

externas (> 20 − 25 kpc). Otro resultado relevante, ha sido que la descripción del

halo mediante la solución politrópica de ı́ndice µ ∼ 3,2 requiere una menor densidad

central de materia oscura y nos proporciona una correcta descripción de los datos.

Para los casos en que se ha considerado magnetismo y halo de materia oscura, el

mejor ajuste lo proporciona el poĺıtropo de masa total Mtotal = 3,5 × 1011 M⊙ y

densidad central ρ0 = 10−5 M⊙pc−3 y el modelo de campo magnético axisimétrico

con B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20 kpc.
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polarización . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119

3.9. Conclusiones . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120

4. La materia oscura, el campo magnético galáctico y la curva de
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po magnético . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 158

4.8.2. Resultados obtenidos considerando componentes visibles y ha-

lo descrito por la solución politrópica de ı́ndice µ ∼ 3,2 del
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5.3.3. Emisión galáctica polarizada . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 179

5.4. Conclusiones . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 182

6. Conclusiones 185
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teniendo fijo el parámetro B1 = 9µG y variando r1(kpc) = 10 (ĺınea
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rior). El panel inferior contiene el caso r1 = 20kpc y vaŕıa B1(µG)
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µ = 3,2 con (1) Mtotal = 3,5×1011M⊙, ρ0 = 10−5 M⊙pc−3 y B⊙ = 3,8µ
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(b) mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLQU para el mejor modelo χ2; y (c) mı́nimo χ2

divido entre el número de grados de libertad. Los intervalos de con-

fianza se han obtenido al 68 % de probabilidad, exceptuando aquellos

casos en los qu se muestra solamente el ĺımite superior (o inferior)
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Las columnas 2-4 muestran la velocidad para el caso en que Rh = 15
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Caṕıtulo 1

Introducción

1.1. Marco cosmológico

La Cosmoloǵıa tiene como objetivo el estudio del Universo en su conjunto. Sus

ráıces modernas datan de principios del siglo XX, en el cual se sucedieron una

serie de avances observacionales y teóricos que han permitido establecer el modelo

cosmológico que hoy d́ıa conocemos y que nos sirve para describir el Universo. El

hito más destacable, que condujo a la elaboración de un modelo matemático que

explicara el Universo, tuvo lugar con la aparición de la teoŕıa de la Relatividad

General propuesta por Albert Einstein (1915). Pocos años después, en los años 20,

Alexander Friedmann, obtuvo soluciones de las ecuaciones propuestas por Einstein.

Estas soluciones condućıan a ciertas predicciones sobre el origen y expansión del

Universo que habŕıa que contrastar con hechos observacionales que las evidenciaran.

No hubo que esperar mucho. Edwin Hubble (1929) y Milton Humanson observaron

el desplazamiento al rojo de las galaxias, interpretándolo como la expansión sufrida

por el Universo. Este hecho constituye desde entonces un pilar fundamental de la

cosmoloǵıa moderna. Tras este descubrimiento, los teóricos comenzaron a elaborar

distintos escenarios para explicar el nacimiento del Universo. A mediados de los

años 40, Gamow (1948) propuso una teoŕıa concocida como “Gran Explosión” (Big

Bang) la cual afirmaba que el Universo se produjo a partir de un momento de elevada

densidad y temperatura. Son numerosos los libros de texto sobre cosmoloǵıa, entre

los que cabe destacar por ejemplo Peebles (1993); Coles & Lucchin (1995); Peacock

(1999); Narlikar (2002).

1
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1.1.1. El modelo cosmológico estándar. Historia térmica del
Universo

De forma abreviada, el modelo cosmológico actual se sustenta sobre tres pilares

básicos observacionales:

1. La expansión del Universo observada indirectamente a partir del desplaza-

miento al rojo de las galaxias (ley de Hubble 1929).

2. La nucleośıntesis primordial de elementos ligeros: Gamow (1946) introdujo la

teoŕıa del “Big-Bang” para explicar la formación de elementos ligeros como

el hidrógeno, el deuterio, el litio y el helio. Hoy d́ıa, la proporción de estos

elementos está de acuerdo con el modelo estándar.

3. El fondo cósmico de microondas predicho por Gamow (1946) como una con-

secuencia del “Big-Bang” (ver sección 1.2).

El marco teórico básico que permite la interpretación de los fundamentos obser-

vacionales nos los proporciona:

1. El Principio Cosmológico que afirma que el Universo es isótropo.

2. La teoŕıa de la Relatividad General.

Tomando en consideración estos hechos observacionales, el modelo cosmológico

estándar trata de establecer un marco general donde pueda explicarse la formación

y evolución del Universo. Para épocas inmediatamente posteriores a su nacimiento,

la teoŕıa de la Relatividad General nos proporciona ese marco, eligiendo la métrica

adecuada que satisfaga, además, el Principio Cosmológico. Dicha métrica es la co-

nocida como de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). El elemento de ĺınea, en este

caso, es:

ds2 = −c2dt2 + a2(t)

[

dr2

1 − kr2
+ r2(dθ2 + sen2θdφ2)

]

(1.1)

siendo k el parámetro de curvatura que toma valores: k = 0, para el caso de Universo

plano, k > 0, para el caso cerrado y k < 0 para el caso abierto. La magnitud a(t)

representa el factor de escala del Universo. Este factor de escala se suele normalizar al

valor presente a0 = 1. Las coordenadas (r, θ, φ) son coordenadas esféricas comóviles.

En el espacio plano, la métrica será: diagonal(−1, 1, 1, 1). Insertando esta métrica

en las ecuaciones de campo de Einstein se obtiene:
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Figura 1.1: Representación esquemática de las diferentes etapas por las que ha
atravesado el Universo desde su formación. Esta figura ha sido obtenida de
http://physics.lakeheadu.ca/

ȧ2

a2
+ k =

8πG

3
ǫ − kc2 +

Λc2

3
ä

a
=

4πG

3

(

ǫ +
3p

c2

)

+
Λ

3
(1.2)

donde Λ es la constante cosmológica, ǫ es la densidad de enerǵıa y p es la presión

hidrostática. Dadas las ecuaciones de estado que relacionan p y ǫ para las distintas

componentes del Universo, se obtiene su evolución temporal en función del ritmo de

expansión del Universo.

En la Figura 1.1 se muestra las diferentes etapas que atravesó el Universo en

función del tiempo. Para más detalles ver Battaner (1996).

1.1.2. Teoŕıa de perturbaciones cosmológicas: Crecimiento
de estructura en el Universo

La riqueza de estructuras que presenta nuestro Universo en las diferentes escalas

(galaxias, cúmulos de galaxias, etc) parece contradecir el principio Cosmológico. Sin

embargo, se asume que el Universo es homogéneo a escalas superiores a los 100 Mpc.
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Esta homogeneidad queda patente en las observaciones realizadas de la distribución

de galaxias a gran escala (SDSS1, 2dFS2) y del fondo cósmico de microondas (CMB,

del inglés cosmic microwave background) presentando éste último desviaciones de

la homogeneidad de 1/100,000 en temperatura, constituyendo dichas desviaciones

las anisotroṕıas del CMB. Como veremos en la próxima sección, estas anisotroṕıas

desvelan información sobre las condiciones iniciales y los procesos que tuvieron lugar

en el Universo temprano. El comportamiento de la materia en su propia gravedad

permite encontrar una solución lineal aplicando las ecuaciones (1.2) en términos de

la perturbación de densidad de enerǵıa definida como:

δ(~r) =
δǫ(~r)

ǭ
(1.3)

siendo ǭ la densidad de enerǵıa promedio. Podemos describir el Universo en fun-

ción de sus propiedades estad́ısticas, y por tanto, la homogeneidad se entiende en

estos mismo términos. Existen numerosas referencias detalladas que dan cuenta de

la teoŕıa de perturbaciones cosmológicas, como por ejemplo Peebles (1980); Padma-

nabhan (1993); Mukhanov (2001).

El tratamiento puede ser relativista o no relativista. Las perturbaciones pueden

ser adiabáticas (en las que cambia la densidad de enerǵıa de materia y radiación

manteniendo la entroṕıa espećıfica constante); y las isocurvatura (en las que cambia

la entroṕıa espećıfica).

El contraste de densidad de enerǵıa definido por (1.3) suele expresarse en el

espacio de Fourier:

δ(~r) =

∫

k

dk3e−i~k·~rδ~k (1.4)

siendo δ~k = (1/2π3)
∫

V
δ(~r)ei~k~xd3k, el modo de Fourier. La principal ventaja de

seguir la evolución de los modos de las perturbaciones en el espacio de Fourier es

que evolucionan independientemente en el régimen lineal. Una cantidad que suele

utilizarse en el estudio de la caracterización de las perturbaciones es su espectro de

potencias que se define como:

P (k) ≡< |δ~k|2 > (1.5)

siendo (< ... >) el promedio sobre la muestra. Si la muestra inicial es gaussiana para

δ, el espectro de potencias nos caracteriza toda la muestra.

1http://www.sdss.org/
2http://www.mso.anu.edu.au/2dFGRS/



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 5

1.2. El fondo cósmico de microondas

La detección del CMB fue realizada por Penzias & Wilson (1965). Dicke et al.

(1965) identificaron dicha radiación con la predicción realizada por Gamow (1948).

En 1992, el satélite COBE3 de la NASA fue el primero en obtener el espectro del

CMB (Fixsen et al. 1996). Los resultados de esta misión permitieron fijar las ca-

racteŕısticas fundamentales del CMB: la isotroṕıa y el espectro de cuerpo negro con

una temperatura T0 = 2,728 ± 0,002 K (Fixsen et al. 1996). Este satélite fue ca-

paz de detectar además, fluctuaciones en la temperatura de 1 parte sobre 100,000

(∆T/T ≈ 10−5) (Smoot et al. 1992). En 2003, se lanzó un nuevo satélite de la NASA,

la misión WMAP4, que permitió dar más detalle de las fluctuaciones en temperatu-

ra observadas por COBE, aśı como estudiar la polarización del CMB. A estas dos

misiones espaciales hay que sumar la lanzada recientemente por la Agencia Espacial

Europea, el satélite PLANCK5, que permitirá profundizar en el conocimiento que te-

nemos sobre el Universo. Paralelamente a estas misiones espaciales, se han realizado

numerosos experimentos desde tierra y en globo, como por ejemplo: el experimento

TENERIFE (Gutiérrez et al. 2000), MAXIMA (Hanany et al. 2000), DASI (Halver-

son et al. 2002), BOOMERanG (Crill et al. 2003), ARCHEOPS (Benôıt 2004), VSA

(Dickinson et al. 2004), COSMOSOMAS (Fernández-Cerezo et al. 2006), ACBAR

(Reichardt et al. 2009) o CBI (Sievers et al. 2009).

El CMB tiene su origen en la época de la recombinación. En el Universo tem-

prano, la materia estaba ionizada de forma que los electrones libres interactuaban

con los fotones v́ıa “scattering” Thomson. Si el ritmo de dichas interacciones, Γ,

era mucho mayor que el ritmo de la expansión, estas interacciones eran capaces de

mantener el equilibrio termodinámico. Conforme el Universo fue evolucionando, la

temperatura fue cambiando, de forma que al llegar a valores suficientemente bajos,

los procesos de recombinación (p + e ↔ H + γ) comenzaron a tener cada vez más

importancia. Cuando la temperatura descendió hasta T ∼ 3000 K, la mayoŕıa de

los protones y electrones se hab́ıan unido dando lugar a átomos neutros, y el ritmo

de las interacciones de fotones y electrones descendió por debajo del ritmo de ex-

pansión. Es este momento el que se conoce como desacoplamiento de la materia y

de la radiación. Tras esta etapa, los fotones quedaron libres viajando hasta el mo-

mento presente del Universo, llevando a su vez consigo la huella de la distribución

de materia existente en aquella época, unos 360.000 años (z ≈ 1100) después del

nacimiento del Universo. Este proceso tuvo lugar en lo que se conoce como superfi-

cie de último “scattering” la cual se define como el lugar geométrico en el cual tuvo

lugar el último “scattering” de los fotones del CMB que recibimos. Hay que señalar

3http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/cobe/
4http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/wmap/
5http://www.rssd.esa.int/index.php?project=Planck
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que este proceso no fue instantáneo, sino que ocurrió durante un cierto intervalo de

tiempo que se estima del orden de ∆z ≈ 80 (Jones & Wyse 1985).

Existen varios textos que nos dan una idea detallada sobre la f́ısica del CMB,

como por ejemplo: Naselsky et al. (2006), Durrer (2009), Challinor & Peiris (2009),

Rubiño-Mart́ın et al. (2010). Para caracterizar el CMB tenemos que estudiar, no

sólo las fluctuaciones en temperatura, sino también su polarización. Esencialmente,

su polarización proviene del “scattering” Thomson sufrido por los fotones durante

la recombinación. Las fluctuaciones en la temperatura reflejan las desviaciones de

densidad presentes en aquella época y por tanto, nos informa sobre la estructura a

gran escala. La clasificación usual de las anisotroṕıas dependiendo de su origen es:

1. Anisotroṕıas primarias. Son las generadas antes o durante la recombinación.

La fluctuación de temperatura en el “gauge” śıncrono observada tras integrar

a lo largo de la ĺınea de visión y sobre el espesor de la superficie de último

“scattering” es:

∆T

T0

(ẑ) =
1

4

δnγ

nγ

− ẑ · ~v +
1

3
δΦ (1.6)

donde ẑ es el vector unitario a lo largo de la ĺınea de visión; ~v es la velocidad

del observador referida a la superficie emisora; nγ es la densidad numérica de

fotones y δΦ es la variación de potencial gravitatorio entre nosotros y el emisor.

En esta ecuación, el primer término está referido a la anisotroṕıa intŕınseca

debida al fluido de fotones en la recombinación. El segundo término da cuenta

del desplazamiento Doppler y se debe al movimiento relativo entre el emisor y

el observador. Mientras que el tercer término se debe a la gravedad. El segundo

término de la ecuación (1.6) es el responsable de las anisotroṕıas generadas

a escalas angulares intermedias (0,1◦ < θ < θhoriz) y depende del modelo

cosmológico utilizado. El último término de dicha expresión nos proporciona

la contribución a la fluctuación de temperatura del efecto Sachs-Wolfe (1967)

que domina en las escalas mayores. Finalmente, es importante señalar que

existen procesos que pueden eliminar estas anisotroṕıas (difusión de fotones y

de neutrinos).

2. Anisotroṕıas secundarias. Son las generadas en el camino recorrido desde el

desacoplamiento de los fotones hasta hoy. Son varios los mecanismos que pue-

den dar lugar a las mismas (ver por ej. Refregier 1999):

a) Efecto Sachs-Wolfe integrado: son las fluctuaciones generadas debido a la

evolución temporal del potencial gravitatorio a través del cual interactúan

fotones y materia en su viaje hasta nosotros.
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b) Efecto Rees-Sciama (Rees & Sciama 1968): se debe a la evolución del

potencial gravitatorio con el tiempo a causa del crecimiento no lineal

de estructura y del movimiento de halos que se unen, dando lugar a

anisotroṕıas.

c) Efecto Sunyaev-Zeldovich (SZ) (Sunyaev & Zeldovich 1980): se produce

por efecto Compton inverso de los fotones del CMB con electrones en

regiones en las que hay gas caliente, como puede ser el medio en el interior

de un cúmulo. Dependiendo del mecanismo f́ısico que lo genera, el efecto

SZ se puede clasificar en:

Efecto SZ térmico: se produce por un gas estático de electrones. En

el ĺımite no relativista viene dado por:

∆T

T0

(ν) = g(x)yc (1.7)

donde g(x) = xcoth(x/2) − 4 y se define, yc = kσT

mec2

∫

Te(l)ne(l)dl,

donde Te es la temperatura del gas de electrones; ne, la densidad de

electrones en el cúmulo; σT , la sección eficaz del “scattering” Thom-

son; me la masa del electrón; x = hν/kT y T la temperatura de la

radiación. A yc se llama parámetro de comptonización.

Efecto SZ cinético: se debe al efecto Compton con un movimiento

medio de los electrones en el medio intercumular.

∆T

T0

= −τT
Vr

c
(1.8)

donde τT representa la profundidad óptica del “scattering” Thomson

y Vr es la componente de la velocidad en la dirección de observación

con la que se mueve el gas de electrones hacia nosotros.

d) Reionización: el efecto Gunn-Peterson 1965 medido en la ĺınea de visión

de cuásares a alto corrimiento al rojo nos indica que la reionización se

ha completado para z ∼ 6. El CMB nos permite obtener la profundiad

óptica de la época de reionización, observándose sus efectos a escalas

angulares pequeñas en los espectros de intensidad y polarización. Los

mecanismos f́ısicos que han producido la reionización aún no son conoci-

dos. Algunas hipótesis proponen que existió una cantidad de electrones

libres procedentes de estrellas población III o cuásares que contribuyeron

a la reionización del Universo (para más detalles ver caṕıtulo 2).

e) Efecto Ostriker-Vishnac (Ostriker & Vishniac 1986): afecta únicamente

a las pequeñas escalas y se debe a un efecto de segundo orden debido a

la reionización.



8 1.2. EL FONDO CÓSMICO DE MICROONDAS

Figura 1.2: Espectro angular de anisotroṕıas obtenido por WMAP. Esta figura ha
sido obtenida de http://lambda.gsfc.nasa.gov/products/wmap

f ) Efecto lente gravitatoria (Cayon et al. 1993): ocurre cuando los fotones

procedentes del CMB atraviesan la distribución de estructura a gran es-

cala. Su efecto es importante a escalas angulares pequeñas.

En la Figura 1.2 recoge el espectro de anisotroṕıas obtenido por el satélite

WMAP.

Para estudiar las anisotroṕıas del CMB se suele asumir que están distribuidas

uniformemente en la esfera, y por tanto, se puede hacer un desarrollo en armónicos

esféricos:

∆T (θ, φ)

T0

=
∞

∑

l=1

l
∑

m=−l

aT
lmYlm(θ, φ) (1.9)

donde (θ, φ) son las coordenadas esféricas que determinan la posición en la esfera.

Esta descomposición en armónicos esféricos es similar a la descomposición en el es-

pacio de Fourier realizada para el campo de perturbaciones de densidad de enerǵıa.

La isotroṕıa y homogeneidad implican que < alm >= 0. Si las condiciones iniciales

son gaussianas, el campo de temperatura se caracterizará por su espectro de po-

tencias: < alma∗
l′m′ >= Clδll′δmm′ . La isotroṕıa indica, además, que el espectro de

potencias (Cl) no depende de m. Los multipolos con l > 2 son los responsables de

las anisotroṕıas observadas.

Polarización del CMB. Se caracteriza por los parámetros de Stokes Q y U, y al

igual que las anisotroṕıas se pueden desarrollar en armónicos esféricos:
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(Q + iU)(θ, φ) =
∞

∑

l=0

l
∑

m=−l

a±2
lm±2Ylm(θ, φ) = −

∞
∑

l=0

l
∑

m=−l

[Elm ± iBlm]±2Ylm(θ, φ)

(1.10)

En este caso, ±2 es el esṕın utilizado para preservar el comportamiento de Q e U bajo

rotaciones. Como notación alternativa para la caracterización de la polarización es

la definición de modos E y B, tal y como muestra el segundo término de la ecuación

(1.10). El espectro de potencias, vendrá dado por:

〈E∗
lmElm〉 = δll′δmm′CEE

l (1.11)

〈B∗
lmBlm〉 = δll′δmm′CBB

l (1.12)

La fracción de polarización es del orden de ∼ 10−6 K. Su estudio nos proporciona

importante información sobre la ionización del Universo.

1.3. Emisión galáctica

Además de todos los efectos citados que dan lugar a anisotroṕıas, tendremos

que tener en cuenta la emisión de nuestra propia galaxia dado que contamina el

CMB llegando a enmascarar las anisotroṕıas. Las principales fuentes contaminantes

son: la emisión libre-libre, la emisión sincrotrón y la emisión térmica del polvo.

Junto con estas emisiones, las fuentes extragalácticas también son un importante

contaminante. Describimos brevemente cada uno de los tipos de emisión:

Emisión libre-libre: se debe a la interacción entre electrones térmicos libres y

protones y otros iones presentes en el medio interestelar. Un estudio detallado

de la misma puede encontrarse en Oster (1961). La intensidad en este caso,

dado que a las frecuencias de microondas la temperatura es baja (régimen no

relativista) viene dada por:

Iν ∝ ν−γl , γl ≈ −0,15 (1.13)

Esta emisión no domina la emisión global de nuestra galaxia a ninguna fre-

cuencia.

Emisión sincrotrón: es la emisión producida por electrones relativistas girando

en trayectorias helicoidales en el seno de un campo magnético. Su intensidad

depende del campo magnético y de la distribución de electrones relativistas de

rayos cósmicos de la siguiente forma:
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Iν ∝ B(p+1)/2ν−(p+1)/2 (1.14)

siendo p el ı́ndice espectral. Esta emisión se verá en la sección 1.7 y más en

detalle en el Caṕıtulo 3.

Emisión del polvo: se produce en el infrarrojo lejano y en la región de micro-

ondas. Predomina a frecuencias superiores a 100 GHz. Para más detalles, se

puede consultar Wright (1991). Su intensidad viene dada por:

Iν ∝ ν2[Bν(20,4K) + 6,7Bν(4,77K)] (1.15)

donde Bν(T ) representa la función de Planck.

1.4. El campo magnético en el Universo

El estudio del magnetismo cósmico ha experimentado un importante auge tanto

a nivel observacional como a nivel teórico en los últimos años. La primera detección

del campo magnético en un objeto astrof́ısico se realizó a principios del siglo XX

en el Sol, cuando G. E. Hale (1908) observó el efecto Zeeman en frecuencias visi-

bles. Hubo que esperar unos 40 años para que H. W. Babcock(1947) detectara el

efecto Zeeman en estrellas. La polarización en el visible de la luz estelar, junto con

la interpretación del efecto Davis-Greenstein (1949) hicieron presagiar la presencia

de un campo magnético en nuestra galaxia. En los años 60, el surgimiento de la

Radioastronomı́a reforzó los descubrimientos en el visible al permitir la realización

de las primeras mediciones de la polarización en longitudes de onda de radio. Este

hecho enriqueció enormemente la visión del Universo dando cuenta de que los cam-

pos magnéticos estaban presentes en todas y cada una de las escalas, desde las más

pequeñas como las de los planetas y estrellas, hasta las más grandes como las de

las galaxias y cúmulos de galaxias (ver por ej. Carilli & Taylor 2002). Para tener un

conocimiento general sobre el magnetismo en astrof́ısica existen varios textos como

son Parker (1979); Zeldovich (1983); Ruzmaikin et al. (1988), etc.

Dependiendo del sistema, la intensidad del campo magnético vaŕıa desde los

pocos micro Gauss (µG) presentes en galaxias y cúmulos de galaxias, pasando por

intensidades de unos pocos gauss (G) para el caso de planetas -como por ejemplo

la Tierra- y llegando hasta unos 1012 G para el caso de estrellas de neutrones.

Objetos como los púlsares y las fuentes de rayos X también poseen intensos campos

magnéticos. Respecto a estructuras más grandes como pueden ser los supercúmulos

de galaxias, medir el campo magnético de forma directa resulta dif́ıcil. Una pista

sobre su intensidad puede proporcionárnosla la propagación de los rayos cósmicos

más energéticos (Farrar & Piran 2000). Kim et al. (1991) obtuvieron una intensidad
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de campo magnético del orden de ≈ 0,5µG para el supercúmulo de Coma. Este hecho

parece evidenciar la presencia del magnetismo a escalas de supercúmulos galácticos.

Todas estos hechos observacionales y, especialmente, la ubicuidad del magnetismo

en las escalas mayores, siendo siempre su valor de intensidad del orden de µG,

lleva a plantear la posibilidad de la existencia de un campo magnético de fondo,

presente en los grandes filamentos observados en cartografiados como el SDSS (del

inglés Sloan Diginal Sky Survey) (Adelman-McCarthy et al. 2008), detección que

parece haber realizado Lee et al. (2009). Este hipotético campo magnético aún no

ha sido detectado fundamentalmente por la poca sensibilidad, y por la ausencia de

electrones relativistas que puedan dar lugar a radiación sincrotrón debida a dicho

campo. Esencialmente, la única forma de detectarlo directamente es observando

la rotación de Faraday que pueda producir (ver Sección 1.6). Esta detección es

factible para el satélite PLANCK en el caso del CMB. Dentro de esta misión se ha

creado un grupo de trabajo dedicado a restringir el campo magnético primordial (del

inglés “primordial magnetic field”, PMF) pues PLANCK puede tener la sensibilidad

suficiente para detectarlo de acuerdo con las predicciones teóricas que existen.

La idea de la existencia de un campo magnético a gran escala en el Universo pre-

cursor de los campos observados en galaxias fue gestada por I. Wasserman (1978).

Wasserman propone un campo primigenio enlazado de tal forma que dicho campo

puede actuar como fuente de perturbaciones de densidad. Estas perturbaciones cre-

cen según la teoŕıa de perturbaciones cosmológicas ordinarias mediante inestabilidad

gravitatoria, contribuyendo de esta forma a la formación y evolución de la estructura

a gran escala (ver por ej. Battaner et al. 1997b).

1.5. Mecanismos de generación de campo magnéti-

co primordial

El origen del magnetismo en el Universo es hoy d́ıa una incógnita. Son nume-

rosos los mecanismos propuestos aśı como también las clasificaciones de los mis-

mos. Existen varios trabajos de revisión entre los que cabe destacar los siguientes:

Enqvist (1998); Battaner & Florido (2000); Grasso & Rubinstein (2001); Giovanni-

ni (2002); Widrow (2002); Giovannini (2004b); Shaposhnikov (2005); Rees (2005);

Brown (2008); Kulsrud & Zweibel (2008); Battaner & Florido (2009). A continua-

ción se muestran brevemente los distintos mecanismos dependiendo que su origen sea

posterior a la recombinación, como la etapa de pre-formación galáctica; o anterior a

dicha época, es decir, que tiene su origen en etapas tempranas del Universo.
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PRIMORDIAL

1.5.1. Mecanismos de generación post-recombinacionales

Estos mecanismos tienen lugar en épocas posteriores a la recombinación, y por

tanto, no suponen un origen cosmológico del campo magnético. Son básicamente dos

mecanismos:

1. Dinamos.

2. Magnetización debida a la eyección de campo procedente de objetos compactos

(ver por ej. Rees 2005; Hanayama et al. 2006; Kronberg et al. 2008).

En el siguiente párrafo se explica el mecanismo dinamo por ser uno de los más

estudiados.

Mecanismo Dinamo. Este mecanismo ha sido el mecanismo tradicional pro-

puesto para explicar el magnetismo en las galaxias (ver por ej. Beck 2009a). Son

numerosos los mecanismos dinamo propuestos a lo largo del tiempo y las modifica-

ciones del mismo, como por ejemplo la dinamo no-lineal propuesta por Brandenburg

& Subramanian (2005). Existen varios tipos y combinaciones de la misma que pue-

den explicar la presencia de campos magnéticos en objetos estelares, galácticos y

extragalácticos. Además de las distintas dinamos propuestas dependiendo del sis-

tema que se trate, existe también distintos tipos dependiendo de que aparezcan en

una etapa protogaláctica o galáctica.

Esencialmente el mecanismo dinamo tiene lugar cuando una galaxia que se en-

cuentra en movimiento de rotación, contiene una semilla de campo magnético, una

turbulencia y un fluido conductor. Esto es lo que daŕıa lugar a los campos magnéti-

cos que hoy d́ıa se observan. La mayoŕıa de los mecanismos de generación de semilla

de campos magnéticos están basados en un mecanismo de bateŕıa establecido por

gradientes de presión y de densidad no paralelos. Biermann & Schlüter (1951) su-

girieron incorporar un término de presión en la ley de Ohm aportando un término

extra en la ecuación de inducción magnética, como se muestra a continuación:

∂ ~B

∂t
= ∇× (~v × ~B) +

η

4π
∇2B +

c∇pe ×∇ne

n2
ee

(1.16)

donde η es el coeficiente de resistividad, pe es la presión de los electrones y ne es

la densidad numérica de electrones. Este tercer término extra en la ecuación de la

inducción magnética (1.16) dependiente de la presión y densidad electrónica permite

generar campo magnético a partir de unas condiciones iniciales de campo cero. El

efecto bateŕıa es una consecuencia natural del hecho de que los electrones e iones

tengan la misma carga pero distinta masa.
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Es importante notar que la presencia de un doble gradiente en el término “ba-

teŕıa” no es despreciable en las escalas más pequeñas. La semilla de campo generada

de esta forma es de la misma escala que las estructuras más pequeñas, dependiendo

de la época de generación; por tanto, esta “pequeña” escala puede corresponderse

con las grandes escalas en la etapa actual del Universo.

Finalmente, hemos de hacer una apreciación sobre lo que ocurre con el término

“bateŕıa” conforme el campo magnético evoluciona. Inicialmente, cuando el campo

es cero o muy pequeño, dicho término domina y afecta t́ıpicamente al crecimiento

lineal del campo magnético en escalas pequeñas. Pero cuando esta semilla de campo

magnético comienza a crecer, el primer término, el término inductivo de la ecua-

ción (1.16) puede dominar. En este caso, podemos estimar la intensidad de campo

magnético, asumiendo una escala de longitud L, quedando:

vB

L
≈ cpene

n2
eeL

2
(1.17)

sabiendo que pe = nekTe y sustituyendo en esta expresión, la intensidad de campo

magnético vendrá dada por:

B ≈ ckTe

veL
(1.18)

Si tomamos un valor t́ıpico de temperatura de la componente ionizada del medio

protogaláctico Te ≈ 3 eV; asumiendo equilibrio térmico entre iones y electrones

(Te ≈ Ti); sustituyendo la velocidad de los iones por vi =
√

kTi/mi y tomando,

finalmente, un rango de fluctuaciones en longitud del orden de L ≈ 1 kpc, el rango

que se obtiene para la intensidad de campo magnético es B ≈ 10−19 − 10−16 G.

Para intensidades superiores a éstas, el término inductivo de la ecuación dominaŕıa,

pudiendo dar lugar incluso a un crecimiento exponencial.

En un medio con una alta conductividad, pueden darse dos tipos de dinamo

turbulenta: la dinamo isótropa y la dinamo de campo medio. La primera opera en

medios con flujo turbulento isótropo y homogéneo amplificando la enerǵıa magnética

mediante el estrechamiento de las ĺıneas del campo aleatorio (Kulsrud & Anderson

1992). Por el contrario, la segunda dinamo depende de la anisotroṕıa en la turbulen-

cia para alcanzar la amplificación v́ıa dinamo α−Ω (ver por ej. Moffatt 1978; Parker

1979; Ruzmaikin et al. 1988). Esta anisotroṕıa suele proceder de la rotación diferen-

cial, estratificación, cizalladura y reconexión que dan lugar a una helicidad distinta

de cero en el campo de velocidad turbulento. Es esta helicidad la que amplifica el

campo magnético medio.
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1.5.2. Mecanismos de generación primordiales

A continuación se presenta brevemente un recorrido por aquellas hipótesis que

sitúan el origen del magnetismo en el Universo primigenio o en etapas anteriores

a la recombinación. La mayoŕıa de ellos asumen la posibilidad de que los campos

magnéticos estuvieran presentes ya en las condiciones iniciales del Universo. En al-

gunos casos, dichos campos primigenios tienen intensidades del orden de ∼ 10−20

G en la etapa protogaláctica constituyendo la semilla suficiente para ser amplifi-

cado mediante un mecanismo dinamo. Además, existen hechos observacionales que

apoyan este tipo de mecanismos, como son, por ejemplo:

rotación de Faraday observada a alto z (Kronberg et al. 2008).

absorción observada en sistemas Lyman-α y rotación de Faraday en los mismos

(Oren & Wolfe 1995).

Aún aśı, dicho origen no está exento de problemas (ver por ej. Kulsrud & Zweibel

2008). Algunos de esos problemas son por ejemplo, para el caso de los mecanismos

que dan lugar a la semilla del campo magnético mediante transiciones de fase que

tienen lugar anteriores a la era de la radiación, se tiene que la longitud de coherencia

t́ıpica es mucho más pequeña de lo que se espera. Si por otra parte consideramos

aquellos campos magnéticos que han sobrevivido a una etapa inflacionaria, resulta

que son significativamente más débiles.A la vista de estos hechos, se han propuesto

numerosos mecanismos de amplificación (ver por ej. Turner & Widrow 1988) para el

campo magnético de origen primordial aunque, en cualquier caso, la cuestión sobre

su origen sigue abierta.

Independientemente del mecanismo generador el PMF debe cumplir las siguien-

tes restricciones:

Derivadas del CMB: en este caso, dependerá de si se está considerando un

campo magnético estocástico u homogéneo.

• Para un campo magnético estocástico: El espectro de potencias de dicho

campo viene dado por:

〈B∗
i (k)Bj(k)〉 ∼ (δij − k̂ik̂j)PB(k) + iǫijlk̂lPH(k) (1.19)

donde PB(k) representa la parte simétrica del espectro (PB ∼ 〈|B2|〉);
mientras PH(k) es la parte que representa la helicidad del espectro (PH(k) ∼
~B × (∇× ~B)).

Si el magnetismo no es despreciable, se introducen una serie de aniso-

troṕıas en el tensor enerǵıa-momento, como vorticidad y ondas gravita-

torias. La parte simétrica contribuye a las anisotroṕıas de temperatura y
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polarización inducidas por perturbaciones vectoriales y tensoriales; mien-

tras que la parte de la helicidad, introducirá correlaciones entre tempe-

ratura y polarización.

• Para un campo magnético homogéneo: se espera que dé lugar a una rup-

tura de simetŕıa espacial, introduciendo anisotroṕıas no gaussianas y co-

rrelaciones entre los multipolos l y l ± 2 (ver Scannapieco & Ferreira

1997).

Derivadas de la nucleośıntesis primordial: La presencia del magnetismo, cambia

el ritmo de expansión del Universo, y por tanto, produce un cambio en la

abundancia de 4He (O’Connell & Matese 1969). Además cambia el ritmo de las

reacciones (ver por ej. Grasso & Rubinstein 1996). También se ha observado

que incrementa notablemente el decaimiento β de los neutrones (Matese &

O’Connell 1969).

Los distintos mecanismos con un origen anterior a la formación de las galaxias

son los siguientes:

1. Procedentes de la Inflación. Al igual que ocurre con el inflatón que da lugar a

fluctuaciones en la densidad a gran escala, es razonable pensar que las fluctua-

ciones de campos electromagnéticos pueden dar lugar a campos magnéticos

a gran escala. Esto es posible cuando se permite un acoplamiento del cam-

po electromagnético con otros campos, como puede ser el gravitatorio. Bajo

no-invariancia conforme este hecho puede dar lugar a campos magnéticos a

gran escala (ver Turner & Widrow 1988, para más detalles). El modelo más

simple planteado en este marco es el propuesto por Giovannini (2000), capaz

de producir part́ıculas en un espacio de De Sitter, aśı como correlaciones entre

carga y corriente y la conductividad del plasma.

Otros trabajos que proponen una magnetogénesis inflacionaria son: Ratra

(1992) que supone un acoplamiento entre el inflatón y las ecuaciones de Max-

well. También los presentados por Dolgov & Silk (1993); Dimopoulos et al.

(2002); Bamba & Sasaki (2007); Campanelli et al. (2008), entre otros.

2. Procedentes de la Cosmoloǵıa de Cuerdas. La idea en este caso es suponer que

el acoplamiento electromagnético es dinámico (g ∼ eΦt, donde Φ es el llama-

do dilatón). Su evolución temporal implicará un cambio en el acoplamiento

y por tanto, una generación de campo magnético. Para profundizar en este

mecanismo consultar Gasperini et al. (1995).

3. Procedentes de defectos cósmicos (Hollenstein et al. 2008).
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4. Procedentes de Transiciones de Fase cosmológicas. El primer escenario fue

propuesto por Hogan (1983). La transición de fase tendŕıa lugar en distintos

de lugares del Universo. En los bordes de esos lugares podŕıa suponerse la

presencia de grandes gradientes de temperatura o de cualquier otra magnitud

capaz de describir la transición de fase. Esos elevados gradientes produciŕıan

mediante un mecanimo termoeléctrico una bateŕıa de Biermann. Puede encon-

trarse una revisión más completa y actual en Boyanovsky et al. (2003) y en

las referencias que contiene.

5. Procedentes de la vorticidad.

a) Mecanismo de Harrison (Harrison 1969, 1973). Los campos magnéticos

pueden generarse durante la era de dominio de la radiación.

b) Evolución no lineal de la perturbaciones en densidad (Matarrese et al.

2005). Otros trabajos en esta misma ĺınea son los presentados por Siegel

& Fry (2006) o Kobayashi et al. (2007).

6. Procedentes de perturbaciones en la métrica (Maroto 2001; Takahashi et al.

2006).

7. Procedentes de dinamos ocurridos antes de la recombinación. Semikoz & So-

koloff (2004) proponen que la ruptura de la paridad junto con la asimetŕıa de

los neutrinos hacen que el parámetro α del dinamo sea distinto de cero.

Además existen otros trabajos como por ejemplo el de Gnedin et al. (2000) que

sitúa la aparición del magnetismo en la reionización del Universo.

1.6. El campo magnético galáctico

La existencia del campo magnético galáctico (GMF, del inglés galactic magnetic

field) fue propuesta inicialmente por Fermi (1954) para quien el GMF debeŕıa estar

concentrado en el disco de la galaxia aunque por aquellos años aún no hab́ıa forma

de constatar dicha hipótesis observacionalmente. La primera evidencia observacional

del campo magnético en nuestra galaxia se obtuvo un par de años después mediante

la observación de la polarización en el visible de la luz estelar Hiltner (1956). Tras

este descubrimiento y con el avance en la sensibilidad de la instrumentación se pudo

medir también la polarización de la luz estelar en galaxias cercanas a la nuestra. El

momento cumbre que hizo despegar el estudio del magnetismo galáctico se debió al

descubrimiento de la polarización de la emisión sincrotrón en longitudes de onda de

radio por Wielebinski & Shakeshaft (1962) (ver sección 1.7). Este hecho se convir-

tió en una potente técnica para la detección y medición de los campos magnéticos,
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Figura 1.3: Representación de la distribución de RM de 388 púlsares con |b| < 8◦

proyectado en el plano galáctico. El tamaño de los śımbolos es proporcional a la
ráız cuadrada de su medida de rotación estando entre 9 y 900 rad/m2. Ćırculos y
cuadrados representan RM < 0; mientras que aspas y cruces representan RM > 0.
Las distancias a los púlsares se han establecido utilizando el modelo NE2001 (Cordes
& Lazio 2002) para la distribución de electrones térmicos. La figura ha sido obtenida
de Han et al. (2006)

tanto en nuestra galaxia como en galaxias cercanas. Dicha técnica junto con la medi-

ción de medida de rotación (RM, del inglés rotation measure) de púlsares y fuentes

extragalácticas (EGRS, del inglés extragalactic radio sources) constituyen hoy d́ıa

las herramientas más importantes para su estudio. Estos hechos hicieron que el mag-

netismo se convirtiera en un elemento clave para entender la galaxia, pues juega un

papel imprescindible en la dinámica (ver por ej. Nelson 1988; Battaner et al. 1992;

Battaner & Florido 2000). Existen numerosos art́ıculos de revisión sobre magnetis-

mo galáctico entre los que destacamos: Beck et al. (1996); Beck (2001, 2004, 2008a);

Battaner et al. (2008); Reich (2008); Han (2009).

En base a las dos técnicas citadas, comenzaron a construirse catálogos de púlsares

y EGRS con el fin de determinar la estructura del campo magnético en nuestra

galaxia teniendo en cuenta que los púlsares son objetos situados fundamentalmente

en el disco galáctico, mientras que por el contrario, las EGRS son objetos situados

fuera del disco. Conociendo la rotación de Faraday de ambos objetos podŕıamos

hacernos una idea de la estructura a gran escala de nuestro GMF. En la Figura 1.3

se muestra la forma del GMF deducida del catálogo de púlsares obtenido por Han

et al. (2006).

Uno de los primeros catálogos de púlsares fue el de Manchester (1974) en el cual

se midió la medida de rotación para 18 púlsares. Basándose en dichas observaciones,

propuso que la estructura local del GMF teńıa una componente radial. La intensidad
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de GMF deducida fue de 2,2 ± 0,4µG. Tras la aparición de este trabajo, Simard-

Normandin & Kronberg (1980) y Tabara & Inoue (1980) realizaron sendos catálogos

de medidas de rotación de EGRS. Ambos fueron utilizados para restringir el modelo

que describ́ıa el GMF. Cabe destacar el resultado obtenido por Thomson & Nelson

(1980) derivado del análisis de dichos catálogos y concerniente a la estructura del

GMF, que reveló un cambio de signo en la medida de rotación de las EGRS de

un brazo de nuestra galaxia con respecto al siguiente brazo. Hoy d́ıa es lo que

conocemos como reverso y representa un cambio en la dirección de las ĺıneas de

campo magnético a diferentes distancias radiales.

A principios de los años 80, Inoue & Tabara (1981) y Sofue & Fujimoto (1983)

presentaron un detallado estudio sobre el GMF combinando los datos de medidas

de rotación de EGRS y de polarización en el visible para determinar el modelo

de GMF en la vecindad solar. El resultado obtenido por Sofue & Fujimoto (1983)

fue un modelo bisimétrico compuesto por dos brazos espirales que aparentemente

segúıa la estructura espiral visible de la galaxia. Rand & Kulkarni (1989) utilizando

la medida de rotación de 200 púlsares, confirmaron la presencia de dichos reversos,

aśı como propusieron un modelo que consist́ıa en una serie de anillos circulares

concéntricos, como veremos en el Caṕıtulo 3. Vallee (1991) propuso un modelo de

GMF axisimétrico para explicar los datos de RM, introduciendo una modificación

Poezd et al. (1993) para dar cuenta de los reversos. Han & Qiao (1994) propusieron

un modelo de GMF bisimétrico de 4 brazos espirales. Los distintos modelos citados

se verán en profundidad en el Caṕıtulo 3.

En la actualidad, el desarrollo de experimentos para el estudio de rayos cósmicos

ultra-relativistas está proporcionando indirectamente una herramienta útil para ex-

plorar el modelo de GMF (Kachelrieß et al. 2007). Deducidos de la propagación de

rayos cósmicos se han obtenido distintos modelos para el GMF entre los que cabe

señalar: Stanev (1997); Harari et al. (1999); Tinyakov & Tkachev (2002); Prouza &

Šmı́da (2003). Finalmente hay que destacar el hecho de que el magnetismo galáctico

puede explicar las anisotroṕıas a gran escala observadas por MILAGRO (Abdo et al.

2009) tal y como han sugerido recientemente Battaner et al. (2009). Junto a esta

nueva forma de describir el GMF, los esfuerzos se están centrando en la obtención

de RM de púlsares y EGRS en ambos hemisferios, aśı como en la elaboración de

cartografiados a todo el cielo de polarización en radio con el fin de combinar ambas

fuentes de datos. A nivel teórico, los ajustes de los datos, sugieren modelos de GMF

más complejos de los propuestos hasta ahora.
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1.7. Métodos de detección de campo magnético

Son varios los métodos utilizados para la medición del magnetismo en el Universo.

A nivel galáctico y extragaláctico, autores como Beck (2000, 2007, 2009b) y Han

(2009) enfatizan el hecho de que la información más realista del GMF procede de

las RM de púlsares y fuentes extragalácticas. Son varios los art́ıculos de revisión que

recogen los distintos métodos: Kronberg (1994); Han & Wielebinski (2002); Widrow

(2002); Wielebinski (2005); Beck (2008b); Reich (2008); Reich & Reich (2009).

En la detección del GMF tenemos que tener en cuenta que posee dos componen-

tes: una es la componente regular (Breg) responsable de la estructura a gran escala y

otra la componente aleatoria (Bran) responsable de la estructura a pequeña escala.

Las observaciones de los campos magnéticos pueden realizarse a diferentes lon-

gitudes de onda que van desde el visible, infrarrojo, milimétrico, sub-milimétrico

hasta el radio, siendo este último el que más información aporta sobre la estructura

de los campos magnéticos.

Los métodos de medición utilizados para el estudio del magnetismo galáctico y

extragaláctico son:

Radiación sincrotrón.

La radiación sincrotrón constituye una de las herramientas más potentes para

el estudio de los campos magnéticos presentes en el medio interestelar. Esta

radiación consiste en la emisión producida por electrones relativistas que se

encuentran girando en el seno de un campo magnético. La información sobre

los campos magnéticos se deduce tanto de la intensidad total de dicha emisión

como de su polarización. La intensidad total de la emisión sincrotrón es una

medida de la densidad de electrones de rayos cósmicos (UHECR, del inglés

ultra-high energy cosmic rays) presentes en un rango de enerǵıa determinado

y de la intensidad total del campo magnético dentro del plano del cielo.

La polarización de la emisión sincrotrón nos da información sobre la com-

ponente regular del campo magnético. La componente aleatoria o turbulenta

del campo no produce polarización. La componente regular se caracteriza por

poseer una dirección constante y sus vectores de polarización tienen una am-

bigüedad de 180◦. La depolarización indica la presencia de campos turbulentos.

La sincrotrón es una radiación altamente polarizada, llegando su grado de po-

larización lineal hasta un ≈ 75 % aunque observacionalmente es menor debido

a una serie de fenómenos que tienen lugar como son: la contribución de emi-

sión térmica no polarizada, que posiblemente domine en regiones de formación

estelar o también por la depolarización Faraday que tiene lugar a lo largo de

la ĺınea de visión y a través del haz del radiotelescopio. La orientación de los
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vectores de polarización cambian en un medio magnetizado mediante rotación

de Faraday (para más detalle ver siguiente apartado).

Son varios los textos en los que se puede ver en detalle esta emisión como por

ejemplo el texto de Rybicki & Lightman (1986). La emisión sincrotrón nos pro-

porciona información sobre la componente del campo magnético perpendicular

a la ĺınea de visión tal y como se ilustra en la Figura 1.4.

La intensidad total de la emisión sincrotrón depende de la distribución de

electrones relativistas. Normalmente esta distribución viene descrita por una

ley de potencias de la forma:

ne(E)dE = ne0

(

E

E0

)−p

dE (1.20)

siendo p el ı́ndice espectral importante para la determinación del grado de

polarización; y ne0 la densidad de electrones cuya enerǵıa es E0. La intensidad

total de sincrotrón viene dada por:

Iν ∼ ne0ν
(1−p)/2B

(p+1)/2
⊥ (1.21)

siendo B⊥ la componente del campo magnético perpendicular a la ĺınea de

visión. Si la distribución de electrones presenta polarización, se puede definir

el grado de polarización π como:

π =
I⊥(ν) − I||(ν)

I⊥(ν) + I||(ν)
(1.22)

donde I⊥ e I|| indican las intensidades en la dirección perpendicular y paralela

a la proyección del campo magnético en el plano del cielo. En el caso de

un campo magnético regular y una distribución de electrones de tipo ley de

potencias, el grado de polarización depende únicamente del ı́ndice espectral

según:

π =
p + 1

p + 7/3
(1.23)

Hay que notar que para valores t́ıpicos observados en una galaxia espiral p ∼ 3,

el grado de polarización del sincrotrón puede llegar a ser del orden del 75 %.

En el Caṕıtulo 3 se explicará más detalladamente la polarización de la emisión

sincrotrón. Art́ıculos de referencia básicos son Westfold (1959) y Ginzburg &

Syrovatskii (1965).

Rotación de Faraday.
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Figura 1.4: Ilustración esquemática de las dos técnicas de detección de magnetismo
más utilizadas: emisión sincrotrón y rotación de Faraday. La figura ha sido obtenida
de Wielebinski (2005)

La rotación de Faraday fue detectada por primera vez por Cooper & Price

(1962) en fuentes extragalácticas. Consiste en la rotación del plano de polari-

zación de una onda de radio linealmente polarizada (emitida por una radio-

fuente) que atraviesa un medio magnetizado girando su plano de polarización

un ángulo φ (ver figura 1.4). Esta rotación depende de la distancia que atra-

viesa la onda (l) a lo largo de la ĺınea de visión; la densidad de electrones

térmicos (ntermica
e ) y la intensidad del campo magnético a lo largo de la ĺınea

de visión (B||), de forma que:

φ = φ0 +
e3

2πm2
ec

4
λ2

∫ L

0

ntermica
e B||dl (1.24)

Se define la medida de rotación (RM) como:

RM =
e3

2πm2
ec

4

∫ L

0

ntermica
e B||dl = 0,81

∫ L

0

ntermica
e B||dl ≈ ntermica

e B||L

(1.25)

donde el B|| está dado en unidades de µG; dl en pc y ntermica
e en cm−3. La RM

resultante vendrá dada en unidades de rad/m2 (Rybicki & Lightman 1986).

Hemos de notar que por definición, si RM > 0, el campo magnético apunta

hacia el observador. Algunas radiofuentes, como las fuentes extragalácticas,

poseen una medida de rotación intŕınseca.

Tradicionalmente, la RM de púlsares y fuentes extragalácticas se ha utilizado

para determinar la estructura del campo magnético del disco de la galaxia,



22 1.8. CARTOGRAFIADOS EN LONGITUD DE ONDA CENTIMÉTRICA

dado que nos proporciona información sobre la componente regular del campo

a lo largo de la ĺınea de visión.

Polarización en el visible

Éste fue el primer método utilizado para la detección del GMF. Se debe a

que los campos magnéticos presentes en el medio interestelar producen un

alineamiento de los granos de polvo presentes en dicho medio.

• Polarización de la luz estelar: (Behr 1959; Mathewson & Ford 1970). Este

método sólo permite detectar campos magnéticos en la vecindad solar y

la única conclusión segura que se deduce acerca de la estructura del GMF

es que dicho campo está contenido en el disco de la galaxia.

• Emisión térmica polarizada del gas en longitud de onda sub-milimétrica,

milimétrica e infrarroja (Hildebrand et al. 2000): puede resultar bastante

potente debido al bajo “scattering” esperado a estas longitudes de on-

da, y por tanto, permite establecer que la polarización medida se deba

únicamente a la originada por la emisión del polvo alineado en el campo

magnético.

Efecto Zeeman

Consiste en el desdoblamiento que tiene lugar en las ĺıneas espectrales de un

átomo cuando éste se encuentra en el seno de un medio magnetizado. Dicho

desdoblamiento nos da una información directa de la intensidad de campo

magnético de acuerdo a:

δνZ =
eB||

2πme

(1.26)

A nivel galáctico, se utiliza para detectar campos magnéticos en nubes mole-

culares (Crutcher 1999). Resulta relevante para la comprensión de los procesos

de formación estelar en nubes.

1.8. Cartografiados en longitud de onda centimétri-

ca

En la presente sección se presentan brevemente los cartografiados de todo el cielo

y a distintas frecuencias de radio que se han realizado con el fin de determinar la

estructura del campo magnético de nuestra galaxia (ver por ej. Reich 2006). Estos

cartografiados son de intensidad total y/o intensidad polarizada. Los de intensidad

polarizada a baja frecuencia nos revelan algunas pistas sobre el campo magnético
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Figura 1.5: Cartografiado de todo el cielo en intensidad, a 408 MHz en coordenadas
galácticas. Los datos son una combinación de los cartografiados obtenidos por los
telescopios de Jodrell Bank MkI y MkIA, el telescopio de Effelsberg de 100 m y el
de Parkes de 64 m. La resolución angular es 0,85◦. La figura ha sido obtenida de
http : //lambda.gsfc.nasa.gov/product/foreground.

local, la estructura de regiones cercanas como los llamados “loops” que poseen un

campo magnético propio que se superpone al campo magnético galáctico; o sobre

la estructura del medio interestelar magnetizado. Como se aprecia en las figuras, la

emisión galáctica en radio se debe fundamentalmente a remanentes de supernovas,

a regiones HII y a la emisión difusa del medio interestelar. Esta última se debe

principalmente a la radiación sincrotrón y en menor grado a la emisión difusa que

produce el gas de baja densidad. La polarización del sincrotrón proporciona informa-

ción sobre la regularidad del campo magnético y su orientación. Teniendo un buen

conocimiento de los llamados “loops”, aśı como de las regiones HII podremos restar

su contribución en los mapas de intensidad polarizada y obtener esencialmente la

emisión sincrotrón de nuestra galaxia, con el fin de modelar el campo magnético que

la produce.

A frecuencia de 408 MHz Haslam et al. (1981, 1982): este cartografiado nos

muestra la intensidad de la emisión de todo el cielo a 408 MHz (ver figura 1.8).

A frecuencia 1.4 GHz : Reich (1982); Reich & Reich (1986); Reich et al. (2001);

Wolleben et al. (2006); Testori et al. (2008) A esta frecuencia se encuentran

dos cartografiados, uno en intensidad total y otro en intensidad polarizada

(Figura 1.8).

A frecuencias de 31.5, 53 y 90 GHz: son cartografiados en intensidad total

obtenidas por la misión de la NASA y de la ESA, COBE (Smoot et al. 1992).

A frecuencias de 22, 33, 41, 61 y 94 GHz : obtenidas por la misión de la
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Figura 1.6: Cartografiado de todo el cielo en intensidad polarizada, a 1.4 GHz en
coordenadas galácticas. Los datos combinan observaciones del cielo del norte obte-
nidas con el telescopio de 26 m DRAO y el cartografiado realizado en el polo sur
con el telescopio argentino de 30 m de Villa Elisa. La resolución angular es de 36’.
La figura ha sido corteśıa del Prof. Richard Wielebinski.

NASA, WMAP (Hinshaw et al. 2009). En la Figura 1.8 se muestran los datos

de intensidad polarizada a 22 GHz obtenidos por la misión WMAP que serán

utilizados en el caṕıtulo 3.

Finalmente hemos de añadir que la misión PLANCK (ESA) lanzada en mayo de

2009 proporcionará nuevos cartografiados a todo el cielo en las frecuencias 30, 44,

70, 100, 143, 217, 353, 545 y 857 GHz.

1.9. Objetivos cient́ıficos de esta tesis

Esta tesis engloba un estudio del magnetismo en diversas escalas, desde nuestra

propia galaxia hasta la estructura a gran escala del Universo. La tesis consta de dos

bloques diferenciados. Uno dedicado al estudio del campo magnético primordial y la

posibilidad de su detección, y otro dedicado al estudio del campo magnético galácti-

co. El conocimiento del campo magnético galáctico es esencial para descontaminar

su efecto para detectar el campo magnético primordial y tiene un evidente interés

en śı mismo.

Los objetivos globales de esta tesis son:

1. Obtener las ecuaciones que describen la evolución temporal de las anisotroṕıas

primarias de la radiación cósmica de fondo en presencia de un campo magnético
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Figura 1.7: Cartografiado de todo el cielo en intensidad polarizada, a 22
GHz en coordenadas galácticas. Los datos proceden del satélite espacial
WMAP. La resolución angular es de 7’. La figura ha sido obtenida de
http://lambda.gsf.nasa.gov/products/wmap

primordial con el fin de estudiar su influencia sobre la formación de estructura

a gran escala en el Universo aśı como de ver su influencia en la época de la

Reionización.

2. Obtener el mejor modelo de campo magnético galáctico capaz de reproducir los

datos de polarización a 22 GHz de WMAP, sabiendo que a esta frecuencia, la

principal contribución que existe proviene de la radiación sincrotrón producida

por el campo magnético de nuestra galaxia.

3. Cuantificar la influencia de dicho campo magnético galáctico sobre la dinámica

de nuestra propia galaxia estudiando y reproduciendo su curva de rotación

con el fin de obtener ciertas restricciones sobre la cantidad de materia oscura

galáctica.

4. Obtener aquellas regiones en las que el campo magnético primordial sea direc-

tamente detectable mediante rotación de Faraday, tras restar la contribución

del campo magnético galáctico modelado previamente, con el fin de delimi-

tarlas y buscar señal en los próximos datos que serán obtenidos por la misión

PLANCK (ESA).
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Caṕıtulo 2

Influencia del campo magnético en
la formación de estructura del
Universo.

2.1. Introducción

Existen varios hechos observacionales que apuntan a un origen primordial del

magnetismo en el Universo como la presencia de campo magnético en objetos dis-

tantes (de alto corrimiento al rojo, z). Dicho origen primordial puede ser explicado

mediante diferentes mecanismos (ver Sección 1.5) siendo las intensidades de campo

predichas de entre 1 y 10 nG en algunos casos. De ser aśı, estos valores debeŕıan

haber dejado huella en las anisotroṕıas primarias del CMB. Son numerosos los tra-

bajos que dan cuenta de esta influencia del PMF sobre el CMB, entre los que cabe

destacar por ejemplo: Kosowsky & Loeb (1996); Barrow et al. (1997); Subramanian

& Barrow (1998); Subramanian et al. (2003); Scóccola et al. (2004); Campanelli

et al. (2004); Naselsky et al. (2004); Lewis (2004); Giovannini (2004b,a, 2005); Ko-

sowsky et al. (2005); Giovannini (2006b,c,a); Barrow et al. (2007); Giovannini &

Kunze (2008b,a); Kahniashvili et al. (2009).

En el presente caṕıtulo se estudia la influencia de un campo magnético primordial

en las etapas tempranas del Universo. Dicho estudio está basado en los trabajos

previos realizados por Battaner et al. (1997b); Florido & Battaner (1997); Battaner

et al. (1997a); Battaner & Florido (1998) en los que se obtiene la evolución de las

inhomogeneidades de densidad en una época anterior a la igualdad asumiendo que

el Universo era un fluido dominado por fotones.

El estudio de la evolución de las inhomogeneidades de densidad en ausencia de

campos magnéticos es un tema clásico presente en múltiples textos (ver por ej. Wein-

berg 1972; Peebles 1980; Padmanabhan 1993). La inclusión del magnetismo en la

27
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formación y evolución de estructura ha dado lugar a distintos trabajos, dependiendo

de que dicho campo magnético sea uniforme o estocástico. El pionero fue el realizado

por Zel’Dovich (1965) en el que expuso un modelo donde el crecimiento de estructura

se deb́ıa únicamente a la presencia de un campo magnético. Posteriormente a este

estudio han aparecido distintos trabajos utilizando la hipótesis de PMF uniforme

(Barrow et al. 1997; Giovannini 1999; Barrow & Maartens 1999; Giovannini 2000;

Bronnikov et al. 2004). El principal problema de la presencia de un campo magnético

primordial uniforme es que dicho campo supone la ruptura de la isotroṕıa espacial

del Universo. Para salvar este problema, se supone la creación de campo magnéti-

co distribuido aleatoriamente en el Universo o estocástico (ver por ej. Giovannini

2004a; Barrow et al. 2007; Giovannini & Kunze 2008c).

Nuestra motivación viene impuesta porque en la actualidad, los experimentos

de CMB cuentan con la sensibilidad necesaria para medir o acotar la presencia de un

campo magnético primordial. El satélite PLANCK es el primer experimento que nos

podŕıa dar alguna evidencia sobre su existencia. Es por ello fundamental estudiar la

evolución del magnetismo en las épocas tempranas y ver la huella que pudo dejar

en el CMB para una mejor comprensión del Universo.

En el trabajo que se expone a continuación se presenta nuestra derivación de

las ecuaciones de evolución de las inhomogeneidades de densidad en presencia de

un campo magnético, fotones, bariones, neutrinos, part́ıculas de materia oscura y

enerǵıa oscura. Hay dos formas de estudiar la influencia del magnetismo en el cre-

cimiento de estructuras. La primera se hace asumiendo una distribución estocástica

de campo magnético primordial (ver por ej. Giovannini 2004a; Giovannini & Kunze

2008c); mientras que la segunda, se refiere al seguimiento de una estructura pri-

mordial, por ejemplo, de un tubo de flujo magnético. Nuestro trabajo se engloba

dentro de esta segunda forma, pues los tubos de flujo magnético producen filamen-

tos magnéticos similares a los de la estructura a gran escala del Universo observable.

Además, estos tubos de flujo magnético se han encontrado en otros sistemas ioniza-

dos presentes en el Universo, como por ejemplo, el Sol o el medio interestelar.

En general, la presencia de un campo magnético producirá curvatura en el

espacio-tiempo y por tanto perturbaciones de densidad. La época en la que va-

mos a llevar a cabo este estudio es la era dominada por la radiación con el fin

de ampliar los trabajos realizados por Battaner et al. (1997b); Florido & Batta-

ner (1997) incluyendo part́ıculas de materia oscura fŕıa, neutrinos y enerǵıa oscura.

Además ampliamos dicho trabajo hasta el momento inmediatamente anterior al des-

acoplamiento (ver Figura 1.1) con el fin de estudiar a nivel teórico los efectos del

magnetismo que podŕıan ser detectados. En esta etapa, tendremos que considerar

la componente bariónica, al encontrarnos en una etapa dominada por la materia.

En realidad, la inclusión de una única componente bariónica es una simplificación

puesto que tendŕıa que considerarse separadamente protones y electrones acopla-
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dos mediante interacciones electromagnéticas. La validez de esta aproximación se

demuestra en Giovannini (2004a).

El tratamiento que se realiza es relativista, siendo posible trabajar en el marco

de los fluidos perfectos y en el régimen lineal. La inclusión del magnetismo se con-

sidera como un efecto de segundo orden. Bajo este marco, se plantea un sistema

de ecuaciones compuesto por las ecuaciones de Maxwell, las ecuaciones de campo

de Einstein y las ecuaciones de conservación de enerǵıa-momento, donde el tensor

enerǵıa-momento da cuenta del campo magnético, de la enerǵıa oscura, y de las dis-

tintas componentes materiales del fluido dependiendo de la época en consideración,

siendo fotones, part́ıculas de materia oscura y neutrinos en el caso de era dominada

por la radiación. Para el momento inmediatamente anterior al desacoplamiento, el

tensor dará cuenta además de la componente bariónica, aśı como del acoplamiento

v́ıa “scattering” Thomson existente entre bariones y fotones. Las delimitaciones de

ambas etapas vendrán representadas por los valores que tome el factor de escala del

Universo; aśı para el primer caso, consideraremos como ĺımite superior el impuesto

por a ≈ 10−5a0, que nos indica el momento anterior a la época acústica; mientras

como ĺımite inferior la era de la post-aniquilación, con el fin de evitar ciertos saltos

en la temperatura de los fotones. Una vez planteado nuestros sistemas de ecuacio-

nes, se perturban determinadas magnitudes para obtener los sistemas de ecuaciones

perturbadas que den cuenta de la evolución de las inhomogeneidades de densidad en

presencia de un campo magnético, constituyendo éste nuestro primer resultado. Ba-

jo ciertas simplificaciones, la solución particular para un tubo de flujo magnético nos

permitirá obtener la influencia del magnetismo en la reionización del Universo siendo

éste nuestro principal resultado. Finalmente, describimos brevemente del “Universo

huevera” como una posible estructura a gran escala propuesta por (Battaner & Flo-

rido 1998); compararemos a nivel formal nuestras ecuaciones de evolución con las

obtenidas por Giovannini & Kunze (2008c) en la era de dominación de la radiación y

con las obtenidas por Giovannini (2004a) para la etapa anterior al desacoplamiento;

y utilizaremos las expresiones dadas en Ma & Bertschinger (1995) para obtener los

sistemas de ecuaciones en el “gauge” newtoniano y en el espacio de Fourier.

2.2. Consideraciones generales

A continuación, presentamos las hipótesis que vamos a tener en cuenta para

la obtención de nuestro sistema de ecuaciones. Las épocas en las cuales vamos a

considerar los efectos del magnetismo, son la era de dominación de la radiación; y

la época inmediatamente anterior al desacoplamiento.

Se considera que la media del campo magnético cosmológico es cero; de lo

contrario estaŕıa en contradicción con el Principio Cosmológico puesto que
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de ser aśı, el carácter vectorial del campo magnético indicaŕıa una dirección

privilegiada en el Universo. A pesar de este hecho, en las escalas más pequeñas

existen campos magnéticos aleatorios que en cualquier lugar nos puede dar

〈B2〉 6= 0 pero siendo 〈 ~B〉 = 0.

Se asume que la evolución de los campos magnéticos no estará perturbada por

procesos de creación y disipación debido a la época en la que se encuadra este

estudio, dado que el campo magnético se considera como una perturbación.

Los campos magnéticos darán lugar a perturbaciones en la métrica, lo cual

inducirá movimientos e inhomogeneidades en la densidad.

Para el primer planteamiento del sistema de ecuaciones relativo a la era de la

dominación de la radiación, no se tienen en cuenta bariones ni electrones, sin

embargo, aparecerá el término relativo a ∇× ~B capaz de crear una corriente.

Para el sistema de ecuaciones perturbadas final se despreciará la fuerza de

Lorentz dado que se asume que la contribución bariónica en la era radiativa

es despreciable.

Sólo se consideran términos perturbados de primer orden.

Se considera únicamente perturbaciones escalares de la métrica.

2.2.1. Perturbaciones de la métrica

El tratamiento de las perturbaciones de la métrica, puede abordarse desde dos

“gauges” distintos: el “gauge” śıncrono (ver por ej. Weinberg 1972) y el newtoniano

conforme (Mukhanov et al. 1992).

Perturbaciones en el “gauge” śıncrono. El elemento de ĺınea viene dado por:

ds2 = a(t)2[−dt2 + (δij + hij)dxidxj] (2.1)

siendo t, la coordenada temporal y hij las perturbaciones espaciales de la métrica. Se

cumple que las componentes h0i = h00 = 0. En general, la perturbación de la métrica

hij puede descomponerse en la perturbación de hii = h y en una parte descrita por

h
||
ij, h⊥

ij y hT
ij, es decir:

hij =
δij

3
h + h

||
ij + h⊥

ij + hT
ij

donde por definición, h
||
ij, h

⊥
ij son las componentes longitudinal y transversal respec-

tivamente, y satisfacen las siguientes relaciones:
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ǫijk∂j∂jh
||
lk = 0 (2.2)

∂i∂jh
⊥
ij = 0 (2.3)

∂ih
T
ij = 0 (2.4)

Es ĺıcito, por tanto, escribir h
||
ij en términos de un campo escalar φ y h⊥

ij en términos

de un vector ~A tal que ~∇ · ~A = 0 de la forma:

h
||
ij = (∂i∂j − 1

3
δij∇2)φ (2.5)

h⊥
ij = (∂iAj − ∂jAi) (2.6)

La traza h junto con φ caracterizan el modo escalar; Ai caracteriza los modos vecto-

riales y hT
ij, los modos tensoriales de las perturbaciones de la métrica. Llamaremos

“traza” de hij a h = hii aunque no se trate de un auténtico escalar por referirse la

contracción de los ı́ndices espaciales.

Toda la descripción se ha realizado para el espacio real. El principal problema de

trabajar en este espacio es que las componentes aparecen acopladas, es por ello, por lo

que generalmente, se trabaja en el espacio de Fourier dado que en dicho espacio cada

modo es independiente y puede resolverse por separado. Para transformar al espacio

de Fourier los modos escalares de la métrica utilizaremos la siguiente expresión:

hij(~x, t) =

∫

d3kei~k~x[k̂ik̂jh(~k, t) − (k̂ik̂j −
1

3
δij)6η(~k, t)] (2.7)

Para el caso en que se considera que la perturbación de la métrica es diagonal, la

transformación al espacio del Fourier quedará:

hij(~x, t) =

∫

d3kei~k~x[k̂ik̂jh(~k, t)] (2.8)

Perturbaciones en el “gauge” newtoniano conforme. Este “gauge” sólo nos

describe las perturbaciones escalares de la métrica, las cuales vienen caracterizadas

por dos potenciales escalares: φ y ψ, de forma que el elemento de ĺınea en este caso

viene dado por:

ds2 = a2(t)[−(1 + 2ψ)dt2 + (1 − 2φ)dxidxi] (2.9)

Estos potenciales tienen una equivalencia con los potenciales de Bardeen (Bardeen

1980). Nótese que ψ equivale al potencial newtoniano clásico. Existe una equivalencia

entre los dos “gauges” presentados que puede verse en Ma & Bertschinger (1995).
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2.2.2. Tratamiento relativista del campo magnético

A continuación recordamos brevemente el tratamiento del campo magnético en

el marco relativista (ver por ej. Landau & Lifshitz 1971). El tensor enerǵıa-momento

magnético a tener en cuenta en las ecuaciones de Einstein se deriva de:

4πτµν
EM = Fµ

δ Fνδ − 1

4π
gµνFδγF δγ (2.10)

donde Fµν es el tensor de Faraday. En el espacio de Minkowski, la forma contravariante-

covariante del tensor de Faraday es:

Fµ
ν =











0 E1 E2 E3

E1 0 B3 −B2

E2 −B3 0 B1

E3 B2 −B1 0











(2.11)

siendo ~E = (E1, E2, E3) las componentes clásicas del campo eléctrico y ~B = (B1, B2, B3)

las del campo magnético. De forma abreviada, podemos expresarlo como:

F̂µ
ν =

[

0 ~E
~E B

]

(2.12)

donde B está dado por:

B =







0 B3 −B2

−B3 0 B1

B2 −B1 0






(2.13)

La inversa del tensor métrico de Friedmann-Robertson-Walker, gµν , es:

g00 = −1 (2.14)

g0i = 0 (2.15)

gij = δija
2 (2.16)

siendo a en este caso es el factor de escala cósmico. La matriz que nos permi-

ten transformar las coordenadas de un sistema de referencia de Minkowski (ĝµν =

diagonal(−1, 1, 1, 1)) a uno FRW (gµν = diag(−1, a2, a2, a2)) viene dada por:

Λµ
ν =

∂xµ

∂x′ν
= diagonal(1,

1

a
,
1

a
,
1

a
) (2.17)

por tanto, la ley de transformación de un sistema de referencia plano a otro curvo

descrito por la métrica de FRW se obtendrá según:
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gµν = Λµ
αΛν

β ĝαβ (2.18)

Aplicando esta transformación a la forma contravariante-covariante del tensor

de Faraday obtenemos:

Fα
β = Λα

µΛν
βF̂µ

ν =

[

0 a ~E
1
a
~E B

]

(2.19)

La forma covariante-covariante del tensor quedará como:

Fαβ =

[

0 −a ~E

a~E a2B

]

(2.20)

La forma contravariante-contravariante del tensor es:

Fαβ =

[

0 a ~E−1

− 1
a
~E B

a2

]

(2.21)

Finalmente, la forma covariante-contravariante del tensor es:

Fβ
α =

[

0 − 1
a
~E

−a ~E B

]

(2.22)

Asumiendo que la conductividad eléctrica es infinita, el campo eléctrico es cero para

el sistema de referencia en reposo de las part́ıculas cargadas. Los efectos de una

conductividad finita son despreciables según demuestran Cheng & Olinto (1994).

Utilizando la métrica de FRW en la ecuación (2.10), e introduciendo el tensor de

Faraday dado por la ecuación (2.19), el tensor enerǵıa-momento que vamos a utilizar

vendrá dado por:

4πτµν
EM =











0 0 0 0

0 −B1B1

a2 −B1B2

a2 −B1B3

a2

0 −B2B1

a2 −B2B2

a2 −B2B3

a2

0 −B3B1

a2 −B3B2

a2 −B3B3

a2











+











B2

2
0 0 0

0 B2

2a2 0 0

0 0 B2

2a2 0

0 0 0 B2

2a2











=

[

0 0

0 −1
a2 BB

]

+











B2

2
0 0 0

0 B2

2a2 0 0

0 0 B2

2a2 0

0 0 0 B2

2a2











(2.23)

Operando en la expresión (2.23) se obtiene:



34
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τµν
mag =











B2

8π
0 0 0

0 B2

24πa2 0 0

0 0 B2

24πa2 0

0 0 0 B2

24πa2











(2.24)

Llamando pmag =
〈B2〉
24π

, podemos expresar la densidad de enerǵıa magnética como:

ǫmag = 3pmag =
〈B2〉
8π

(2.25)

que es la ecuación de estado del campo magnético.

En las siguientes secciones se exponen los elementos necesarios para obtener el

sistema de ecuaciones que describa la evolución de las inhomogeneidades de densi-

dad en presencia de un campo magnético. Lo primero que necesitamos conocer es el

tensor de enerǵıa-momento de cada una de las componentes, lo siguiente es plantear

las ecuaciones de Einstein, las ecuaciones de Maxwell relativistas y las de conser-

vación de enerǵıa-momento sustituyendo la expresión del tensor enerǵıa-momento

total para finalmente permitir la fluctuación de determinadas magnitudes y obtener

el sistema de ecuaciones perturbado buscado.

2.3. Tensor enerǵıa-momento. Perturbaciones. Ten-

sor enerǵıa-momento perturbado

Cada una de las componentes del fluido que vamos a considerar lleva asociado un

tensor de enerǵıa-momento. En nuestro caso, vamos a trabajar bajo la aproximación

de fluido perfecto. Esta aproximación es válida, tanto en la época de dominación de

la radiación como en la época anterior al desacoplamiento y para todas las compo-

nentes que consideramos a excepción de los neutrinos que requieren una descripción

aparte como veremos. Recordamos brevemente que el fluido del Universo que esta-

mos considerando está compuesto por:

Fotones.

Bariones (engloba protones y neutros y están acoplados con los electrones

debido a la condición de neutralidad macroscópica).

Neutrinos ligeros.

Part́ıculas de materia oscura fŕıa.

Enerǵıa oscura.



CAPÍTULO 2. INFLUENCIA DEL CAMPO MAGNÉTICO EN LA
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Campo magnético.

La expresión del tensor enerǵıa-momento de un fluido perfecto viene dada por:

τµν = pgµν + (p + ǫ)UµUν (2.26)

donde p es la presión hidrostática; ǫ, la densidad de enerǵıa y Uµ, el vector 4-velocidad

del fluido. Es necesario conocer la ecuación de estado de la componente en cuestión.

Dada la ecuación de estado podemos definir la cantidad w como:

w =
p

ǫ
(2.27)

una cantidad que nos describe la ecuación de estado o ecuación barotrópica y que

será utilizada más adelante. Llamaremos a w ı́ndice de barotroṕıa. Para el caso de

perturbaciones adiabáticas, se verifica δp = c2
sδǫ siendo cs la velocidad del sonido

adiabática:

c2
s =

dp

dǫ
= w + ǫ

dw

dǫ
(2.28)

Finalmente, hay que señalar que los neutrinos no masivos y las part́ıculas de materia

oscura están desacopladas del resto de componentes desde épocas anteriores a las

etapas que estamos considerando.

A continuación exponemos la expresión del tensor enerǵıa-momento de cada una

de las componentes consideradas en nuestro análisis como fluidos perfectos.

Tensor enerǵıa-momento para los fotones. En la era de dominación de la

radiación y hasta el momento del desacoplamiento, los fotones se comportan como

part́ıculas relativistas estando descritos por la ecuación de estado:

ǫγ = 3pγ (2.29)

donde ǫγ es la densidad de enerǵıa radiativa (de los fotones) y pγ, la presión hi-

drostática de los fotones. En este caso, se tiene wγ = 1
3
. Teniendo en cuenta dicha

expresión e introduciéndola en la ecuación (2.26) se obtiene:

τ γ
µν = pγgµν + 4pγU

γ
µUγ

ν (2.30)

En el caso de los fotones, el vector 4-velocidad cumple: Uγ
0 = 1 y Uγ

i = 0. La

densidad de enerǵıa de los fotones cumple que ǫγ ∝ T 4. Para el caso de dominación

de la radiación: a(t) ∝ t1/2; mientras que en el caso de dominación de la materia, el

factor de escala vaŕıa como: a(t) ∝ t2/3.



36
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Tensor enerǵıa-momento para los bariones. En la época de la dominación de

la radiación, la contribución debida a los protones y a los electrones es despreciable.

En la época inmediatamente anterior al desacoplamiento se tendrá que incluir

como componente del fluido dando cuenta además del acoplamiento existente entre

éstos y los fotones. Los bariones se consideran part́ıculas no relativistas en esta

época. La ecuación de estado vendrá dada por:

ǫb = ρb (2.31)

y

pb = 0 (2.32)

En este caso se tiene wb = 0. Para dar cuenta del acoplamiento existente entre elec-

trones y fotones se introduce un término de colisiones en la ecuación de movimiento.

Este término es de la forma:

CThomson = aneσT (~ub − ~uγ) (2.33)

donde a es el factor que resulta de convertir las coordenadas f́ısicas a coordenadas

comóviles; ne es la densidad de electrones; σT , la sección de “scattering” Thomson

(0,6652 × 10−24 cm2); ~ub, la velocidad de los bariones y ~uγ, la velocidad de del

fluido de fotones. Se define la profundidad óptica como κ ≡ (aneσT )−1. El tensor

enerǵıa-momento en este caso quedará como:

τ b
µν = ρbU

b
µU

b
ν (2.34)

La dependencia de la densidad de enerǵıa con el factor de escala es: ǫb ∝ a(t)−3.

Tensor enerǵıa-momento para la materia oscura fŕıa. Su ecuación de estado

en este caso viene dada por:

ǫc = ρc (2.35)

y

pc = 0 (2.36)

Por tanto, se tiene wc = 0. Sustituyendo en la ecuación (2.26) se obtiene el tensor

enerǵıa-momento para esta componente:

τ c
µν = ρcU

c
µU

c
ν (2.37)

El vector 4-velocidad para estas part́ıculas cumple: U c
0 = 1 y U c

i = 0. La dependencia

de la densidad de enerǵıa con el factor de escala es: ǫc ∝ a(t)−3.
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Tensor enerǵıa-momento para los neutrinos ligeros. Los neutrinos ligeros

son part́ıculas relativistas y por tanto su ecuación de estado viene dada por:

ǫν = 3pν (2.38)

siendo ǫν , la densidad de enerǵıa de los neutrinos y pν , la presión de los mismos.

Al igual que en el caso de los fotones, se tiene: wν = 1
3

y ǫν ∝ a(t)−4. El caso de

los neutrinos difiere significativamente puesto que no pueden ser tratados como un

fluido perfecto. Éstos se encuentran desacoplados del resto de componentes dado

que las interacciones débiles que los mantienen en equilibrio térmico dejan de existir

cuando el Universo alcanza una temperatura de T ∼ 1010 K ∼ 1 MeV (Peebles

1993). Esto implica que los neutrinos cumplen sólo parcialmente la conservación de

enerǵıa-momento. La forma de abordar sus ecuaciones de evolución es utilizando la

función de distribución de Boltzman dado que permite expresarla con un desarrollo

en serie de polinomios de Legendre con el fin de truncar el sistema jerarquizado de

ecuaciones que describen su evolución a un determinado multipolo lmax. Siguiendo

la notación de Ma & Bertschinger (1995), y teniendo en cuenta la expresión (2.38),

en el espacio de las fases vendrá dada por:

ǫν = 3pν =
1

a4

∫

q2dqqdΩf0(q) (2.39)

siendo q, una variable equivalente al momento; dΩ, el elemento de volumen; y f0(q),

la función de distribución de Fermi-Dirac para los neutrinos. La ecuación de Bol-

tzmann se simplifica para estas part́ıculas al considerar ǫν = q. Para reducir el

número de variables se integra la función de distribución en q y se expande en serie

de polinomios de Legendre la dependencia angular de perturbación.

Tensor enerǵıa-momento para la enerǵıa oscura. La enerǵıa oscura se iden-

tifica frecuentemente con el término correspondiente a la constante cosmológica que

aparece en las ecuaciones de Einstein (ver sección 2.3), quedando por tanto como:

τΛ
µν =

Λ

8π
gµν (2.40)

Hay que notar que esto implica, teniendo en cuenta la aproximación de fluido per-

fecto:

ǫΛ = − Λ

8π
(2.41)

y

pΛ =
Λ

8π
(2.42)

Por tanto, en este caso, wΛ = −1.
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Tensor enerǵıa-momento para el campo magnético. La expresión para el

tensor enerǵıa-momento correspondiente al campo magnético cuya ecuación de es-

tado hemos indicado viene dada por la ecuación (2.25) es, como ya hemos visto

anteriormente:

τmag
µν = diag

[〈B2〉
8π

,

(〈B2〉
24π

a−2

)

,

(〈B2〉
24π

a−2

)

,

(〈B2〉
24π

a−2

)]

(2.43)

Formalmente podemos expresarlo como:

ǫmag =
〈B2〉
8π

(2.44)

y

pmag =
〈B2〉
24π

(2.45)

siendo, wmag = 1
3
.

Hay que subrayar que la evolución de la densidad de enerǵıa magnética con el

factor de escala es: B ∝ a(t)−2. Siendo la dependencia del factor del escala con el t,

distinta dependiendo de la época tal como se ha apuntado en la sección 2.1.

Tensor enerǵıa-momento total. El tensor enerǵıa-momento a tener en cuenta

depende de la época de la historia del Universo en que estemos llevando a cabo

nuestro estudio.

Para la era de dominación de la radiación (dominan los fotones sobre los bariones

que se consideran despreciables), el tensor enerǵıa-momento tiene en cuenta la con-

tribución de fotones, neutrinos ligeros, materia oscura, enerǵıa oscura y magnetismo.

Su expresión final es:

τµν = τ γ
µν + τ ν

µν + τ c
µν + τΛ

µν + τmag
µν =

pγgµν + 4pγU
γ
µUγ

ν + pνgµν + 4pνU
ν
µUν

ν + ρcU
c
µU

c
ν +

Λ

8π
gµν +

diag(ǫmag, pmaga
−2, pmaga

−2, pmaga
−2) (2.46)

Para la época inmediatamente anterior al desacoplamiento, al tensor enerǵıa-

momento contribuyen fotones, neutrinos, bariones, materia oscura, enerǵıa oscura y

magnetismo. En este caso, se tiene:

τµν = τ γ
µν + τ ν

µν + τ b
µν + τ c

µν + τΛ
µν + τmag

µν =

pγgµν + 4pγU
γ
µUγ

ν + pνgµν + 4pνU
ν
µUν

ν + ρbU
b
µU

b
ν + ρcU

c
µU

c
ν +

Λ

8π
gµν +

diag(ǫmag, pmaga
−2, pmaga

−2, pmaga
−2) (2.47)
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2.3.1. Magnitudes perturbadas

Para obtener el sistema de ecuaciones perturbadas, hemos de perturbar las si-

guientes magnitudes caracteŕısticas de nuestro fluido:

gµν −→ gµν + δgµν

pγ −→ pγ + δpγ

ǫγ −→ ǫγ + δǫγ

Uγ
µ −→ Uγ

µ + δUγ
µ

pν −→ pν + δpν

ǫν −→ ǫν + δǫν

Uν
µ −→ Uν

µ + δUν
µ

ρb −→ ρb + δρb

U b
µ −→ U b

µ + δU b
µ

ρc −→ ρc + δρc

U c
µ −→ U c

µ + δU c
µ

donde U i
µ es el vector 4-velocidad del fluido de una determinada componente i siendo

i = γ, ν, b, c (fotones, neutrinos, bariones y part́ıculas de materia oscura respectiva-

mente).

Además de estas magnitudes relativas a las componentes materiales que estamos

considerando, vamos a considerar la perturbación de la métrica que se define como:

δgµν ≡ hµν . Recordamos que para el “gauge” śıncrono se tiene que h00 = h0i = 0
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2.3. TENSOR ENERGÍA-MOMENTO. PERTURBACIONES. TENSOR
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(ver sección 2.1). El tensor hµν es equivalente, al tensor 3-dimensional, dado que

cualquier componente que contenga el sub́ındice 0 (temporal) es nulo. En el tra-

tamiento 3-dimensional hij = ~h y hii es lo que hemos denominado impropiamente

como la traza h. En nuestro caso particular, estamos considerando que tanto la

métrica como sus perturbaciones son diagonales, esto es: hij = 0, ∀i 6= j.

La forma contravariante-contravariante de la perturbación de la métrica δgµν =

hµν
∗ se obtiene teniendo en cuenta que (gαγ + hαγ)(g

γβ + hγβ
∗ ) = δβ

α. Despreciando

términos de orden superior a 1, obtenemos: hγβ
∗ = −gγαhασg

σβ y por tanto, para la

métrica de FRW, se tiene: hij
∗ = −a−4hij. De nuevo, se cumple: h0i

∗ = h00
∗ = 0.

Para el vector 4-velocidad del fluido se cumple:

U0 = 1 ⇒ δU0 = 0 (2.48)

U i = 0 ⇒ δU i ≡ ~u (2.49)

U i = 0 (2.50)

dado que trabajamos en coordenadas comóviles.

Otras relaciones necesarias que van a ser utilizadas son las perturbaciones de la

conexión af́ın δΓα
βγ, las cuales son todas nulas excepto:

δΓi
jk =

1

2a2

[

∂hij

∂xk
+

∂hik

∂xj
− ∂hjk

∂xi

]

(2.51)

δΓ0
jk =

1

2

∂hjk

∂t
(2.52)

δΓi
0j =

1

2a2

[

∂hij

∂t
− 2ȧ

a
hij

]

(2.53)

Finalmente tendremos que perturbar el campo magnético: (Bi + δBi). Dado que

estamos asumiendo que Bi = 0, únicamente δBi 6= 0 y por tanto todos los términos

que dan cuenta del campo magnético se consideran perturbaciones.

2.3.2. Tensor enerǵıa-momento perturbado

En esta sección se presenta la forma del tensor enerǵıa-momento perturbado

para cada componente teniendo en cuenta las perturbaciones de las magnitudes

introducidas en la sección anterior.

La forma general del tensor enerǵıa-momento perturbado para un fluido perfecto

(ver ecuación 2.26) es:
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(τµν +δτµν) = (p+δp)(gµν +δgµν)+ [(p+δp)+(ǫ+δǫ)](Uµ +δUµ)(Uν +δUν) (2.54)

En nuestro caso, sólo nos interesan las perturbaciones a primer orden, despre-

ciando órdenes superiores. El tensor de enerǵıa-momento a primer orden viene dado

por:

δτµν = phµν+δpgµν+pUµδUν+ǫUµδUν+pδUµUν+ǫUµδUν+δpUµUν+δǫUµUν (2.55)

Tensor enerǵıa-momento perturbado para los fotones. Teniendo en cuenta

las expresión (2.29) aśı como sus perturbaciones, se obtiene:

δτ γ
µν = δpγgµν + pγhµν + 4δpγU

γ
µUγ

ν + 4pγδU
γ
µUγ

ν + 4pγU
γ
µδUγ

ν (2.56)

Además se cumple la relación dada por (2.48), (2.49) y (2.50).

Tensor enerǵıa-momento perturbado para los bariones. Teniendo en cuenta

la ecuación de estado dada por las expresiones (2.31) y (2.32) e introduciendo las

perturbaciones correspondientes se obtiene:

δτ b
µν = δρbU

b
µU

b
ν + ρbδU

b
µU

b
ν + ρbU

b
µδU

b
ν (2.57)

Tensor enerǵıa-momento perturbado para la materia oscura fŕıa. La ecua-

ción de estado para esta componente viene dada por (2.35) y (2.36). Las perturba-

ciones vienen dadas en la subsección 2.3.1. El tensor perturbado en este caso es:

δτ c
µν = δρcU

c
µU

c
ν + ρcδU

c
µU

c
ν + ρcU

c
µδU

c
ν (2.58)

Tensor enerǵıa-momento perturbado para los neutrinos no masivos. Su

ecuación de estado viene dada por (2.38). Para los neutrinos se considera un trata-

miento distinto al considerado hasta ahora, siendo el marco el espacio de las fases, en

lugar del espacio real. En general, siguiendo la notación Ma & Bertschinger (1995),

el tensor perturbado viene dado por:
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δτ 0
0 = δǫν = 3δpν =

1

a4

∫

q2dqdΩqf0(q)Ψ (2.59)

δτ 0
i =

1

a4

∫

q2dqdΩqnif0(q)Ψ (2.60)

Σi
j =

1

a4

∫

q2dqdΩq(ninj − 1/3δij)f0(q)Ψ (2.61)

Recordemos que q es equivalente al momento (p), el 3-momento comóvil qj = njq

cumpliéndose nin
i = δijn

inj = 1. Ψ es la perturbación de la función de distribución.

dΩ es el diferencial de volumen. δτ 0
i representa el flujo de enerǵıa, el cual en nuestro

caso estamos considerando nulo tanto perturbado como sin perturbar .La cantidad

Σi
j es conocida como cizalladura o tensión anisótropa que también estamos conside-

rando despreciable. Este término está relacionado con el término σ (que aparecerá en

la última sección del caṕıtulo) y que da cuenta de la perturbación de la cizalladura

de la siguiente forma (ver Kodama & Sasaki 1986):

σ =
2Π

3(ǫ + p)
(2.62)

siendo Π = δΣi
j, la perturbación de la tensión anisótropa.

En nuestro planteamiento, y a pesar de no ser correcto, los vamos a considerar

como part́ıculas relativistas que se comportan como un fluido perfecto relativista,

resultando su tensor perturbado:

δτ ν
αβ = δpνgαβ + pνhαβ + 4δpνU

ν
αUν

β + 4pνδU
ν
αUν

β + 4pνU
ν
αδUν

β (2.63)

Tensor enerǵıa-momento perturbado para la enerǵıa oscura. En el caso

de que la enerǵıa oscura venga representada por una constante Λ, su perturbación

δΛ seŕıa nula, por tanto, el tensor perturbado en este caso seŕıa:

δτΛ
µν =

Λ

8π
hµν (2.64)

Tensor enerǵıa-momento perturbado para el campo magnético. Es im-

portante señalar que estamos considerando la inclusión del magnetismo como una

perturbación de primer orden en nuestro tratamiento, esto significa que no tendre-

mos que perturbar el tensor dado por la expresión (2.43).

Tensor enerǵıa-momento perturbado total. El tensor perturbado total a con-

siderar en las ecuaciones de Einstein (ver también próxima sección) será:
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Para la era en la que domina la radiación:

δτµν = δτ γ
µν + δτ ν

µν + δτ c
µν + δτΛ

µν + δτmag
µν =

δpγgµν + pγhµν + 4δpγU
γ
µUγ

ν + 4pγδU
γ
µUγ

ν + 4pγU
γ
µδUγ

ν +

δpνgµν + pνhµν + 4δpνU
ν
µUν

ν + 4pνδU
ν
µUν

ν + 4pνU
ν
µδUν

ν +

δρcU
c
µU

c
ν + ρcδU

c
µU

c
ν + ρcU

c
µδU

c
ν +

Λ

8π
hµν +

diag(ǫmag, pmaga
−2, pmaga

−2, pmaga
−2) (2.65)

Para la etapa inmediatamente anterior al desacoplamiento de radiación y ma-

teria:

δτµν = δτ γ
µν + δτ ν

µν + δτ b
µν + δτ c

µν + δτΛ
µν + δτmag

µν =

δpγgµν + pγhµν + 4δpγU
γ
µUγ

ν + 4pγδU
γ
µUγ

ν + 4pγU
γ
µδUγ

ν +

δpνgµν + pνhµν + 4δpνU
ν
µUν

ν + 4pνδU
ν
µUν

ν + 4pνU
ν
µδUν

ν +

δρbU
b
µU

b
ν + ρbδU

b
µU

b
ν + ρbU

b
µδU

b
ν +

δρcU
c
µU

c
ν + ρcδU

c
µU

c
ν + ρcU

c
µδU

c
ν +

Λ

8π
hµν +

diag(ǫmag, pmaga
−2, pmaga

−2, pmaga
−2) (2.66)

2.4. Ecuaciones perturbadas de Maxwell, de con-

servación de movimiento-enerǵıa y de Eins-

tein.

El tensor enerǵıa-momento perturbado dados por las expresiones (2.46) y (2.47)

se introducen en las ecuaciones de Maxwell, de conservación de enerǵıa-movimiento

y de campo de Einstein.

2.4.1. Ecuaciones de Maxwell

En general, las ecuaciones de Maxwell en su formulación covariante, vienen dadas

por:

Fαβ
;α = 0Fβγ;α + Fγα;β + Fαβ;γ = 0 (2.67)

Desarrollando la derivada covariante en ambos casos quedará:
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∂

∂xα
Fαβ + Γα

σαFσβ + Γβ
ασFασ = 0 (2.68)

∂Fβγ

∂xα
+

∂Fγα

∂xβ
+

∂Fαβ

∂xγ
− Γσ

αβFσγ − Γσ
αγFβσ − Γσ

βγFσα −
Γσ

αβFγσ − Γσ
αγFσβ − Γσ

βγFασ = 0 (2.69)

Ecuaciones de Maxwell perturbadas. Como se ha indicado las cantidades que

hacen referencia al magnetismo se consideran perturbaciones, es decir: Bi = 0; por

tanto, la contribución del campo magnético es debida a la perturbación δBi. Por

este hecho, en este sistema de ecuaciones no vamos a despreciar los términos de se-

gundo orden. Además asumimos que el tensor de Faraday y las perturbaciones de la

métrica no están correlacionadas. Para obtener las ecuaciones de Maxwell perturba-

das, se introducen las perturbaciones indicadas anteriormente en la ecuación (2.67)

quedando:

∂

∂xα
Fαβ + (δΓα

σα)Fσβ + Γα
σαFσβ + (δΓβ

ασ)Fασ + Γβ
ασFασ = 0 (2.70)

∂Fβγ

∂xα
+

∂Fγα

∂xβ
+

∂Fαβ

∂xγ
− Γσ

αβFσγ − Γσ
αγFβσ − Γσ

βγFσα −
Γσ

αβFγσ − Γσ
αγFσβ − Γσ

βγFασ − δΓσ
αβFσγ − δΓσ

αγFβσ − δΓσ
βγFσα −

δΓσ
αβFγσ − δΓσ

αγFσβ − δΓσ
βγFασ = 0 (2.71)

En las ecuaciones (2.70) y (2.71), vamos a despreciar los términos que llevan δΓα
βγ

al ser de términos de segundo orden. Fijándonos en la ecuación (2.71), en ausencia

de campos eléctricos, las componentes de ı́ndices (0, 0, 0), (0, 0, i), (0, i, 0) y (0, i, i)

son nulas, obteniéndose para (0, i, j):
∂Fij

∂t
= 0. En particular, para (0, i = 1, j = 2)

se tiene: ∂(a2B3)
∂t

= 0.

Para ı́ndices (i, j, k) queda:

∂Fjk

∂xi
+

∂Fki

∂xj
+

∂Fij

∂xk
− Γ0

kiFj0 − (2.72)

Γ0
ijF0k − Γ0

jiFk0 − Γ0
jkF0i − Γ0

kiF0j − Γ0
kjFi0 = 0 (2.73)

Tomando los distintos valores para los ı́ndices y teniendo en cuenta los valores de

los śımbolos de Christoffel para la métrica de FRW dados por las expresiones (2.89)

y (2.90) se obtiene:

∇ · ~B = 0 (2.74)
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a2 ~B = constante (2.75)

La expresión (2.74) muestra que el campo magnético tiene que ser siempre solenoi-

dal. En la aproximación ideal de conductividad infinita, la conservación del flujo

magnético conduce a que las ĺıneas de campo magnético son cerradas; evoluciona

siempre como si estuviera pegado al plasma. La ecuación (2.75) indica la condición

de congelación de las ĺıneas de campo magnético en el seno de un plasma. Es decir,

que las ĺıneas mantendrán su forma y por tanto, el patrón de campo magnético

será siempre el mismo, reduciéndose la intensidad de campo conforme el Universo

se expande.

Si nos fijamos ahora en la ecuación (2.70), y teniendo en cuenta que estamos

despreciando los términos de segundo orden, se obtiene:

4πa2J0 = 0 (2.76)

4πa2 ~J = ~∇× ~B − 1

2a4
[( ~∇h) × ~B] (2.77)

Dado que [( ~∇h) × ~B] es despreciable se obtiene:

J0 = 0 (2.78)

~J =
1

4πa2
(~∇× ~B) (2.79)

La ecuación (2.79) representa la corriente eléctrica y la expresión (2.78), la neutra-

lidad macroscópica.

2.4.2. Ecuación de conservación de enerǵıa y movimiento.

La ecuación de conservación de enerǵıa-momento viene dada por:

τµν
;µ =

∂τµν

∂xµ
+ Γν

αβταβ + Γα
αβτ νβ = 0 (2.80)

Para el caso de la métrica de FRW:

1. Para la componente espacial (ij):

τij = a2pgij (2.81)
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2. Para la componente temporal (00):

τ00 = ρ (2.82)

La componente τ0i = τi0 = 0 puesto que la métrica es isótropa.

Ecuación de conservación de enerǵıa - momento perturbada. Introdu-

ciendo las perturbaciones pertinentes en la ecuación (2.80) se obtiene la ecuación

perturbada. En general, se tiene:

(τµν + δτµν);µ =
∂(τµν + δτµν)

∂xµ
+ (Γν

αβ + δΓν
αβ)(ταβ + δταβ) +

(Γα
αβ + δΓα

αβ)(τ νβ + δτ νβ) = 0 (2.83)

Teniendo en cuenta únicamente las perturbaciones a primer orden, la ecuación que

nos interesa resolver viene dada por:

(δτµν);µ =
∂(δτµν)

∂xµ
+ Γν

αβδταβ + δΓν
αβταβ + Γα

αβδτ νβ + δΓα
αβτ νβ = 0 (2.84)

donde δτµν viene dado por las expresiones (2.65) y (2.66) respectivamente.

2.4.3. Ecuaciones de campo de Einstein

Las ecuaciones de campo de Einstein sin perturbar son:

Rµν = −8πG

[

τµν −
1

2
gµντ

λ
λ

]

(2.85)

siendo Rµν el tensor de Ricci. Dicho tensor viene dado por:

Rµν =
∂Γλ

λµ

∂xν
−

∂Γλ
µν

∂xλ
+ Γλ

µσΓσ
νλ − Γλ

µνΓ
σ
λσ (2.86)

Para el caso de la métrica de FRW, las componentes que nos quedan son:

1. Para la componente espacial (ij):

Rij =
∂Γk

ki

∂xj
−

[

∂Γk
ij

∂xk
+

∂Γ0
ij

∂t

]

+
[

Γ0
ikΓ

k
j0 + Γk

i0Γ
0
jk + Γl

ikΓ
k
jl

]

−
[

Γk
ijΓ

l
kl + Γ0

ijΓ
l
0l

]

(2.87)
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2. Para la componente temporal (00):

R00 =
∂Γi

i0

∂t
+ Γi

0jΓ
j
0i (2.88)

donde Ri0 = R0i. Ambas representan vectores tridimensionales y dado que esta-

mos considerando que la métrica de FRW es isótropa, su valor es nulo. En todo

lo expuesto, τµν es el tensor enerǵıa-momento dado por las expresiones (2.46) o

(2.47) respectivamente. En la métrica de FRW (ver Weinberg 1972) los śımbolos de

Christoffel no nulos son:

Γ0
ii = aȧ (2.89)

Γi
0i =

a

ȧ
(2.90)

donde i, j, k son ı́ndices que hacen referencia a las componentes espaciales.

Ecuaciones de campo de Einstein perturbadas. En general, las ecuaciones

de Einstein perturbadas serán:

(Rµν + δRµν) = −8π[(τµν + δτµν) −
1

2
(gµν + hµν)(τ

λ
λ + δτλ

λ )] (2.91)

Las ecuaciones que nos interesa es la que da cuenta del primer orden de las pertur-

baciones, es decir:

δRµν = −8πG

[

δτµν −
1

2
(gµνδτ

λ
λ + hµντ

λ
λ )

]

(2.92)

Las componentes perturbadas del tensor de Ricci son (ver Weinberg 1972):

Componente (i, j):

δRij =
1

2a2
(∇2~h+∇·∇~h)− 1

2

∂2~h

∂t2
+

ȧ

2a

[

∂~h

∂t
− ∂h

∂t
~δ

]

+
ȧ2

a2
(−2~h+h~δ) (2.93)

Componente (0, i):

δR0i =
1

2

∂(a−2∇h)

∂t
(2.94)
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Componente (0, 0):

δR00 =
1

2a2

(

∂2h

∂t2
− 2

ȧ

a

∂h

∂t
+ 2

[

ȧ2

a2
− ä

a

]

h

)

(2.95)

Con esto, las ecuaciones de Einstein perturbadas a primer orden son:

Componente (i, j):

1

2a2
(∇2~h + ∇∇~h) − 1

2

∂2~h

∂t2
+

ȧ

2a

[

∂~h

∂t
− ∂h

∂t
~δ

]

+

ȧ2

a2
(−2~h + h~δ) = −8πG

[

δτij −
1

2
(gijδτ

k
k + hijτ

k
k )

]

(2.96)

Hay que notar que hii es lo que hemos llamado h.

Componente (0, i):

1

2

∂(a−2∇h)

∂t
= 0 (2.97)

Nótese que g0i = h0i = 0. Además τ0i = 0 para todas las componentes que

estamos considerando.

Componente (0, 0):

1

2a2

(

∂2h

∂t2
− 2

ȧ

a

∂h

∂t
+ 2

[

ȧ2

a2
− ä

a

]

h

)

= −8πG

(

δτ00 +
1

2
δτλ

λ

)

(2.98)

Hay que notar que h00 = 0, por definición de “gauge” śıncrono.

donde δτµν viene dado por las expresiones (2.65) y (2.66) dependiendo de la época

considerada. Además se comprueba que τλ
magλ = 0.

2.5. Sistema de ecuaciones perturbadas en pre-

sencia de un campo magnético

En esta sección, se presenta el sistema de ecuaciones perturbadas de Maxwell,

conservación de enerǵıa - momento y de Einstein para cada etapa particular consi-

derada. En ambos casos, estamos considerando únicamente perturbaciones a primer

orden.



CAPÍTULO 2. INFLUENCIA DEL CAMPO MAGNÉTICO EN LA
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2.5.1. Sistema de ecuaciones perturbadas para la era de la
radiación

En esta primera subsección se presentan los resultados relativos a la era de domi-

nación de la radiación obtenidos sustituyendo en las ecuaciones (2.84),(2.96),(2.97)

y (2.98) la expresión (2.65), además de las expresiones correspondientes a la métrica

y a la conexión af́ın.

En este caso, los neutrinos se encuentran desacoplados del resto de componen-

tes, aśı como también las part́ıculas de materia oscura. Es por eso, por lo que sus

ecuaciones de balance energético y de movimiento aparecen separadas del resto.

Ecuación de balance energético para los fotones, la enerǵıa oscura y el campo

magnético:

Λ

4π

ȧ

a3
h + 3

∂δpγ

∂t
+ 4pγ∇ · ~uγ +

2pγ

a2

∂h

∂t
+ 12(δpγ)

ȧ

a
− 4pγ

ȧ

a3
h +

∂

∂t

(

B2

8π

)

+ 4
ȧ

a

(

B2

8π

)

= 0 (2.99)

Ecuación de balance energético para los neutrinos ligeros:

3
∂δpν

∂t
+ 4pν∇ · ~uν +

2pν

a2

∂h

∂t
+ 12(δpν)

ȧ

a
− 4pν

ȧ

a3
h = 0 (2.100)

Ecuación de balance energético para las part́ıculas de materia oscura:

∂δρc

∂t
+ ρc∇ ~·uc +

ρc

2a2

∂h

∂t
+ 3(δρc)

ȧ

a
− ρc

ȧ

a3
h = 0 (2.101)

Ecuación de movimiento para los fotones, la enerǵıa oscura y el campo magnéti-

co:

∇(δpγ)+4a2∂pγ

∂t
~uγ +4a2pγ

∂~uγ

∂t
+20pγ ȧa~uγ −

1

4π
~B ·∇ ~B+∇(

B2

8π
) = 0 (2.102)

Ecuación de movimiento para los neutrinos ligeros:

∇(δpν) + 4a2∂pν

∂t
~uν + 4a2pν

∂~uν

∂t
+ 20pν ȧa~uν = 0 (2.103)

Ecuación de movimiento para las part́ıculas de materia oscura:

a2∂ρc

∂t
~uc + a2ρc

∂~uc

∂t
+ 5ρcaȧ~uc = 0 (2.104)
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CAMPO MAGNÉTICO

Componente (0i) de las ecuaciones de campo de Einstein:

∂

∂t

(∇h

a2

)

− 64πpγ~uγ − 64πpν~uν − 16πρc~uc = 0 (2.105)

Componente (00) de las ecuaciones de campo de Einstein:

∂2h

∂t2
− 2

ȧ

a

∂h

∂t
+ 2

(

ȧ2

a2
− ä

a

)

h + 16πa2δρc +

48πa2(δpγ + δpν) + 2a2B2 = 0 (2.106)

2.5.2. Sistema de ecuaciones perturbadas para la época in-
mediatamente anterior al desacoplamiento

Presentamos las ecuaciones para la etapa inmediatamente anterior al desaco-

plamiento con el fin de dar una descripción de la huella que pudo dejar el campo

magnético sobre el CMB. En este caso tendremos que considerar, además de las

componentes anteriores, la componente bariónica, dando cuenta del acoplamiento

existente entre electrones y fotones v́ıa “scattering” Thomson. El sistema de ecua-

ciones se obtiene sustituyendo en las ecuaciones (2.84), (2.96), (2.97) y (2.98) la

expresión (2.66), además de las expresiones correspondientes a la métrica y a la

conexión af́ın.

Ecuación de balance energético para los fotones, la enerǵıa oscura y el campo

magnético:

Λ

4π

ȧ

a3
h + 3

∂δpγ

∂t
+ 4pγ∇ · ~uγ +

2pγ

a2

∂h

∂t
+ 12(δpγ)

ȧ

a
− 4pγ

ȧ

a3
h +

∂

∂t

(

B2

8π

)

+ 4
ȧ

a

(

B2

8π

)

= 0 (2.107)

Ecuación de balance energético para los neutrinos ligeros:

3
∂δpν

∂t
+ 4pν∇ · ~uν +

2pν

a2

∂h

∂t
+ 12(δpν)

ȧ

a
− 4pν

ȧ

a3
h = 0 (2.108)

Ecuación de balance energético para los bariones:

∂δρb

∂t
+ ρb∇ · ~ub +

ρb

2a2

∂h

∂t
+ 3(δρb)

ȧ

a
− ρb

ȧ

a3
h = 0 (2.109)
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Ecuación de balance energético para las part́ıculas de materia oscura:

∂δρc

∂t
+ ρc∇ · ~uc +

ρc

2a2

∂h

∂t
+ 3(δρc)

ȧ

a
− ρc

ȧ

a3
h = 0 (2.110)

Ecuación de movimiento para los fotones, la enerǵıa oscura y el campo magnéti-

co:

∇(δpγ) + 4a2∂pγ

∂t
~uγ + 4a2pγ

∂~uγ

∂t
+ 20pγ ȧa~uγ −

1

4π
~B · ∇ ~B + (2.111)

∇(
B2

8π
) + CThomson = 0

Ecuación de movimiento para los neutrinos ligeros:

∇(δpν) + 4a2∂pν

∂t
~uν + 4a2pν

∂~uν

∂t
+ 20pν ȧa~uν = 0 (2.112)

Ecuación de movimiento para los bariones:

a2∂ρb

∂t
~ub + a2ρb

∂~ub

∂t
+ 5ρbaȧ~ub − CThomson = 0 (2.113)

Ecuación de movimiento para las part́ıculas de materia oscura:

a2∂ρc

∂t
~uc + a2ρc

∂~uc

∂t
+ 5ρcaȧ~uc = 0 (2.114)

Componente (0i) de las ecuaciones de campo de Einstein:

∂

∂t

(∇h

a2

)

− 64πpγ~uγ − 64πpν~uν − 16πρb~ub − 16πρc~uc = 0 (2.115)

Componente (00) de las ecuaciones de campo de Einstein:

∂2h

∂t2
− 2

ȧ

a

∂h

∂t
+ 2

(

ȧ2

a2
− ä

a

)

h + 16πa2(δρc + δρb) +

48πa2(δpγ + δpν) + 2a2B2 = 0 (2.116)

El término CThomson da cuenta del acoplamiento existente entre fotones y bariones

y viene dado por la expresión (2.33).
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UN CAMPO MAGNÉTICO. APROXIMACIONES Y SOLUCIÓN

2.6. Ecuaciones finales de evolución de las pertur-

baciones en densidad de las distintas compo-

nentes en presencia de un campo magnético.

Aproximaciones y solución

Antes de presentar el sistema de ecuaciones finales, vamos a introducir las defini-

ciones de las perturbaciones relativas que introduciremos en el sistema de ecuaciones

presentado anteriormente con el fin de obtener el sistema de ecuaciones finales a re-

solver.

Definición de perturbaciones de densidad. Se define la densidad perturbada

relativa como:

Para los fotones:

δγ =
δǫγ

ǫγ

=
δpγ

pγ

(2.117)

Para los bariones:

δb =
δǫb

ǫb

(2.118)

Para los neutrinos no masivos:

δν =
δǫν

ǫν

=
δpν

pν

(2.119)

Para las part́ıculas de materia oscura:

δc =
δǫc

ǫc

(2.120)

Además de la densidades relativas vamos a considerar una serie de cantidades re-

feridas al momento actual a las que podŕıamos considerar como “comóviles”. Aśı por

ejemplo, pγ0 no es la presión de la radiación actual. Seŕıa esta presión solamente si

no hubiera habido ningún proceso f́ısico de pérdida de fotones. La presión pγ0 es la

presión actual de fotones si solamente hubiera cambiado por efecto de la expansión.

Su introducción supone una gran simplificación a la hora de integrar las ecuacio-

nes, aśı como favorecer la intuición al permitir comparar una magnitud en diversas

etapas de la expansión. Dichas cantidades son:
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pγ0 = a4pγ = cte

δpγ0 = a4δpγ

ρb0 = a3ρb = cte

δρb0 = a3δρb

pν0 = a4pν = cte

δpν0 = a4δpν

ρc0 = a3ρc = cte

δρc0 = a3δρc

h0 = a−2h

~B0 = a2 ~B = cte (2.121)

Los valores que aparecen como constantes, lo son bajo la hipótesis de que las ecuacio-

nes que describen su evolución son válidas para los diferentes peŕıodos del Universo

posteriores al que estamos estudiando. Para el caso de los fotones, por ejemplo, su

ecuación es válida para las épocas Acústica y posterior a la recombinación. Con res-

pecto a los bariones, sucede lo mismo. En cambio, las expresiones constantes dadas

para los neutrinos y la materia oscura śı que se mantienen pues la evolución de estas

magnitudes es independiente de lo que tiene lugar en el Universo desde épocas tem-

pranas. El valor de B se verá afectado por procesos no lineales en la etapa presente,

y por tanto, su valor no necesariamente coincide con el valor actual.

2.6.1. Sistema de ecuaciones perturbadas para la era de la
radiación

Se obtiene teniendo en cuenta las expresiones definidas anteriormente e introdu-

ciéndolas en el sistema de ecuaciones expuesto en la sección 2.5.

1. Ecuación de balance energético:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

Λ

4πpγ0

ȧa3h0 + 3δ̇γ + 3
ṗγ0

pγ0

δγ + 4∇ · ~uγ + 2ḣ0 +
∂

∂t

(

B2
0

8π

)

= 0 (2.122)

Para neutrinos no masivos:

3δ̇ν + 3
ṗν0

pν0

δν + 4∇ · ~uν + 2ḣ0 = 0 (2.123)
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Para materia oscura:

δ̇c +
ρ̇c0

ρc0

δc + ∇ · ~uc +
ḣ0

2
= 0 (2.124)

2. Ecuación de movimiento:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

∇δγ + 4a2 ṗγ0

pγ0

~uγ + 4a2~̇uγ + 4ȧa~uγ + n = 0 (2.125)

Para neutrinos no masivos:

∇δν + 4a2 ṗν0

pν0

~uν + 4a2~̇uν + 4ȧa~uν = 0 (2.126)

Para materia oscura:
ρ̇c0

ρc0

+ 2
ȧ

a
~uc + ~̇uc = 0 (2.127)

3. Ecuaciones de Einstein perturbadas:

Componente δR00:

a2∇ḣ0 − 64πpγ0~uγ − 64πpν0~uν − 16πaρc0~uc = 0 (2.128)

Componente δR0i:

a2

pγ0pν0ρc0

(

∂

∂t

[

a2∂h0

∂t

])

+
16πa

pγ0pν0

δc +
48π

ρc0pν0

δγ +

2

pγ0ρc0pν0

B2
0 = 0 (2.129)

2.6.2. Sistema de ecuaciones perturbadas para la época in-
mediatamente anterior al desacoplamiento

1. Ecuación de balance energético:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

Λ

4πpγ0

ȧa3h0 + 3δ̇γ + 3
ṗγ0

pγ0

δγ + 4∇ · ~uγ + 2ḣ0 +
∂

∂t

(

B2
0

8π

)

= 0 (2.130)
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Para bariones:

δ̇b +
ρ̇b0

ρb0

δb + ∇ · ~ub +
ḣ0

2
= 0 (2.131)

Para neutrinos no masivos:

3δ̇ν + 3
ṗν0

pν0

δν + 4∇ · ~uν + 2ḣ0 = 0 (2.132)

Para materia oscura:

δ̇c +
ρ̇c0

ρc0

δc + ∇ · ~uc +
ḣ0

2
= 0 (2.133)

2. Ecuación de movimiento:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

∇δγ + 4a2 ṗγ0

pγ0

~uγ + 4a2~̇uγ + 4ȧa~uγ + n + aneσT (~ub − ~uγ) = 0 (2.134)

Para bariones:

ρ̇b0

ρb0

+ 2
ȧ

a
~ub + ~̇ub −

4ǫγ

3ρb

aneσT (~uγ − ~ub) = 0 (2.135)

Para neutrinos no masivos:

∇δν + 4a2 ṗν0

pν0

~uν + 4a2~̇uν + 4ȧa~uν = 0 (2.136)

Para materia oscura:

ρ̇c0

ρc0

+ 2
ȧ

a
~uc + ~̇uc = 0 (2.137)

3. Ecuaciones de Einstein perturbadas:

Componente δR00:

a2∇ḣ0 − 64π(pγ0~uγ + pν0~uν) − 16πaρc0~uc − 16πaρb0~ub = 0 (2.138)

Componente δR0i:

a2

pγ0pν0ρc0ρb0

(

∂

∂t

[

a2∂h0

∂t

])

+
16πa

pγ0pν0ρb0

δc +
16πa

pγ0pν0ρc0

δb +

48π

ρc0ρb0pν0

δγ +
2

pγ0ρc0ρb0pν0

B2
0 = 0 (2.139)
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Cambio de coordenadas. Cambiamos a coordenadas comóviles:

1. Las coordenadas espaciales se definen como: x′
i = k

aigual
xi.

2. La coordenada temporal:

t = tiguale
−τ (2.140)

donde aigual ≈ 10−5 corresponde al factor de escala en la época de la igualdad. La

constante k da cuenta de la expansión, siendo k = 4
√

2πpγ0 = 2,73 × 10−20 s−1. El

valor de p0 = 8,84 × 10−42 s−2 para la época dominada por la radiación. El tiempo

tigual ≈ 3,7 × 109 s. Aqúı τ es una variable temporal que aumenta conforme vamos

hacia atrás en el tiempo. Todos los valores de las coordenadas comóviles xi se dan en

segundos mientras que las x′
i son coordenadas adimensionales. Introduciendo estos

cambios en el sistema de ecuaciones para la era de dominación de la radiación y

despreciando la contribución de los neutrinos obtenemos:

Ecuación de balance energético:

• Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

Λ

8πpγ0

a4e−2τh0 − 3δ̇γ − 3
ṗγ0

pγ0

δγ + 4aiguale
−τ ~∇′ · ~uγ − 2ḣ0 = 0 (2.141)

• Para materia oscura:

δ̇c +
ρ̇c0

ρc0

δc − aiguale
−τ ~∇′ · ~uc +

ḣ0

2
= 0 (2.142)

Ecuación de movimiento:

• Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

~∇′δγ − 4aigual
ṗγ0

pγ0

~uγ − 4aigual~̇uγ + 2aigual~uγ +
aigual

k
n = 0 (2.143)

• Para materia oscura:

~̇uc + ~uc

(

1 +
ρ̇c0

ρc0

)

= 0 (2.144)

Ecuaciones de Einstein perturbadas:

• Componente δR00:

~∇′ḣ0 =
aigual

k2
16π

(

4pγ0~uγ + ρc0~ucaiguale
− τ

2

)

(2.145)
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• Componente δR0i:

k2

pγ0ρc0

ḧ0 + 16π

(

aiguale
− τ

2

pγ0

δc +
3

ρc0

δγ +
3

ρc0

X

)

= 0 (2.146)

siendo

X =
B2

0

24πpγ0

(2.147)

y

n = −
~B0 · ~∇′ · ~B0

4πpγ0

+ 3∇′

X (2.148)

el gradiente ∇′ se obtiene respecto a las coordenadas x′
i.

2.6.3. Aproximaciones y ecuación final para la era de domi-
nación de la radiación

Para obtener la ecuación final mostrada en Battaner et al. (1997b), vamos a

considerar que la contribución de enerǵıa oscura y materia oscura durante la era de

dominación de la radiación es despreciable en las ecuaciones (2.141), (2.143), (2.145)

y (2.146).

Para recuperar los resultados obtenidos por Battaner et al. (1997b) vamos a

considerar que las contribuciones de la enerǵıa oscura y de la materia oscura son

despreciables en esta etapa. De esta forma, tomando ∂
∂τ

en la ecuación (2.145) co-

rrespondiente a la componente temporal de las ecuaciones de Einstein; el gradiente

respecto a las coordenadas x′
i (∇′) de la ecuación (2.146) que corresponde a la com-

ponente (0, i) de las ecuaciones de Einstein, restando ambos resultados y teniendo en

cuenta la expresión (2.144) se obtiene, la expresión para la derivada de la velocidad

de los fotones:

u̇γ = − ṗγ0

pγ0

~uγ +
3

8

ρc0

pγ0

aiguale
−τ
2 ~uc−

1

4

ρc0

pγ0

e
−τ
2 ~∇′δc−

3

4aigual

~∇′δγ −
3

4aigual

~∇′X (2.149)

Sustituyendo u̇γ en la ecuación (2.143) obtendremos uγ:

~uγ = − 2

aigual

~∇′δγ +
3

4

ρc0

pγ0

aiguale
−τ
2 ~uc −

1

2

ρc0

pγ0

e
−τ
2 ~∇′δc −

3

2aigual

~∇′X − 1

2k
n (2.150)

Si ahora tomamos ∂
∂τ

(2.141) y sustituimos en 2.143 y uc se obtiene:
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0 =
Λa4

iguale
−2τ

8πpγ0

[

ḣ0 − h0

(

2 +
ṗγ0

pγ0

)]

− 3δ̈γ − 3δ̇γ
ṗγ0

pγ0

+

3δγ

(

− p̈γ0

pγ0

+
ṗ2

γ0

p2
γ0

)

+ 5e−τ∇′2δγ +
ρc0aiguale

−3τ
2

ρc0

∇′2δc + 3e−τ∇′2X +

2aiguale
−τ

k
~∇′n − 4aiguale

−τ ṗγ0

pγ0

~∇′ · ~uγ −
3ρc0a

2
iguale

−3τ
2

pγ0

~∇′ · ~uc − 2ḧ0 (2.151)

Una primera aproximación que podemos hacer es asumir que la constante cosmológi-

ca es despreciable en la época de dominación de la Radiación, quedando:

−3δ̈γ + 5e−τ∇′2δγ +
ρc0aiguale

−3τ
2

ρc0

∇′2δc + 3e−τ∇′2X +

2aiguale
−τ

k
~∇′n − 4aiguale

−τ ṗγ0

pγ0

~∇′ · ~uγ −
3ρc0a

2
iguale

−3τ
2

pγ0

~∇′ · ~uc − 2ḧ0 = 0 (2.152)

Podemos suponer también, que la materia oscura no va a influir en la evolución del

fluido de fotones con el fin de recuperar los resultados de Battaner et al. (1997b):

−3δ̈γ + 5e−τ∇′2δγ + 3e−τ∇′2X +
2aiguale

−τ

k
~∇′n − 2ḧ0 = 0 (2.153)

Esta última expresión, nos muestra la evolución de la perturbación en densidad de

enerǵıa en presencia de un campo magnético para la época de dominación de la

radiación.

2.6.4. Solución simplificada para el caso de un gran filamen-
to de flujo magnético

La ecuación (2.153) presenta una solución simplificada si se considera una distri-

bución de campo magnético en forma de filamento (con simetŕıa ciĺındrica) a gran

escala. El término X nos representa la contribución del magnetismo en el origen y

evolución de las perturbaciones.

Para integrar la ecuación (2.153) suponemos una configuración de campo magnéti-

co en forma de filamento (ver Battaner et al. 1997a):

B0 = (0, 0, A)e−
r2

2σ2 (2.154)

donde r es la coordenada ciĺındrica radial, σ es la anchura de la distribución y A

es un determinada amplitud del campo en la dirección z. Ambas cantidades son
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adimensionales. Se asume que la distribución del campo magnético en el interior del

tubo de flujo es gaussiana. En este caso:

X =
A2

24πpγ0

exp

(

− r2

σ2

)

(2.155)

Sustituyendo esta última expresión en la ecuación (2.153) y suponiendo σ >> 1

(gran escala), se obtiene:

δ = − B2
0

24πpγ0

+ c1e
−τ + c2e

τ (2.156)

siendo c1 y c2 constantes de integración. La variable τ está definida en la expre-

sión (2.140).

2.6.5. El Universo Magnético

La expresión (2.156) nos indica que en épocas muy tempranas, las inhomogenei-

dades en la densidad se vieron afectadas por el campo magnético remanente en el

Universo. Incluso se puede considerar el caso más extremo, en el cual, el responsable

de dichas perturbaciones es el campo magnético. Esto ocurre cuando c2 = 0, para el

caso en que τ es muy grande (o lo que es lo mismo para estructuras a gran escala)

obteniéndose: δ = − B2
0

24πpγ0
. Aqúı en caso de B0 = 0 se recupera el caso clásico de cre-

cimiento de perturbaciones. pγ0 tiene un valor de 8,84× 10−42 s−2. Además, se sabe

que 1Gauss = 8,61×10−24 s−1. Teniendo en cuenta estos valores, se obtiene el orden

de magnitud de las perturbaciones en densidad suponiendo distintas intensidades de

campo magnético B0, sustituyéndolos en la expresión δ = − B2
0

24πpγ0
:

Para B0 = 10−10 G: δ ≈ 10−9

Para B0 = 10−9 G: δ ≈ 10−7

Para B0 = 10−8 G: δ ≈ 10−5

Dado que en el CMB se observan inhomogeneidades del ordel de 10−5, valores de

intensidad de campo primordial actuales como B0 ∼ 10−8 G son capaces de producir

inhomogeneidades de ese orden.

Los tubos de flujo magnético pueden ser los precedentes de la estructura a gran

escala del Universo, tal y como la conocemos hoy d́ıa. Esta idea fue desarrollada por

Battaner et al. (1997a) concluyendo que estos tubos de flujo magnético pudieron

dar lugar a una estructura a gran escala de tipo fractal (Battaner & Florido 1998).
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Estas ecuaciones permiten una gran cantidad de aplicaciones. Un caso interesante

es el que se expone a continuación donde se estima el desplazamiento al rojo de la

época de reionización.

2.7. Influencia del campo magnético en la reioni-

zación del Universo

En la presente sección se trata de ver la influencia que tiene el campo magnético

sobre la época de reionización. Actualmente, se sabe que el medio intergaláctico

está altamente ionizado; pero en el pasado fue neutro. La evidencia de que el Universo

estuvo completamente ionizado nos la proporciona el efecto Gunn-Peterson (1965)

observado en los espectros de cuásares muy lejanos (muy alto z) (ver por ej. Becker

et al. 2001) aśı como la profundidad óptica del “scattering” Thomson obtenido a

partir del CMB. La primera prueba, nos indica que la completa ionización ocurre

entre 5,1 < z < 6. El valor de esta tard́ıa ionización entra en tensión con el valor

deducido del CMB que apunta a zreion = 10,8 ± 1,4 (ver Komatsu et al. 2009).

Son numerosas las publicaciones en las que se trata de compatibilizar dichos va-

lores modificando los mecanismos de formación galáctica (ver por ej. Benson et al.

2006), o incluso introduciendo la existencia de las estrellas conocidas como de po-

blación III (Sokasian et al. 2004).

Una explicación alternativa es la inclusión del magnetismo primordial y sus efec-

tos en dicha época. Sethi & Subramanian (2005) suponen que los campos magnéticos

primordiales podŕıan haber disipado su enerǵıa en el medio intergaláctico v́ıa difusión

ambipolar; mientras que en escalas suficientemente pequeñas, se habŕıa producido

mediante decaimiento de la turbulencia tras la recombinación. Suponiendo valores

de B0 = 3 × 10−9 G obtienen valores para la profundidad óptica del “scattering”

Thomson τreion > 0,1 lo que equivale a zreion > 10. Además muestran que los campos

magnéticos primordiales pueden haber provocado la formación de estructuras proto-

galácticas para z > 15. Como se observa, los valores deducidos de su estudio son

compatibles con las observaciones recientes proporcionadas por la misión WMAP.

Otro trabajo que trata de la influencia del magnetismo sobre la reionización es el

realizado por Tashiro & Sugiyama (2006). En éste se propone un escenario en el que

la presencia de campos magnéticos primordiales en las pequeñas escalas, inducen

fluctuaciones en los bariones a partir de la fuerza de Lorentz. Estas fluctuaciones

pueden impulsar y contribuir a la formación estelar, encontrando que las posibles es-

trellas de población III formadas en los halos de materia oscura podŕıan reionizar el

Universo a z ≈ 15 en presencia de campos magnéticos primordiales con intensidades

superiores a 0,6 × 109 G.
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Nuestra hipótesis (Ruiz-Granados 2006) se basa en el hecho de que los campos

magnéticos primordiales dan lugar a altas densidades de enerǵıa en filamentos super-

horizonte, y por tanto, afectan a la formación galáctica. Se supone que cuando la

densidad en estos filamentos enormes alcanza un valor cŕıtico, comienza la formación

galáctica de la forma en que la explican actualmente los modelos de materia oscura

fŕıa. Durante la era de dominación de la radiación, y para obtener la solución de la

ecuación (2.153), se han realizado una serie de hipótesis y aproximaciones descritas

al final de la sección anterior que nos ha llevado a obtener soluciones de la forma:

δ = −X + c1t +
c2

t
(2.157)

Recordemos que δ el contraste de densidad relativa de enerǵıa, definido como δǫγ/ǫγ ,

donde ǫγ es la densidad de enerǵıa radiativa (correspondiente a los fotones) y δǫγ

es la diferencia entre su valor en el filamento y su valor medio en el Universo.

Partiendo de la definición de τ , se obtiene el tiempo t que aparece en la solución

(t = tiguale
−τ ); X viene dado por la expresión (2.147) donde B0 es la intensidad

de campo comóvil presente. En el momento inicial ti, las perturbaciones δi serán

debidas a la existencia de perturbaciones magnéticas y no magnéticas, de forma que

la solución dada por (2.157) puede expresarse como:

δi = −X + c1ti +
c2

ti
(2.158)

Para obtener los valores de las constantes de integración c1 y c2, imponemos δ̇i = 0,

obteniendo c1 = c2
t2i

y por tanto:

δi = −X +
c2

t2i
ti +

c2

ti

La constante c2, puede obtenerse a partir de estas perturbaciones de densidad ini-

ciales:

c2 =
(δi + X)ti

2
(2.159)

Sustituyendo el valor de c2 en la solución dada por (2.157) se obtiene:

δ = −X +
(δi + X)

2

t

ti
+

(δi + X)

2

ti
t

(2.160)

Si simplificamos haciendo término ∼ 1/t ≈ 0:

δ = −X +
(δi + X)

2

t

ti
(2.161)

Siendo dicha solución válida hasta el momento de la recombinación trec, es decir:
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δ = −X +
(δi + X)

2

trec

ti
(2.162)

Por otra parte, se sabe que desde la recombinación hasta el momento actual, las

perturbaciones de densidad, crecen como:

δ(t = trec) = c3t
2

3 (2.163)

siempre que se trate de filamentos super-horizonte, y que por tanto, debe tener el

mismo valor que la dada por (2.162), obteniéndose aśı:

c3 =
−X + (δi+X)

2ti
trec

t
2/3
rec

Tras la recombinación, las perturbaciones de densidad en presencia de un campo

magnético evolucionarán por tanto según:

δ =
−X + (δi+X)

2ti
trec

t
2/3
rec

t
2

3 (2.164)

Siendo dicha evolución en ausencia de magnetismo (X = 0):

δ =
δi

2ti
trec

t
2/3
rec

t
2

3

clasico (2.165)

donde tclasico indica el tiempo de la reionización en ausencia del campo magnético.

Para el caso en que ti es muy pequeño, el término −X será despreciable; por lo

que al igualar (2.164) y (2.165), obtendremos:

t′ =

(

1

1 + X
δi

)2/3

tclasico (2.166)

Expresemos esta cantidad en función del corrimiento al rojo z, sabiendo que en la

época de la reionización 1 + z =
(

t0
t

)2/3
:

z′ = (1 + zclasico)

(

1 +
X

δi

)

− 1 (2.167)

Definamos el parámetro x = X
δi

que nos da la importancia relativa de los cam-

pos magnéticos en comparación con las perturbaciones de densidad de enerǵıa a ti.

Finalmente:

z′ = (1 + zclasico)x + zclasico (2.168)
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En la Figura (2.7) que el modelo simplificado predice una relación lineal entre el corri-

miento al rojo de la Reionización cuando se tienen en cuenta los campos magnéticos,

z′ y el parámetro x indica la importancia relativa de los campo magnéticos primor-

diales inicialmente. La Figura (2.7) muestra la representación del tiempo (t) frente

a x.

Figura 2.1: Representación del cociente campo magnético-perturbación en densidad
(x) frente al corrimiento al rojo z. Ambas cantidades son adimensionales.

Figura 2.2: Representación del cociente campo magnético-perturbación en densidad
(x) frente al corrimiento al tiempo t. x es adimensional. t se expresa en años.

La inclusión de un campo de intensidad B0 = 10−8 G modifica en un 37 % la

reionización del Universo. La estimación del corrimiento al rojo al que tuvo lugar la

reionización suponiendo zclasico ≈ 10 y δ ≈ 3,3 · 10−5 es: z′ ≈ 13,7.
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Se observa que dicho valor es compatible con los resultados de WMAP, por

tanto, la presencia del magnetismo puede ser una clave o ingrediente adicional para

entender las observaciones de la reionización temprana del Universo.

2.8. Ecuaciones en el espacio de Fourier. Ecuacio-

nes en el “gauge” conforme.

En esta sección se presenta la obtención de las ecuaciones en el espacio de Fourier,

en los “gauges” newtoniano conforme y śıncrono siguiendo las indicaciones generales

dadas por Ma & Bertschinger (1995).

2.8.1. Transformación al espacio de Fourier. Ecuaciones en
el “gauge” śıncrono y conforme

La transformación al espacio de Fourier se indicó en la sección 2.1.2. Dado que

sólo estamos considerando modos escalares, la perturbación de la métrica viene dada

por la expresión (2.7) (Ma & Bertschinger 1995). Notar que en nuestro caso, η = 0,

por lo que la transformación al espacio de Fourier viene dada por:

hij(~x, t) =

∫

d3kei~k~xk̂ik̂jh(~k, t) (2.169)

Ma & Bertschinger (1995) obtienen unas expresiones generales de las ecuaciones

perturbadas de conservación de enerǵıa, movimiento y de Einstein; para el caso

de perturbaciones escalares de la métrica expresadas en dicho espacio y para los

“gauges” śıncrono y newtoniano conforme.

A continuación se exponen dichas expresiones generales, particularizadas a nues-

tro caso:

Expresiones generales en el “gauge” śıncrono.

Ecuación perturbada de balance energético:

δ̇ = −(1 + w)

(

θ +
ḣ

2

)

− 3
ȧ

a

(

δp

δρ
− w

)

δ (2.170)

Ecuación perturbada de movimiento:

θ̇ = − ȧ

a
(1 − 3w)θ − ẇ

1 + w
θ +

δp

δρ

1

1 + w
k2δ − k2σ (2.171)
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Ecuaciones perturbadas de Einstein:

Componente (00):

−1

2

ȧ

a
ḣ = 4πGa2δτ 0

0 (2.172)

Componente (0i):

0 = 4πGa2(ρ + p)θ (2.173)

Componente (ii):

ḧ + 2
ȧ

a
ḣ = −8πga2δτ i

i (2.174)

Componente (ij) con i 6= j:

ḧ + 2
ȧ

a
(ḣ = 24πGa2(ρ + p)σ (2.175)

Expresiones generales en el “gauge” newtoniano conforme.

Ecuación perturbada de balance energético:

δ̇ = −(1 + w)(θ − 3φ̇) − 3
ȧ

a

(

δp

δρ
− w

)

δ (2.176)

Ecuación perturbada de movimiento:

θ̇ = − ȧ

a
(1 − 3w)θ − ẇ

1 + w
θ +

δp

δρ

1

1 + w
k2δ − k2σ + k2ψ (2.177)

Ecuaciones perturbadas de Einstein:

Componente (00):

k2φ + 3
ȧ

a

(

φ̇ +
ȧ

a
ψ

)

= 4πGa2δτ 0
0 (2.178)

Componente (0i):

k2

(

φ̇ +
ȧ

a
ψ

)

= 4πGa2(ρ + p)θ (2.179)

Componente (ii):

φ̈ +
ȧ

a
(ψ̇ + 2φ̇) +

(

2
ä

a
− ȧ2

a2

)

ψ +
k2

3
(φ − ψ) =

4π

3
Ga2δτ i

i (2.180)

Componente (ij) con i 6= j:

k2(φ − ψ) = 12πa2(ρ + p)σ (2.181)
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donde δ es la perturbación de densidad de una componente del fluido; θ es la diver-

gencia de la velocidad del fluido (para una componente particular) siendo θ = ikjvj

su expresión en el espacio de Fourier; ρ hace referencia a la densidad de enerǵıa

(equivalente a ǫ); p es la presión del fluido; h es la perturbación escalar de la métri-

ca (ver sección 2.1.2) y que, como se ha apuntado, hace referencia a la traza en el

“gauge” śıncrono; mientras que (φ, ψ) son los potenciales en función de los cuales se

expresa la perturbación en el “gauge” conforme. Las magnitudes (ρ + p)θ = ikjδτ 0
j ,

(ρ + p)σ = −(k̂ik̂j − 1/3δij)Σ
i
j; siendo Σi

j = τ i
j − δi

jτ
k
k /3, es decir, da cuenta de la

componente del tensor τij fuera de la traza. Ya se vio que σ viene dado por la ex-

presión (2.62). Para perturbaciones lineales, el tensor enerǵıa-momento viene dado

por:

τ 0
0 = −(ρ + δρ)

τ 0
i = (ρ + p)vi

τ i
j = (p + δp)δi

j + Σi
j

(2.182)

Finalmente añadir que para perturbaciones adiabáticas δp = c2
sδρ siendo cs la velo-

cidad del sonido del fluido y que puede expresarse como: c2
s = w + ρdw

dρ
.

Utilizando las expresiones generales anteriores y particularizando a nuestro caso,

escribimos nuestro sistema de ecuaciones en el espacio de Fourier y para ambos

“gauges”; teniendo en cuenta las ecuaciones de estado dadas en la sección 2.3.

1. En el “gauge” śıncrono:

Era de dominación de la radiación.

Ecuaciones de conservación de enerǵıa:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

δ̇γ = −2

3
θγ +

ḣ

3
(2.183)

Para neutrinos no masivos:

δ̇ν = −4

3
θν +

2ḣ

3
(2.184)

Para part́ıculas de materia oscura:

δ̇c = −θc +
ḣ

2
(2.185)



CAPÍTULO 2. INFLUENCIA DEL CAMPO MAGNÉTICO EN LA
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Ecuaciones de movimiento:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

θ̇γ = − ȧ

a
θγ + 3k2δγ (2.186)

Para neutrinos no masivos:

θ̇ν =
k2δν

4
(2.187)

Para part́ıculas de materia oscura:

θ̇c = − ȧ

a
θc (2.188)

Ecuaciones de Einstein:

Componente (0i):

0 = 16πGa2

(

pγ +
B2

24π

)

θγ + 16πGa2pνθν +

4πGa2ρcθc (2.189)

Componente (00):

ȧ

a
ḣ − 24πGa2δpγ − 24πGa2δpν − 8πGa2δρc +

Ga2Λ − Ga2B2 (2.190)

Componente (ii):

ḧ + 2
ȧ

a
ḣ = −8πGa2pγ − 8πGa2pν − Ga2Λ − Ga2B2

3
(2.191)

Etapa inmediatamente anterior al desacoplamiento.

Ecuaciones de conservación de enerǵıa:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

δ̇γ = −2

3
θγ +

ḣ

3
(2.192)

Para neutrinos no masivos:

δ̇ν = −2

3
θν +

ḣ

3
(2.193)
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Para part́ıculas de materia oscura:

δ̇c = −θc +
ḣ

2
(2.194)

Para bariones:

δ̇b = −θb +
ḣ

2
(2.195)

Ecuaciones de movimiento:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

θ̇γ = − ȧ

a
θγ + 3k2δγ + CThomson (2.196)

Para neutrinos no masivos:

θ̇ν =
k2δν

4
(2.197)

Para part́ıculas de materia oscura:

θ̇c = − ȧ

a
θc (2.198)

Para bariones:

θ̇b = − ȧ

a
θb − CThomson (2.199)

Ecuaciones de Einstein:

Componente (0i):

0 = 16πGa2

(

pγ +
B2

24π

)

θγ + 16πGa2pνθν + 4πGa2ρcθc +

4πGa2ρbθb (2.200)

Componente (00):

ȧ

a
ḣ − 24πGa2δpγ − 24πGa2δpν − 8πGa2δρc − 8πGa2δρb +

Ga2Λ − Ga2B2 (2.201)

Componente (ii):

ḧ + 2
ȧ

a
ḣ = −8πGa2pγ − 8πGa2pν −

Ga2Λ − Ga2B2

3
(2.202)

2. En el “gauge” conforme:
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Era de dominación de la radiación.

Ecuaciones de conservación de enerǵıa:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

δ̇γ = −2

3
(θγ − 3φ̇) (2.203)

Para neutrinos no masivos:

δ̇ν = −4

3
(θν − 3φ̇) (2.204)

Para part́ıculas de materia oscura:

δ̇c = −θc + 3φ̇ (2.205)

Ecuaciones de movimiento:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

θ̇γ = − ȧ

a
θγ + 3k2δγ + k2ψ (2.206)

Para neutrinos no masivos:

θ̇ν =
k2δν

4
+ k2ψ (2.207)

Para part́ıculas de materia oscura:

θ̇c = − ȧ

a
θc + k2ψ (2.208)

Ecuaciones de Einstein:

Componente (0i):

k2

(

φ̇ +
ȧ

a
ψ

)

= 16πGa2(pγ +
B2

24π
)θγ + Ga2 Λ

2
+ 16πGa2pνθν

+4πGa2ρcθc (2.209)

Componente (00):

k2φ + 3
ȧ

a

(

φ̇ +
ȧ

a
ψ

)

= 12πGa2(pγ +
B2

24π
) +

Ga2 Λ

2
+ 4πGa2ρc (2.210)

Componente (ii):

φ̈ +
ȧ

a
(ψ̇ + 2φ̇) +

(

2
ä

a
− ȧ2

a2

)

ψ +
k2

3
(φ − ψ) =

4π

3
Ga2(pγ +

B2

24π
+

Λ

8π
+ pν) (2.211)
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Etapa inmediatamente anterior al desacoplamiento.

Ecuaciones de conservación de enerǵıa:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

δ̇γ = −2

3
(θγ − 3φ̇) (2.212)

Para neutrinos no masivos:

δ̇ν = −4

3
(θν − 3φ̇) (2.213)

Para part́ıculas de materia oscura:

δ̇c = −θc + 3φ̇ (2.214)

Para bariones:

δ̇b = −θb + 3φ̇ (2.215)

Ecuaciones de movimiento:

Para fotones, enerǵıa oscura y campo magnético:

θ̇γ = − ȧ

a
θγ + 3k2δγ + k2ψ (2.216)

Para neutrinos no masivos:

θ̇ν =
k2δν

4
+ k2ψ (2.217)

Para part́ıculas de materia oscura:

θ̇c = − ȧ

a
θc + k2ψ (2.218)

Para bariones:

θ̇b = − ȧ

a
θb + k2ψ (2.219)

Ecuaciones de Einstein:

Componente (0i):

k2

(

φ̇ +
ȧ

a
ψ

)

= 16πGa2(pγ +
B2

24π
)θγ + Ga2 Λ

2
+

16πGa2pνθν + 4πGa2ρcθc + 4πGa2ρbθb (2.220)
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Componente (00):

k2φ + 3
ȧ

a

(

φ̇ +
ȧ

a
ψ

)

= 12πGa2(pγ +
B2

24π
) + Ga2 Λ

2
+

4πGa2ρc + 4πGa2ρb (2.221)

Componente (ii):

φ̈ +
ȧ

a
(ψ̇ + 2φ̇) +

(

2
ä

a
− ȧ2

a2

)

ψ +
k2

3
(φ − ψ) =

4π

3
Ga2(pγ +

B2

24π
+

Λ

8π
+ pν) (2.222)

Es importante subrayar el hecho de que se está considerando que el tensor

enerǵıa-momento es diagonal, y por tanto, se está ignorando la existencia de una

tensión anisótropa.

2.9. Conclusiones

Nuestro principal objetivo ha sido encontrar las ecuaciones de evolución para un

filamento radiativo de flujo magnético dado que en caso de poder observarlo, nos

revelaŕıa importante información sobre la generación del magnetismo en el Universo.

Inicialmente, nuestra formulación se realizó únicamente para una etapa anterior a

la Igualdad ampliando el trabajo de Battaner et al. (1997b), introduciendo nuevos

ingredientes, que se sumaban al campo magnético y los fotones ya existentes, como

son la materia oscura fŕıa, los neutrinos y la enerǵıa oscura. Posteriormente, y an-

te la posibilidad planteada por misión PLANCK para la detección del magnetismo

primordial; hemos obtenido una ampliación de dicho estudio hasta una etapa inme-

diatamente anterior al desacoplamiento y por tanto, incluyendo los bariones. Los

filamentos creados durante la época de dominación de la radiación debeŕıan ser ob-

servables en el CMB dado que pueden producir rotación de Faraday. La presencia de

un campo magnético induce perturbaciones de densidad. Estos filamentos radiativos

podŕıan dar lugar a acumulaciones de materia pero también hemos mostrado que

pueden influir en la reionización del Universo adelantándola un 37 % (z′ ∼ 13,7). El

campo magnético juega un papel importante no sólo en la evolución de perturbacio-

nes de densidad sino también en la generación de las mismas, dado que su carácter

vectorial da lugar a anisotroṕıas en la densidad. La evolución anisótropa de las per-

turbaciones de densidad debeŕıa ser importante en tiempos anteriores a la Igualdad.

Posteriormente a esa época, la conducción caloŕıfica y la viscosidad podŕıan eliminar

las pequeñas estructuras y, tras el desacoplamiento, la no linealidad complicaŕıa la
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estructura inicial; aunque es posible que la distribución inicial de campo magnético

haya sobrevivido hasta el desacoplamiento y haya dejado su huella en el CMB. Se

ha mostrado que el orden de magnitud de la intensidad de campo que afecta a las

perturbaciones de densidad es de B0 ∼ 10−8 G, valor compatible con los valores

derivados de la nucleośıntesis como vimos (Grasso & Rubinstein 1996). Finalmen-

te hemos planteado las ecuaciones utilizando la formulación de Ma & Bertschinger

(1995) con el fin de comparar nuestros resultados con los obtenidos en trabajos co-

mo los de Giovannini (2004a). En este trabajo, el punto de partida es distinto al

nuestro dado que asume una distribución estocástica de campo magnético. Nuestras

ecuaciones se reproducen a partir de las dadas por Giovannini (2004a) si se asume

que la fuerza de Lorentz y tensor anisótropo del campo magnético son nulos.



Caṕıtulo 3

Determinación del campo
magnético galáctico utilizando los
datos de polarización a 22 GHz de
WMAP

3.1. Introducción

Las galaxias espirales muestran campos magnéticos a gran escala. La Vı́a Láctea

no es una excepción, pero obtener su distribución espacial es extremadamente com-

plicado. La mayoŕıa de los métodos de observación de campos magnéticos en galaxias

están basados en la observación de la emisión sincrotrón (ver por ej. Wolleben et al.

2006; Reich 2006; Testori et al. 2008; Hinshaw et al. 2009) o en la medición de rota-

ción de Faraday de fuentes extragalácticas (ver por ej. Gaensler et al. 2001; Brown

et al. 2007; Haverkorn et al. 2008; Carretti et al. 2008) y púlsares (ver por ej. Weis-

berg et al. 2004; Han et al. 2006; Noutsos et al. 2008). La combinación de ambos

métodos nos permite establecer la estructura tridimensional del campo magnético

a gran y pequeña escala. A pesar de todo, no existe acuerdo sobre la estructura a

gran escala del campo magnético galáctico. Los ajustes de medidas de rotación de

púlsares apuntan a un GMF concentrado en el disco galáctico siguiendo un patrón

bisimétrico (Han et al. 2006). Las medidas de rotación de EGRS apuntan a un

patrón axisimétrico (Brown et al. 2007). En general, la RM de púlsares y EGRS

muestran reversos del campo a distintas distancias galactocéntricas. Utilizando los

cartografiados de todo el cielo tanto en intensidad como en polarización a 1.4 GHz

(DRAO-Villa Elisa) y 22 GHz (WMAP) junto al catálogo de RM de EGRS obte-

nido por el radiotelescopio de Effelsberg (Bonn) Sun et al. (2008) han obtenido un

modelo tridimensional para el patrón regular del GMF que parece ser axisimétrico

y al que hay que añadir un anillo a una distancia comprendida entre 1 y 2 kpc del

73
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Sol para explicar el reverso al que apuntan las RM de las EGRS. Estos resultados

son compatibles con los obtenidos por Brown et al. (2007). Miville-Deschênes et al.

(2008) muestran que un modelo axisimétrico ajusta los datos de polarización a 22

GHz de WMAP. Vallée (2008) apunta a la inclusión de un modelo de anillo para

describir el GMF. Recientemente, Jansson et al. (2009) han presentado un trabajo

en el que utilizando los mismos datos que Sun et al. (2008), muestran que ninguno

de los modelos utilizados para ajustar el GMF proporciona una buena descripción

de los datos. Jaffe et al. (2009) utilizando cadenas de Markov (MCMC del inglés

Monte-Carlo Markov chain) simulan los parámetros de Stokes I, Q, U y la RM de

EGRS asumiendo que el GMF viene descrito por un modelo axisimétrico con el fin de

estudiar no sólo la componente a gran escala, sino también la componente a pequeña

escala, restringiendo sus intensidades de campo y obteniendo la importancia relativa

de ambas componentes. La falta de consenso apunta a una mayor complejidad del

modelo que describe el GMF tal y como señalan Men et al. (2008). Es necesario, por

tanto, realizar un mayor esfuerzo observacional como el que se pretende con la nue-

va generación de experimentos LOFAR1 y SKA2 para ampliar los catálogos de RM

que actualmente se limitan a regiones concretas del cielo (Beck 2009b). Además,

junto con los nuevos cartografiados de todo el cielo que proporcionará PLANCK

y CMB-Pol3 (de Bernardis 2006; Fraisse et al. 2008); o parciales como QUIJOTE4

(Rubino-Martin et al. 2008) supondrán un gran avance en el estudio del magnetismo

galáctico.

Nuestro propósito en este caṕıtulo es determinar la componente regular del cam-

po magnético galáctico utilizando las medidas de polarización a 22 GHz obtenidas

por el satélite WMAP en su quinto año de operación. Este estudio difiere de los

anteriormente citados en la profundidad con la que se aborda. Para ello considerare-

mos distintos modelos propuestos en la bibliograf́ıa, cada uno definido por una serie

de parámetros libres que ajustaremos a los datos con el fin de seleccionar el modelo

que mejor los describa utilizando una aproximación bayesiana.

Posiblemente, el GMF no pueda describirse por un simple modelo pues la galaxia

tiene tres componentes: disco delgado, disco grueso (Beuermann et al. 1985) y halo.

Cada una de estas componentes se espera que esté caracterizada por un modelo

propio y por tanto, con unos parámetros propios. Teniendo en cuenta que cada una

de las componentes galácticas son bastante desconocidas, un análisis de un campo

magnético compuesto por varias componentes dependiendo de la parte de la galaxia

en cuestión supone una tarea bastante complicada.

El disco delgado posee las intensidades de campo más elevadas y por tanto,

1http://www.lofar.org/
2http://www.skatelescope.org/
3http://cmbpol.uchicago.edu/
4http://www.iac.es/project/cmb/quijote/index esp.php
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haremos hincapié en su estudio. Por otra parte, la componente aleatoria del campo

magnético junto con los “spurs” locales (Berkhuijsen et al. 1971) como el “spur”

del norte (NPS del inglés north polar spur), distorsionan la configuración regular

del GMF. Además, a pesar de la elevada frecuencia (22 GHz), la depolarización

de Faraday nos afectará en determinadas regiones. Observando a altas latitudes

galácticas, el GMF del disco delgado estará contaminado por los campos del disco

grueso y del halo, que incluso, este último podŕıa dominar a dichas latitudes. Los

modelos de GMF para el disco grueso son escasos en la literatura, sin embargo

podŕıa comprobarse aquellos modelos propuestos para describir el campo del disco

delgado, haciendo que distintos parámetros puedan caracterizar ambos discos. Por

el contrario, el halo no puede englobarse en dicho estudio al tener una estructura

completamente diferente consistente en un doble toro en el que la dirección del

campo es opuesta en ambos hemisferios.

La estructura del halo es bastante desconocida por el momento. Tras la detección

del mismo en los trabajos presentados por Simard-Normandin & Kronberg (1980);

Han & Qiao (1994) ha sido modelada por Han et al. (1997); Prouza & Šmı́da (2003);

Sun et al. (2008) y otros. Para demostrar el desconocimiento que existe sobre dicha

componente basta comparar el máximo valor para la intensidad de dicho campo

obtenido según Prouza & Šmı́da (2003) Bhalo ≈ 1µG; con el valor obtenido cuando

se utiliza el modelo propuesto por Sun et al. (2008): Bhalo ≈ 10µG. Ambos autores

proponen un valor máximo para dicha intensidad de 2µG cuando la escala de altura

de la densidad de electrones se incrementa un factor 2. La contribución del campo

del halo a la emisión polarizada es por tanto, dif́ıcil de estimar. La mayoŕıa de

los modelos tienen en cuentan las medidas de rotación de fuentes extragalácticas

para estimar la estructura del halo. En nuestro caso, el halo se convierte en una

estructura con poca importancia dado que la emisión polarizada se produce por un

campo magnético a gran escala pero a esas latitudes la concentración de electrones

relativistas es muy baja. Las diferentes máscaras utilizadas nos permiten apreciar

las distintas contribuciones de las componentes galácticas, pero realmente no se ha

construido un modelo multicomponente de campo magnético. En lo que sigue del

caṕıtulo se hablará de disco, sin especificar que se trate de la componente delgada o

gruesa. Para obtener la emisión polarizada, se necesita un modelo de la distribución

y espectro de rayos cósmicos, lo cual es una importante fuente de incertidumbres.

Nosotros hemos asumido que la estructura de los rayos cósmicos sigue aquella del

gas, dado que al estar producidos por supernovas, no pueden alejarse demasiado del

lugar en que surgen. Esta hipótesis es bastante usual en la bibliograf́ıa pero también

bastante cuestionable.

El GMF tiene dos componentes: una componente aleatoria que predomina en

escalas inferiores a 100 pc (Haverkorn et al. 2008) para la cual se ha calculado el

espectro (Han et al. 2004); y una componente regular que se encuentra a escalas
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galácticas. Algunos autores consideran 1 kpc como la longitud que define la gran

escala (ver por ej. Han 2008); siendo los brazos espirales un fenómeno a gran esca-

la. De hecho, la dirección del campo magnético es opuesta en los brazos y en las

regiones que existen entre los brazos (Beck et al. 1996; Han et al. 2006). Esta pue-

de ser la razón por la que la medida de rotación derivada de EGRS muestra una

menor existencia de reversos que los resultados que arrojan los datos de medida de

rotación de púlsares (Brown et al. 2007). Nosotros estamos interesados en escalas

de la galaxia misma y por tanto, los brazos espirales se consideran como perturba-

ciones. Es necesario investigar estas componentes pero la separación de las mismas

es importante dado que las herramientas utilizadas, aśı como la interpretación en

términos de los mecanimos que las generan, podŕıan ser completamente diferentes.

La componente aleatoria debeŕıa producirse por la turbulencia presente en el medio

interestelar, explosiones de supernova u otros mecanismos que tuvieran lugar a nivel

local. Los brazos espirales dan lugar a movimientos caracteŕısticos que enlazan los

campos magnéticos en un medio de alta conductividad. Los campos a escala galácti-

ca, tendŕıan que ser interpretados en términos de formación galáctica y/o efectos

dinamo.

La emisión sincrotrón polarizada es la mejor herramienta para investigar el

patrón del campo a gran escala puesto que la emisión total se ve muy afectada

por la componente aleatoria del campo y suele utilizarse fundamentalmente como

trazador de regiones de formación estelar al estar estrechamente correlacionada con

la emisión en el infrarrojo lejano (de Jong et al. 1985). La emisión polarizada procede

de las regiones existentes entre los brazos espirales y suele formar patrones espirales

“magnéticos”. La medida de rotación de Faraday de púlsares y fuentes extragalácti-

cas nos daŕıa información sobre el GMF a gran escala, aunque el poco conocimiento

acerca de la rotación intŕınseca de las fuentes extragalácticas representa un gran pro-

blema. Cuando se utilizan cartografiados de todo el cielo como los proporcionados

por WMAP, o por PLANCK en un futuro próximo, la emisión observada se integra

a lo largo de la ĺınea de visión, y por tanto, la perturbación que representa los brazos

espirales se ve suavizada. Esto podŕıa explicar la razón de que la RM de púlsares y el

mapa de polarización de WMAP produzcan resultados inconsistentes (Han 2009, ver

por ej.). Existen otros cartografiados en polarización de todo el cielo a frecuencias

inferiores, como por ej. el cartografiado a 1.4 GHz (Wolleben et al. 2006) pero se

ven fuertemente afectados por la depolarización. El estudio detallado utilizando los

datos de polarización de WMAP a 22 GHz representa un estudio complementario a

los ya realizados. Su utilización tiene la ventaja de que a dicha frecuencia, apenas se

ve afectada por la depolarización de Faraday, la emisión del polvo, o la componente

aleatoria del campo.

La motivación del estudio de la estructura a gran escala del GMF está justi-

ficada por las siguientes razones: (1) la influencia de dicho campo en la dinámica
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galáctica (Nelson 1988; Battaner et al. 1992; Battaner & Florido 1995; Kutschera

& Jalocha 2004; Battaner & Florido 2007; Tsiklauri 2008)(ver caṕıtulo 4); (2) la

obtención de regiones descontaminadas de emisión sincrotrón galáctica para la de-

tección del campo magnético primordial (ver por ej. Battaner & Florido 2009) que

potencialmente podŕıan observarse con misiones como PLANCK (The Planck Colla-

boration 2006) (ver caṕıtulo 5) y (3) la modificación que produce en la trayectoria

de los rayos cósmicos muy energéticos; es por ello por lo que el conocimiento del

GMF es crucial para entender su distribución en enerǵıa y dirección. Esto ha sido

puesto de manifiesto con experimentos recientes para el estudio de trayectorias de

los rayos cósmicos como AUGER (Bluemer & for the Pierre Auger Collaboration

2008), MILAGRO (Abdo et al. 2009) y otros. Las anisotroṕıas globales encontra-

das por MILAGRO han sido interpretadas por Battaner et al. (2009) como una

consecuencia de la presencia del GMF. De hecho, el GMF podŕıa ser importante

para explicar lo que se conoce como el salto en el espectro de enerǵıa de los rayos

cósmicos alrededor de los 106 GeV (Masip & Mastromatteo 2008). Dada la dispari-

dad de resultados y la gran cantidad de modelos que se han ajustado a lo largo del

tiempo, seŕıa deseable que la configuración más realista sea compatible con todas

las observaciones realizadas hasta ahora del GMF utilizando los distintos métodos

de detección del mismo.

En el trabajo que se expone a continuación, presentamos una comparación sis-

temática para distintos modelos de GMF, explorando cuál de ellos es el que mejor

ajusta el mapa de polarización a 22 GHz. Nuestro análisis está basado en la ver-

sión de los datos de quinto año proporcionados por WMAP y ampĺıa el trabajo

presentado inicialmente por Page et al. (2007), comparando no sólo el ángulo de

polarización (PA, del inglés polarization angle) sino también la intensidad de pola-

rización, es decir, los parámetros de Stokes U y Q que la caracterizan. Aunque el

ángulo de polarización puede ser utilizado para describir algunas propiedades del

GMF a gran escala, éste no es sensible a algunos parámetros, como por ejemplo, la

intensidad de campo. Además posee una degeneración intŕınseca con respecto a la

dirección de las ĺıneas de campo. Por esta razón, nuestros principales resultados se

obtienen con el análisis de los parámetros U y Q, aunque también se ha realizado un

análisis independiente del ángulo de polarización con el fin de comparar y afianzar

resultados. Finalmente hay que señalar que para algunos modelos de GMF hemos

investigado el efecto que tendŕıa considerar una variación radial de la intensidad

de campo en el ajuste de los datos con los que trabajamos. Esta variación radial

es completamente desconocida y puede tener importancia en la producción de los

mapas de polarización de todo el cielo.
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RELATIVISTAS

3.2. Modelo de densidad de electrones cósmicos

relativistas

A 22 GHz, el proceso f́ısico que domina la polarización es la radiación sincrotrón

emitida por electrones relativistas con enerǵıas entre los 400 MeV y lo 25 GeV

(Strong et al. 2007) interactuando con el GMF. Dado que únicamente estamos intere-

sados en la estructura a gran escala del GMF, consideramos una descripción simplifi-

cada de la población de electrones super-energéticos de los rayos cósmicos (UHECR,

del inglés ultra-high energy cosmic rays) siendo su distribución espacial (Drimmel &

Spergel 2001):

Ne = N0 exp

( −r

5 kpc

)

sech2

(

z

1 kpc

)

(3.1)

donde N0 ≈ 3,2× 10−4cm−3 se ha derivado del valor para la densidad de electrones

de rayos cósmicos en la Tierra (Sun et al. 2008). Las coordenadas r y z son las

coordenadas ciĺındricas galactocéntricas, radial y vertical respectivamente.

Este modelo esencialmente asume la misma distribución de densidad espacial de

electrones de los rayos cósmicos que para el gas interestelar. En primer orden, esto

es lo que esperaŕıamos puesto que a mayor densidad de gas interestelar, mayor es

el ritmo de formación estelar, y por tanto, mayor la producción de supernovas que

proporcionan una mayor densidad de electrones relativistas. Estos electrones cósmi-

cos pierden enerǵıa (v́ıa sincrotrón) a distancias menores de 1 kpc. El valor de N0

de la ecuación (3.1) tiene una gran incertidumbre dado que se obtiene asumiendo

que el espectro de electrones de rayos cósmicos está descrito por una ley de poten-

cias con un ı́ndice espectral constante e igual a p ≈ 3; a pesar de que las últimas

observaciones y las simulaciones numéricas (ver Strong et al. 2007, y referencias en

el interior) sugieren que esta hipótesis no es apropiada para todo el espectro. Dife-

rentes observaciones muestran variaciones del orden del 50 % o incluso mayores para

este ı́ndice. Es por ello que esperamos que esta incertidumbre introduzca una serie

de sesgos en la amplitud de la intensidad del campo para los diferentes modelos, y

la tendremos en cuenta de la manera que explicamos un poco más adelante.

3.3. Modelos de Campo Magnético Galáctico

A continuación se presentan los modelos que describen el patrón regular del

GMF utilizados en este trabajo. La mayoŕıa de estos modelos han sido propuestos

o restringidos utilizando el análisis de rotación de Faraday de púlsares y fuentes

extragalácticas. Es por ello, por lo que resulta interesante explorar si estos modelos

son también capaces de reproducir los mapas de polarización a gran escala obtenidos
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por WMAP a 22 GHz. Los modelos elegidos son:

1. Axisimétrico (ASS, del inglés axisymmetric spiral)

2. Axisimétrico con dependencia radial de la intensidad de campo (ASS-r).

3. Bisimétrico (BSS, del inglés bisymmetric spiral)

4. Bisimétrico con dependencia radial de la intensidad de campo (BSS-r).

5. Anillo circular concéntrico (CCR, del inglés concentric circular ring)

6. Bi-toroidal (BT, del inglés bi toroidal)

7. Brazos espirales logaŕıtmicos (LSA, del inglés logarithmic spiral arms)

Finalmente en la última subsección hablaremos brevemente de la componente

aleatoria del GMF.

3.3.1. Modelo Axisimétrico

El modelo Axisimétrico (ver por ej. Vallee 1991; Poezd et al. 1993) es una de

las descripciones más simples utilizadas para describir el GMF. Este modelo es

compatible con un origen no primordial del magnetismo galáctico, basado en la

teoŕıa dinamo (ver caṕıtulo 1). Son varias las distribuciones axisimétricas que pueden

proponerse. En general, las componentes del GMF para este modelo vienen dadas

por:

Br = B0(r) sin(p) cos(χ(z)) (3.2)

Bφ = B0(r) cos(p) cos(χ(z)) (3.3)

Bz = B0(r) sin(χ(z)) (3.4)

donde p es el ángulo de inclinación (traducimos aśı el término “pitch” del inglés)5 que

se considera constante; B0(r) es la intensidad de campo (la cual en principio podŕıa

ser una función de la distancia radial) y χ(z) es el ángulo de elevación (traducimos

aśı el término “tilt” del inglés). Las dependencias funcionales adoptadas son:

χ(z) = χ0 tanh(
z

z0

) (3.5)

5El ángulo de inclinación se define aqúı como el ángulo formado entre la dirección azimutal
y el campo magnético. La dirección azimutal (φ̂) aumenta en sentido anti-horario, por tanto, p

es positivo si la tangente anti-horaria a la espiral va hacia fuera del ćırculo con radio r. En el
punto (r0, φ = 0◦, z = 0), la intensidad de campo alcanza su primer máximo B0(r0) en la dirección
l = 180◦ hacia fuera del ćırculo solar. Este hecho tiene que tenerse en cuenta cuando se establezca
la comparación de nuestros resultados con los que aparecen la bibliograf́ıa. Hemos de notar que
con esta definición, para el caso de p = 0◦ recuperamos el modelo solenoidal
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donde asumimos que z0 = 1 kpc para la escala caracteŕıstica de variación en la

dirección vertical.

Para los cálculos de este caṕıtulo, hemos considerado dos tipos de dependencia

para la intensidad de campo B0. El primer caso se corresponde con B0(r) = B0 siendo

B0 un valor constante de intensidad. Para el segundo caso, hemos considerado una

dependencia radial del tipo:

B0(r) =
B1

1 + r
r1

(3.6)

donde r1 representa la escala caracteŕıstica a partir de la cual B0(r) disminuye a

la mitad su valor en el centro galáctico. Esta variación radial está basada en una

posible extensión del modelo propuesto por Poezd et al. (1993). Además cumple el

comportamiento asintótico esperado, en el sentido en que se obtiene un valor finito

cuando r está próximo al centro galáctico (r → 0), y asintóticamente tiende a ∝ 1/r

cuando r → ∞, tal y como sugieren Battaner & Florido (2007).

Si fijamos el valor de B0 en la vecindad solar, B1 y r1 no son independientes.

Si para R⊙ = 8 kpc (distancia centro galáctico-Sol) asumimos que la intensidad de

campo en la vecindad solar es B⊙ = 3 µG (ver por ej. Page et al. 2007; Han 2009),

la ecuación (3.6) puede reescribirse en términos de un único parámetro libre:

B0(r) =
3r1 + 24

r1 + r
(3.7)

donde r viene dado en kpc y B0(r) en µG.

Un modelo ASS particular está completamente descrito una vez que los tres

parámetros [B0, p, χ0] están dados; mientras que para el modelo ASS-r, uno debeŕıa

en principio fijar cuatro parámetros libres. En este último caso, vamos a utilizar la

restricción dada por la ecuación (3.7) con lo cual, necesitaremos sólo tres parámetros:

[r1, p, χ0] para obtener la descripción completa de dicha familia de modelos.

El rango t́ıpico de variación de valores del ángulo p encontrado en la biblio-

graf́ıa (ver Vallee 1991, y otros) se muestra en la Tabla 3.1. Se observa que para los

distintos brazos espirales se obtienen distintos valores del ángulo de inclinación p del

campo magnético y de la intensidad de campo B0. Esto se debe a que los primeros

estudios se realizaron utilizando RM de EGRS localizadas en una zona concreta y

no a todo el cielo y por tanto se trata de valores locales que no caracterizan el GMF

a gran escala.

En el panel superior de la Figura 3.1 se muestra el patrón descrito por este

modelo en el plano XY.
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Figura 3.1: Patrón regular del GMF en el plano XY para: (a) ASS con p = −7◦,
B0 = 2µG (Vallee 1988)(panel superior); (b) BSS con p = −8◦, B0 ∼ 2µG (Han
et al. 2006)(panel inferior). Los modelos están definidos en coordenadas galácticas.
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Figura 3.2: Patrón regular del GMF en el plano XY para: (c) CCR con w = 3,1kpc,
Dr = 0,65kpc, B0 = 1,3µG (Rand & Kulkarni 1989, ver)(panel superior); (d) LSA
con ψ0 = 55◦, ψ1 = 0,9◦, χ0 = 25◦ (Page et al. 2007, ver) (panel inferior). Los
modelos están definidos en coordenadas galácticas.
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Tabla 3.1: Valores de los parámetros para el modelo ASS obtenidos por distintos
autores.

Referencia Valor p(grados) Valor B0(µG)

Vallee (1983a,b, 1988) −7◦ 2µG(Perseus Arm)
Vallee (1988); Vallee & Kronberg (1975) +16◦ 3µG(Orion Spur)
Simard-Normandin & Kronberg (1979) y +174◦ 6µG
Vallee (1988)

3.3.2. Modelo Bisimétrico

Este modelo es compatible con un origen primordial del magnetismo cósmico.

Puede explicar los reversos del GMF que se derivan de las observaciones de medida

de rotación de púlsares y fuentes extragalácticas (ver por ej. Han & Qiao 1994; Han

2001; Han et al. 2006). Las componentes del campo para este modelo vienen dadas

por:

Br = B0(r) cos

(

φ − β ln

(

r

R0

))

sin(p) cos(χ(z)) (3.8)

Bφ = B0(r) cos

(

φ − β ln

(

r

R0

))

cos(p) cos(χ(z)) (3.9)

Bz = B0(r) sin(χ(z)) (3.10)

donde B0(r) es la intensidad de campo; β = 1/ tan(p), siendo p el ángulo de in-

clinación; R0 es la distancia Sol-centro galáctico (≈ 8 kpc); y χ(z) es el ángulo de

elevación dado por la ecuación (3.5).

Consideramos dos familias de modelos bisimétricos. El primero de ellos, anotado

como BSS se corresponde con aquel que considera una intensidad de campo magnéti-

co constante. En este caso, el modelo está completamente definido dando los tres

parámetros: [B0, p, χ0]. La segunda familia, la anotamos como BSS-r, e incluye una

variación radial de la intensidad de campo descrita en la ecuación (3.7). El modelo

queda completamente descrito dando los tres parámetros: [r1, p, χ0].

Los valores t́ıpicos para estos parámetros encontrados en la bibliograf́ıa son los

que aparecen en la Tabla 3.2. Hay que notar que el signo del ángulo p vaŕıa depen-

diendo del sistema de coordenadas elegido. En el panel inferior de la Figura 3.1 se

muestra el patrón descrito por este modelo en el plano XY.

3.3.3. Modelo de Anillo Circular Concéntrico

Este modelo fue propuesto por Rand & Kulkarni (1989) para ajustar sus medi-

das de rotación de púlsares con el fin de explicar los reversos del campo magnético
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Tabla 3.2: Valores de los parámetros para el modelo BSS obtenidos por distintos
autores.

Referencia Modelo Valor p(grados) Valor B0(µG)

Simard-Normandin & Kronberg (1980) 2-arms −5◦

Simard-Normandin & Kronberg (1980) 4-arms −14◦ 1
Sofue & Fujimoto (1983) 2-arms −14◦ 3
Han & Qiao (1994) 4-arms −8,2◦ ± 0,5◦ 1,4
Heiles (1996) 4-arms 7,2◦ ± 4,1◦ 2.2
Han et al. (1999) 4-arms [−8◦,−14◦] ≈ 1,8
Han et al. (2004) 4-arms 10◦ ≈ 2
Han et al. (2006) 4-arms −11◦ o [−8◦, 11◦] ≈ 2,1 ± 0,3

a diferentes distancias galactocéntricas. En sus expresiones originales, no conside-

raron componente vertical del campo magnético. Aqúı extendemos las ecuaciones

presentadas por Indrani & Deshpande (1999) para tener en cuenta la dependencia

vertical:

Br = 0 (3.11)

Bφ =
B0

sin(πDr/w)
sin

(π(r − R0 + Dr)

w

)

cos(χ(z)) (3.12)

Bz = B0 sin(χ(z)) (3.13)

donde w es el espacio entre reversos, Dr es la distancia al primer reverso, B0 es la

intensidad de campo, y χ(z) viene dado por la ecuación (3.5). Todas las distancias

(w y Dr) están dadas en kpc. Notar que hemos introducido un factor adicional

sin(πDr/w) en la definición de Bφ para que B0 preserve el significado de intensidad

de campo magnético en la vecindad solar. No hemos considerado una dependencia

radial de la intensidad de campo en este modelo, estando el espacio de parámetros

definido por: [Dr, w,B0, χ0].

Los valores para estos parámetros encontrados por Rand & Kulkarni (1989) son:

Dr = (0,6 ± 0,08) kpc , w = (3,1 ± 0,08) kpc y B0 = 1,6 ± 0,2 µG. En el panel

superior de la Figura 3.2 se muestra el patrón descrito por este modelo en el plano

XY.

3.3.4. Modelo Bi-Toroidal

Algunos autores han detectado campo magnético en lo que se ha llamado “com-

ponente del halo”, y que presenta direcciones opuestas del campo en ambos hemisfe-

rios. Por ejemplo, Han & Wielebinski (2002) y Prouza & Šmı́da (2003) la detectaron

con un máximo de intensidad en una escala de altura tan elevada como 1,5 kpc a

ambos lados, por debajo y por encima del plano galáctico, siendo dicha intensidad
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del orden de 1 µG aproximadamente. Sun et al. (2008) ofrecen una completa des-

cripción de este doble toro siendo su escala máxima de altura de 1,5 kpc, pero su

máximo de intensidad es mucho mayor, alrededor de unos 10 µG.

Siguiendo este escenario, proponemos una posible configuración para las compo-

nentes del GMF que consideran ese cambio de dirección en ambos hemisferios, y que

vienen dadas por:

Br = 0 (3.14)

Bφ = B0(r) arctan

(

z

σ1

)

exp

(−z2

2σ2
2

)

(3.15)

Bz = constante (3.16)

donde σ1 y σ2 son dos constantes (medidas en kpc) las cuales dan cuenta de la escala

caracteŕıstica de variación del campo con la distancia vertical, teniendo en cuenta de

una forma simplificada, el cambio en el signo. Para nuestros cálculos, hemos fijado

el valor de Bz a 0,2 µG (Han & Qiao 1994), y consideramos únicamente la variación

radial de B0(r) dada por la ecuación (3.7). En este caso, el espacio de parámetros

para este modelo está dado por [r1, σ1, σ2].

En la Figura 3.3 se muestra las ĺıneas de campo magnético a 3 kpc sobre el plano

galáctico (panel superior) y bajo el plano galáctico (panel inferior).

3.3.5. Modelos de brazos espirales logaŕıtmicos

Este modelo fue utilizado por Page et al. (2007) para describir la distribución a

gran escala del ángulo de polarización proporcionada por los datos de WMAP de

tercer año a 22 GHz. Las ecuaciones que describen el GMF en este caso son:

Br = B0 sin ψ(r)cos χ(z) (3.17)

Bφ = B0 cos ψ(r)cos χ(z) (3.18)

Bz = B0 sin χ(z) (3.19)

donde

ψ(r) = ψ0 + ψ1ln

(

r

8 kpc

)

y

χ(z) = χ0tanh

(

z

1 kpc

)

Notar que el modelo LSA es esencialmente un modelo axisimétrico donde el ángulo

de inclinación no es constante, siendo las ĺıneas del campo magnético espirales lo-

gaŕıtmicas. De acuerdo con nuestra definición de ángulo de inclinación (p) para el

modelo ASS, ψ(r) jugaŕıa el papel de dicho ángulo, en el cual tenemos una parte
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Figura 3.3: Patrón del modelo bi-toroidal a z = 3kpc (panel superior) y z = −3 kpc
(panel inferior) para los valores r1 = 0,23 kpc, σ1 = 0,01 kpc y σ2 = 0,7 kpc.
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constante, ψ0, y una amplitud caracteŕıstica para la dependencia logaŕıtmica de los

brazos, ψ1. Siguiendo Page et al. (2007), B0(r) se asume constante, con un valor de

3 µG.

En este caso, el espacio de parámetros está definido por [ψ0, ψ1, χ0]. Los valores

propuestos para los diferentes parámetros son [ψ0, ψ1, χ0] = [27◦, 0,9◦, 25◦] (ver Page

et al. 2007, y el erratum que aparecen en la web LAMBDA6.).

En la Figura 3.2 se muestra el patrón descrito por este modelo en el plano XY.

3.4. Descripción y análisis de los datos de polari-

zación a 22 GHz de WMAP

Los datos utilizados en nuestro estudio proceden del satélite WMAP (abreviatu-

ra del inglés Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) lanzado en el año 2002 para el

estudio del CMB. Este satélite ha representado un importante avance en el ámbito

cosmológico proporcionando mapas de todo el cielo en las frecuencias de 22 GHz

(banda K), 33 GHz (banda Ka), 41 GHz (banda Q), 61 GHz (banda V) y 94 GHz

(banda W). Para cada una de las frecuencias, se ha medido la diferencia de tem-

peratura y de parámetros de Stokes U y Q. El análisis realizado en este trabajo

está basado en establecer una comparación con los datos de polarización a 22 GHz

(equivalente a una longitud de onda de λ = 1,4 cm) obtenido por el satélite WMAP

tras cinco años de funcionamiento (Hinshaw et al. 2009). Los datos proporcionados

por el satélite son de acceso público y se pueden encontrar en la página LAMB-

DA7. Estos datos se encuentran en formato HEALPix8 (Górski et al. 2005). Como

mostró el equipo de WMAP (Page et al. 2007), a esta frecuencia (22 GHz) la es-

tructura a gran escala observada en polarización está completamente dominada por

la contribución galáctica, siendo la componente de la radiación cósmica de fondo

prácticamente despreciable. Este hecho se ha comprobado antes de realizar nuestro

estudio. Para ello se ha realizado 5000 realizaciones Monte Carlo con el fin de simular

el CMB y se ha añadido a un modelo, dándolo como entrada en nuestro código con

el fin de ver si exist́ıan cambios en los resultados. En la figura 3.4 se muestran los

mapas de todo el cielo correspondientes a los parámetros de Stokes Q y U a 22 GHz,

degradados a la resolución necesaria que nos permite estudiar la estructura a gran

escala del GMF, utilizando una pixalización a nside = 16 la cual corresponde a un

tamaño de ṕıxel de unos ≈ 3,7◦. Los mapas degradados a esta resolución son los que

vamos a utilizar como datos de entrada en todos los cálculos que se detallarán en la

próxima sección. A partir de los dos observables (los parámetros de Stokes Q y U),

6http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/map bibliography.cfm
7http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current
8http://healpix.jpl.nasa.gov/
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3.4. DESCRIPCIÓN Y ANÁLISIS DE LOS DATOS DE POLARIZACIÓN A 22
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se puede obtener el mapa de la dirección del ángulo de polarización (PA) como:

γobs(n̂) =
1

2
arctan

(

U(n̂)

Q(n̂)

)

+
π

2
, (3.20)

donde n̂ es la dirección a lo largo de la ĺınea de visión, y el factor π/2 está incluido

con el fin de obtener valores del ángulo comprendidos entre [0, π]. Notar que el con-

venio para la polarización adoptado aqúı es el mismo que el descrito en HEALPix,

y que está etiquetado como COSMO, el cual difiere del convenio propuesto por la

IAU en un signo menos para el parámetro de Stokes U . Además, la definición que

proporciona WMAP para los parámetros de Stokes introduce un factor 1/2 con res-

pecto a la definición utilizada por Chandrasekhar (1960), que es la que utilizaremos

en el presente trabajo. Todas estas cantidades (U,Q y PA) están definidas en un sis-

tema de coordenadas galácticas (heliocéntricas). Esto se tendrá que tener en cuenta

cuando se establezca la comparación entre los mapas y los modelos. En la figura 3.5

se muestra la dirección del PA observada a la misma resolución ∼ 4 grados.

3.4.1. Mapas de ruido

Para seleccionar el modelo de GMF, necesitamos obtener los mapas de ruido

asociados a nuestros observables. Es importante hacer notar que dichos mapas de-

beŕıan tener en cuenta la covarianza introducida por todas las componentes que

están presentes en los datos observacionales pero no incluidas en el modelo teórico.

En particular, debeŕıa tenerse en cuenta el ruido instrumental y también el ruido

introducido por la componente aleatoria del GMF que no está incluida en nuestro

modelo teórico. La primera de ellas podŕıa ser estimada fácilamente basándose en

la información proporcionada por el equipo de WMAP sobre la sensibilidad del ins-

trumento y sobre el tiempo de integración que el satélite ha empleado en cada ṕıxel.

Esto no tendŕıa en cuenta la segunda parte de la covarianza relativa a la componente

aleatoria como se ha apuntado. Por tanto, para modelar todas las contribuciones de

la covarianza, se sigue un proceso que utiliza el hecho de que los mapas de WMAP

a 22 GHz originales tienen mucha mayor resolución angular que el tamaño del ṕıxel

que finalmente hemos utilizado en nuestros análisis.

Mapas de ruido para Q y U. Los mapas de ruido asociados a Q y U se han

obtenido siguiendo un procedimiento similar al descrito por Jansson et al. (2007).

Tomando como punto de partida el mapa observado para el parámetro de Stokes Q a

la mayor resolución (nside = 512), se ha degradado hasta alcanzar una resolución de

ṕıxel de ∼ 1◦ que corresponde a un nside = 64. Hemos de señalar que la pixelización

adoptada en nuestros análisis es nside = 16, que proporciona un tamaño de ṕıxel

de ∼ 4◦. Para un ṕıxel dado i en nuestro esquema de pixelización a nside = 16,
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Figura 3.4: Mapas de los parámetros de Stokes observados, Q (panel superior) y
U(inferior) a 22 GHz derivado de los datos obtenidos por WMAP5. Los mapas están
degradados a nside = 16 para reproducir la estructura a gran escala. Las unidades
en ambos mapas son mK. Q y U están definidos en coordenadas galácticas.
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Figura 3.5: Dirección observada del ángulo de polarización a 22 GHz, obtenida a
partir de los dos mapas mostrados en la Fig. 3.4. Las unidades son grados.

se obtiene el ruido asociado σQ(i) calculando la ráız cuadrada de la varianza de los

ṕıxeles de tamaño ∼ 1◦ contenidos en en el interior de un ćırculo de radio 2◦ tomado

desde el centro de nuestro ṕıxel i. De esta forma, la varianza tiene en cuenta no

sólo la variaciones debidas al ruido instrumental, sino también la varianza adicional

inducida por la variaciones punto a punto del nivel medio de emisión galáctica.

El mismo proceso explicado se ha seguido para obtener σU . En la Figura 3.6 se

muestran los dos mapas de ruido para los parámetros de Stokes Q y U obtenidos

con el procedimiento descrito.

Mapa de ruido para el ángulo de polarización. Una vez obtenidos los dos

mapas de ruido (σQ y σU), se puede obtener, en principio, el mapa de ruido asociado

al PA (σγ) a partir de ellos, aunque aqúı hay una cuestión importante que tiene que

tenerse en cuenta. La ecuación (3.20) que define el PA, no es lineal en Q y U . Este

hecho implica que el mapa de varianza para el PA dependerá del modelo particular

que se esté utilizando para calcular el valor medio; dicho en otras palabras, el mapa

de ruido para el PA dependerá no sólo de σQ y σU , sino también de los parámetros

de Stokes Q y U . Por tanto, cuando se hace la selección del modelo, el mapa de

ruido para el PA tendrá que ser también una función del modelo en cuestión.

Para ilustrar lo anterior, hemos calculado el mapa de ruido del PA, utilizando

como modelo de referencia el mapa observado por WMAP a 22 GHz. Aqúı, hemos

utilizado un método Monte Carlo, obteniendo Nsim realizaciones de los pares de
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mapas (Q,U), con media igual a los mapas observados de (Q,U), y varianza dada

por σQ y σU , calculada de la forma indicada anteriormente. Hemos comprobado que

utilizando unas Nsim = 5, 000 realizaciones de ruido es suficiente para converger a

un mapa de σγ . En la Figura 3.7 se muestra el mapa de ruido para el PA, obtenido

en este caso particular que se acaba de describir.

3.5. Obtención de la emisión sincrotrón polariza-

da para un modelo de GMF

Para obtener la emisión sincrotrón polarizada de cualquier modelo de GMF des-

crito anteriormente, se ha elaborado un código que incluye toda la f́ısica relevante,

y se ha optimizado en términos de tiempo de cálculo computacional con el fin de

obtener la mayor eficiencia en la obtención de las simulaciones. El código trabaja di-

rectamente en el esquema de pixelización de HEALPix, y obtiene la predicción para

la emisión sincrotrón directamente a la resolución que hemos elegido para nuestros

cálculos (es decir, nside = 16). Tal y como ya se ha especificado antes, esta reso-

lución es suficiente para tratar de reproducir el patrón a gran escala de la emisión

galáctica. En general, asumiendo que el espectro de rayos cósmicos viene dado por

una distribución de tipo ley de potencias de ı́ndice espectral p, podemos predecir

los parámetros de Stokes que caracterizan la polarización de la emisión sincrotrón a

una determinada frecuencia calculando la emisividad (enerǵıa por unidad de tiempo

por unidad de volumen por frecuencia por ángulo sólido) en las direcciones paralela

y perpendicular a la proyección del campo en el plano del cielo. Siguiendo como

referencia a Rybicki & Lightman (1986), se obtiene:

ǫ⊥(ν) = N(r, z)

√
3e3

8πmc2

(

4πmc
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(3.21)

ǫ||(ν) = N(r, z)
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(3.22)

donde B es el campo magnético, ν es la frecuencia, y e y m son la carga y la masa

del electrón, respectivamente. La función N(r, z) representa la densidad numérica de

electrones en el punto (r, z) en la galaxia, y se obtiene a partir de la ecuación (3.1).
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MODELO DE GMF

Figura 3.6: Mapas de ruido asociado al parámetro Q (panel superior) y al parámetro
U (panel inferior) para los datos de WMAP5 a 22 GHz. Las unidades para Q y U
son mK.
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Figura 3.7: Mapa de ruido asociado al PA para los datos de WMAP5 a 22 GHz. Las
unidades para el PA son grados. El mapa de ruido del PA se ha calculado a partir
de fluctuaciones alrededor del mapa observacional en banda K de WMAP5.

Para estas dos ecuaciones, la intensidad polarizada a una frecuencia dada se obtiene

mediante integración de la emisividad a lo largo de la ĺınea de visión:

Iν(z, n̂) =

∫

[ǫ⊥(ν, z, n̂) − ǫ||(ν, z, n̂)] exp−i2χ(z,n̂) dz (3.23)

donde el sistema de coordenadas ha sido elegido de forma que el eje Z representa la

ĺınea de visión, mientras que las otras dos direcciones se corresponden con los ejes

X e Y, respectivamente. Con este convenio, los parámetros de Stokes Q y U vienen

dados por(Chandrasekhar 1960):

Qν = Ix − Iy (3.24)

Uν = 2
√

Ix

√

Iy cos δ (3.25)

en nuestro caso, no estamos asumiendo desfase alguno, y por tanto, δ = 0◦. Insertan-

do la ecuación (3.23) en las expresiones (3.24) y (3.25), se obtienen las componentes

Q y U simuladas a lo largo de la ĺınea de visión (eje Z) mediante integración numéri-

ca:

Qν(n̂) = KQ(ν)
∫

LOS
Ne(n̂)[B2

x − B2
y ]dz (3.26)

Uν(n̂) = −KU(ν)
∫

LOS
Ne(n̂)2BxBydz (3.27)
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donde se ha introducido expĺıcitamente un signo menos en la ecuación que describe

la componente U, con el fin de seguir el convenio de HEALPix para la polarización

y que es el utilizado en los mapas de WMAP. Las constantes KU(ν) y KQ(ν) inclu-

yen también los factores de conversión entre el brillo y la temperatura. A 22 GHz,

podemos trabajar en la aproximación de Rayleigh-Jeans. Sustituyendo los valores

numéricos de las mismas, obtenemos: KQ(ν) = 1,41 × 1011 mK cm3 (µG)−2 kpc−1,

y KU(ν) = 1,25 × 1011 mK cm3 (µG)−2 kpc−1. El mapa del PA simulado se deriva

a partir de estas dos ecuaciones (3.26) y (3.27) como:

γ(n̂) =
1

2
arctan

( −KU(ν)
∫

LOS
Ne(n̂)2BxBydz

KQ(ν)
∫

LOS
Ne(n̂)[B2

x − B2
y ]dz

)

+
π

2
(3.28)

donde Bx y By representan, en nuestro sistema de coordenadas, las dos componen-

tes del campo magnético que son perpendiculares a la ĺınea de visión. Finalmente,

cuando se predice la emisión sincrotrón esperada para un modelo particular, tene-

mos que incluir una serie de restricciones sobre la integración a lo largo de la ĺınea de

visión, excluyendo aquellos puntos cuya coordenada radial galactocéntrica rG es me-

nor que 3 kpc y mayor que 20 kpc. La primera restricción indicada excluye la región

más interna de la galaxia, donde se espera que existan desviaciones importantes del

patrón regular del campo magnético (La Rosa et al. 2006), mientras que la segunda

restricción en rG introduce un truncamiento de la coordenada radial simplemente.

En cualquier caso, hemos comprabado que los resultados presentados son robustos

frente a cambios en estos números.

3.6. Exploración del espacio de parámetros

Para cada familia de modelos de GMF, tenemos una serie de parámetros que de-

finen cada modelo concreto. Dado que en todos los casos que consideramos aqúı la

dimensión del espacio de parámetros es pequeña (se trata de 3 o 4 dimensiones

dependiendo del modelo a tratar) la exploración del espacio de parámetros se lle-

vará a cabo utilizando un aproximación de malla (traducimos aśı el término grid del

inglés). En caso de que hubiésemos considerado mayores dimensiones, la forma más

apropiada para restringir los parámetros hubiera sido utilizando un método Monte

Carlo.

Para cada uno de los diferentes modelos de GMF, hemos considerado tres mallas

distintas que hemos etiquetado como: (1) exploración “bibliográfica”, (2) exploración

“ciega” y (3) exploración “no ciega”. Cada malla está definida para unos determina-

dos valores de los parámetros en cuestión, de forma que, la malla (1) está centrada

en torno a los valores medios encontrados en la bibliograf́ıa para cada uno de los

diferentes parámetros; la malla (2) barre el mayor rango de valores razonables pa-

ra cada parámetro en particular y, finalmente, la tercera malla se ha construido a
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posteriori, una vez se han restringido los valores de cada modelo en la malla (2). La

elección del rango de valores para la malla (3) se ha realizado por tanto en torno a

una primera restricción con el fin de explorar de forma fina ese primer ajuste reali-

zado sobre la malla (2). En la Tabla 3.3 se muestra un resumen de los parámetros

que definen cada modelo, aśı como de los rangos que se consideran en cada una de

las exploraciones.

Como resultado de estas exploraciones del espacio de parámetros hemos obte-

nido, en total, más de un millón de modelos, de los cuales 230000 simulaciones

corresponden a la exploración “ciega”; 770000, a la exploración “no ciega” y unos

36000 a la “bibliográfica”.

Para cada uno de los modelos de GMF, las simulaciones son un conjunto de tres

mapas (Q,U y PA) correspondientes a la polarización de la emisión sincrotrón espe-

rada a la frecuencia de 22 GHz. El tiempo medio empleado en obtener cada una de

las simulaciones ha sido inferior a unos 4 segundos de tiempo de CPU utilizando un

ordenador de mesa estándar. El tiempo total empleado de CPU para la construcción

de las mallas ha sido de unas 1100 horas de CPU.

3.7. Selección del modelo y estimación de los paráme-

tros para cada modelo de GMF

Una vez explorado el espacio de parámetros con estas tres mallas definidas, he-

mos deducido los parámetros del mejor ajuste para cada uno de los modelos de GMF

utilizando una aproximación bayesiana. Para ello, hemos calculado la función vero-

similitud (L), que proporciona una expresión para la distribución “a priori”. Una

vez obtenidos los parámetros que mejor a ajustan para cada modelo, aplicamos una

estad́ıstica χ2 reducida para comparar los diferentes modelos con los datos.

3.7.1. Función verosimilitud

En general, asumiremos que la función verosimilitud está definida por una función

gaussina multivarianza que puede escribirse en términos de los observables:

lnL ∝ 1

2
χ2. (3.29)

Si asumimos que las correlaciones entre los distintos ṕıxeles son despreciables, en-

tonces tendremos:

χ2 =
∑

i

(xi − ki)
2

σ2
i

(3.30)
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Tabla 3.3: Exploración del espacio de parámetros. Para cada modelo de GMF, se
muestra el rango de valores que se está utilizando para producir las tres mallas
utilizadas. Para cada parámetro, los tres valores mostrados indican, el mı́nimo, el
máximo y el paso (uniforme) que se está utilizando para la construcción de la malla.

Modelo Parámetro Exploración ciega Exploración no ciega Bibliograf́ıa

LSA ψ0(
◦) 10, 80, 2 50, 75, 0.5 30, 40, 0.2

ψ1(
◦) -10, 10, 0.5 -10, 10, 0.5 -1.5, 1.5, 0.2

χ0(
◦) 0, 40, 1 15, 50, 0.5 15, 30, 0.5

ASS(cte) B0(µG) 0.5, 8, 0.5 0.2, 9.8, 0.2 1, 3, 0.5
p(◦) -30, 30, 1 20, 40, 0.5 -15, 15, 0.5
χ0(

◦) 0, 40, 2 20, 50, 0.5 0, 20, 1
ASS(r) r1(kpc) 0, 60, 2 0.5, 60.5,1 0, 20, 1

p(◦) -30, 30, 1 20, 30, 0.5 -15, 15, 1
χ0(

◦) 0, 40, 2 20, 50, 0.5 0, 20, 1
BSS(cte) B0(µG) 0.5, 8, 0.5 0.5, 9, 0.5 1, 3, 0.5

p(◦) -30, 30, 1 20, 40, 0.5 -15, 15, 0.5
χ0(

◦) 0, 40, 2 0, 20, 1 0, 40, 2
BSS(r) r1(kpc) 0, 60, 2 0.5, 60.5, 1 0, 20, 1

p(◦) -30, 30, 1 22, 34, 0.5 -15, 15, 1
χ0(

◦) 0, 40, 2 0, 1, 0.1 0, 20, 1
CCR Dr(kpc) 0.1, 10.1, 1 1, 11, 0.5 0,1.5,0.1

w(kpc) 0.1, 19.1, 1 3.1, 20.1, 1 2,4,0.1
B0(µG) 0,9,1 2, 10, 0.5 1,3,0.2
χ0(

◦) 0, 40, 2 4, 50, 1 10, 40, 1
BT r1(kpc) 0.5, 60.5, 2 0, 50, 1 -

σ1(kpc) 0.01, 10.01, 0.5 0.01, 5.01, 0.02 -
σ2(kpc) 0.01, 10.01, 0.5 0.01, 20.01, 0.5 -

donde xi representa los datos observacionales, ki representa los datos simulados y

σi, la covarianza asociada al ruido. En nuestro caso, hacemos dos evaluaciones de la

función verosimilitud.

La primera se corresponde con la comparación directa de los parámetros de

Stokes (Q,U). En este caso, tenemos i = 1, ..., 2Npix, y Xi = Qi para i =

1, ..., Npix; y xi = Ui para i = Npix + 1, ..., 2Npix. En este caso lo anotaremos

como χ2
Q,U .

El segundo caso corresponde a la comparación del PA, por tanto, ahora ten-

dremos que i = 1, ..., Npix, xi = γi. Notar que en este caso, σi dependerá de

ki, y por tanto, el mapa de ruido del PA hay que calcularlo para cada modelo

particular de GMF. En este caso, lo anotaremos como χ2
PA.
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Una vez evaluamos las funciones χ2
Q,U y χ2

PA en todos los puntos de las diferentes

mallas, se obtiene la distribución “a posteriori”, y se marginaliza sobre el resto de

parámetros. De esta forma, obtenemos la función de distribución de probabilidad

marginal para cada parámetro. A partir de éstas, se derivan los intervalos de con-

fianza como los puntos 0.16, 0.5 y 0.84 de la función de distribución acumulativa.

De esta forma, nuestro parámetro estimado es el punto medio de la función de dis-

tribución de probabilidad “a posteriori” marginalizada, y el intervalo de confianza

al 68 % de la probabilidad.

3.7.2. Distribuciones “a priori”

Para llevar a cabo todo lo descrito anteriormente, no hemos introducido ninguna

información “a priori” sobre los valores de los parámetros que describen cada modelo.

Esto es equivalente a decir que hemos adoptado impĺıcitamente una distribución “a

priori” “top-hat” en todos los parámetros, donde dicha función está definida por el

rango de valores mostrado en la Tabla 3.3. Por tanto, en todos los casos considerados,

la evaluación de la distribución “a posteriori” reducirá el cálculo de la verosimilitud,

(L).

Por esto, para el caso del análisis de (Q,U), tendremos que modificar ligeramente

el análisis estándar de la siguiente forma. Tal y como discutimos en la sección 3.2, la

amplitud del espectro de los electrones de rayos cósmicos en la vecindad solar tiene

una elevada incertidumbre. Esto implicará una elevada incertidumbre también en

la restricción sobre la intensidad de campo magnético, incluso, podŕıa introducir un

sesgo en la amplitud del mismo. Para tener en cuenta esta incertidumbre (al menos

en primer orden), hemos introducido un parámetro adicional ǫ, que multiplica los

mapas simulados de Q y U para cada modelo de GMF. Es importante señalar que

este parámetro no tiene impacto alguno sobre el PA. Si la densidad de electrones

de rayos cósmicos fuera correcta, entonces tendŕıamos que ǫ = 1. Si existe una

incertidumbre en este parámetro debido al modelo de distribución de rayos cósmicos

elegido, tenemos que tenerlo en cuenta introduciendo una distribución “a priori”

gaussiana para este parámetro adicional:

−2 lnLQU =
(ǫ − 1)2

σ2
ǫ

+ χ2
Q,U (3.31)

y marginalizar sobre él. Dada la incertidumbre sobre la densidad de electrones de

rayos cósmicos, hemos elegido un valor de σǫ = 0,8. La marginalización sobre el

parámetro adicional ǫ puede hacerse anaĺıticamente, obteniendo:

lnLQU =
A + 2C

4B
+

ln B

4
(3.32)
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donde:

A = −1

2

∑

i

x2
i

σ2
i

− 1

2σ2
ǫ

(3.33)

B =
1

2

∑

i

k2
i

σ2
i

+
1

2σ2
ǫ

(3.34)

C =
∑

i

xiki

σ2
i

+
1

2σ2
ǫ

(3.35)

Notar que este esquema es completamente equivalente a la marginalización sobre

las incertidumbre debidas a la calibración que también son adoptadas por los expe-

rimentos del CMB (ver por ej. Bridle et al. 2002).

3.7.3. Máscaras

Las estructuras cercanas a nuestra galaxia, como por ejemplo, los remanentes de

supernovas pueden distorsionar el patrón regular del GMF a la hora de estudiar la

polarización de la emisión sincrotrón, introduciendo algunos sesgos en la determina-

ción de algunos parámetros de los modelos de GMF. Para comprobar la robustez de

la estimación de los valores de dichos parámetros en función de la región que estamos

utilizando para el ajuste, hemos considerado nueve máscaras galácticas diferentes

en nuestros análisis:

Máscara 1: Excluye del análisis regiones locales bien conocidas que tienen una

fuerte intensidad polarizada y que podŕıa interpretarse como procedente del

patrón regular del GMF. En particular, hemos considerado los cuatro “loops”

descritos por Berkhuijsen et al. (1971). Estas estructuras están asociadas a

remanentes de explosiones de supernovas.

Máscara 2: Excluye la región central de la galaxia, definida como la región del

cielo en la cual la ĺınea de visión atraviesa una esfera de radio 3 kpc centrada

en el centro galáctico. Como ya mencionamos anteriormente, nuestro esquema

de integración excluye esta región.

Máscara 3: Excluye una banda con |b| < 10◦, la cual corresponde aproxima-

damente al disco galáctico donde la contribución de la componente aleatoria

del campo, que no estamos teniendo en cuenta en nuestras simulaciones, es

importante. Esta máscara nos permite restringir con detalle la componente

magnética del halo.

Máscara 4: En este caso no enmascaramos región alguna.

Máscara 5: Es una combinación de las máscaras 1 y 2.
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Figura 3.8: Regiones utilizadas para la definición de las distintas máscaras adopta-
das.

Máscara 6: Es una combinación de las máscaras 1, 2 y 3.

Máscara 7: Excluye todas aquellas regiones cuya latitud galáctica es |b| > 10◦,

lo cual se corresponde únicamente con el disco galáctico.

Máscara 8: Es una combinación de las máscaras 2 y 7.

Máscara 9: Es una combinación de las máscaras 1, 2 y 7.

En la Figura 3.8 se muestran todas las regiones descritas. La Tabla 3.4 muestra la

información detallada del rango que cubre cada una de las máscaras. Además indica

el número de ṕıxeles involucrados en el análisis, es decir, el número de sumandos de

la ecuación (3.30). Esta cantidad es relevante a la hora de calcular el χ2 reducido

para el modelo que mejor ajusta los datos. Como referencia, tener en cuenta que

en la pixelización en la que estamos trabajando (nside = 16), un mapa a todo el

cielo contien 3072 ṕıxeles, por tanto, para el caso del análisis de (Q,U), tendremos

Npix = 6144 ṕıxeles.

3.8. Resultados y discusión

El principal resultado de nuestro análisis aparece resumido en las Tablas 3.5, 3.9

y 3.13 donde se muestran los valores de los parámetros para cada modelo de GMF
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Tabla 3.4: Máscaras galácticas utilizadas en los análisis. Las columnas 1 y 2 pro-
porcionan el número identificativo de cada máscara y la descripción de la misma.
La columna 3 indica el número total de ṕıxeles no nulos para el análisis de (Q,U).
Notar que para el caso del análisis del PA, tendremos que considerar 1/2 de dicho
valor. La última columna muestra la fracción de cielo disponible tras la aplicación
de cada máscara.

ID Definición máscara Npix (QU) Npix (PA) fcielo

1 Loops 3158 1579 51.4 %
2 Centro galáctico (CG) 5432 2716 88.4 %
3 Banda |b| < 10◦ 4992 2496 81.3 %
4 Sin máscara 6144 3072 100 %
5 Loops + CG 2962 1481 48.2 %
6 Loops + CG+ banda 2480 1240 40.4 %
7 Disco |b| > 10◦ 1152 576 18.8 %
8 Disco + CG 1016 508 16.5 %
9 Disco + CG + loops 482 241 7.8 %

que mejor ajustan los datos observacionales correspondientes a los parámetros de

Stokes (Q,U) para las exploraciones “bibliográfica”, “ciega” y “no ciega” respecti-

vamente. Los resultados complementarios deducidos del análisis de la dirección del

ángulo de polarización se encuentran en las Tablas 3.7, 3.11 y 3.15 para las distintas

exploraciones del espacio de parámetros realizadas. Para cada una de las máscaras

descritas en la Tabla 3.4, y para cada uno de los modelos de GMF presentados en la

Sección 3.2, se evalúa la distribución “a posteriori” en cada una de las tres mallas, y

marginalizando sobre los parámetros más relevantes obtenemos las correspondientes

regiones de confianza (segunda columna de cada tabla). Con el fin de evaluar el

modelo que mejor reproduce los datos, hemos utilizado una estad́ıstica χ2 reducida,

la cual se obtiene como el mı́nimo valor para χ2(≡ −2 lnLQU) y el número de grados

de libertad, anotados como “dof” (del inglés degrees of freedom). El número de gra-

dos de libertad se obtiene como Npix − M , siendo Npix el número de términos en la

ecuación (3.30), y M el número de parámetros de cada modelo de GMF considerado.

Las últimas dos columnas que aparecen en las tablas muestran los resultados para

la mı́nima χ2 y la χ2 reducida.

Los modelos van a estar restringidos por los resultados deducidos del análisis

de los parámetros de Stokes (Q,U) dado que los obtenidos a partir del análisis de

la dirección del ángulo de polarización presenta ciertas degeneraciones para cier-

tos modelos como los ASS y BSS, como se indicará más adelante. Es importante

señalar que nuestra discusión va a estar basada en el hecho de que dependiendo de

la máscara, el resultado nos impondrá restricciones sobre las distintas componentes

del campo magnético, es decir, sobre el campo en el disco o del halo, o sobre la

componente disco+halo. De esta forma, si nos fijamos en los resultados obtenidos
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Tabla 3.5: Mejor ajuste de los parámetros del GMF obtenidos a partir de los paráme-
tros de Stokes Q y U para la exploración bibliográfica. Para cada máscara (ver Tabla
3.4) y para cada modelo de GMF, se muestra: (a) intervalos de confianza deriva-
dos a partir de la función de distribución de probabilidad acumulada, obtenida tras
marginalizar sobre el resto de los parámetros; (b) mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLQU para el
mejor modelo χ2; y (c) mı́nimo χ2 divido entre el número de grados de libertad.
Los intervalos de confianza se han obtenido al 68 % de probabilidad, exceptuando
aquellos casos en los qu se muestra solamente el ĺımite superior (o inferior) que ha
sido obtenido con el 95 %. En el caso de que un parámetro no esté restringido se
anota como “NR”. Para tener una referencia de los parámetros que componen ca-
da modelo recordamos que son: LSA (ψ0, ψ1, χ0); CCR (Dr, w,B0, χ0); ASS y BSS
(B0, p, χ0); ASS-r y BSS-r (r1, p, χ0); BT (r1, σ1, σ2).

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

1 LSA < 53,0, > −1,1, > 26,0 4072.55 1.29
1 CCR < 0,1, 3,0 ± 0,1, NR, NR 5662.71 1.80
1 ASS(const) 2,4 ± 0,4, > 13,0, > 18,0 2974.14 0.94
1 BSS(const) 2,6 ± 0,5, NR, < 2,0 3852.09 1.22
1 ASS(r) > 15,6, > 13,0, > 18,0 2979.56 0.94
1 BSS(r) > 17,6, > 13,0, < 2,0 3943.56 1.25

2 LSA < 52,0, > 0,5, > 26,9 9268.72 1.71
2 CCR < 0,2, 3,2 ± 0,1, NR, NR 13143.28 2.42
2 ASS(const) 2,4 ± 0,4, > 13,0, > 18,0 7635.27 1.41
2 BSS(const) 2,8 ± 0,5, NR, < 2,0 8866.85 1.63
2 ASS(r) > 18,0, > 13,0, > 18,0 7928.83 1.46
2 BSS(r) > 18,0, > 13,0, < 2,0 9270.43 1.71

3 LSA < 52,0, < −0,9, > 26,0 8512.78 1.71
3 CCR < 0,1, > 3,4, NR, NR 11965.42 2.40
3 ASS(const) > 1,7, > 13,0, > 18,0 7235.56 1.45
3 BSS(const) 2,7 ± 0,5, NR, < 2,0 8393.00 1.68
3 ASS(r) > 17,9, > 13,0, > 18,0 7260.97 1.46
3 BSS(r) > 17,6, > 13,0, < 2,0 8442.96 1.69

4 LSA < 52,0, −0,2±1,1
0,9, > 26,9 11923.52 1.94

4 CCR < 0,2, 3,3±0,1
0,1, NR, NR 16992.20 2.77

4 ASS(const) > 1,7, > 13,0, > 18,0 10009.49 1.63
4 BSS(const) 2,8±0,5, NR, < 2,0 11655.12 1.90
4 ASS(r) > 18,0, > 13,0, > 18,0 10467.61 1.70
4 BSS(r) > 18,0, > 13,0, < 2,0 12149.35 1.98
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Tabla 3.6: Continuación Tabla 3.5

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

5 LSA < 52,0, > −0,3, > 26,0 3642.56 1.23
5 CCR < 0,2, 3,0 ± 0,1, NR, NR 4955.05 1.68
5 ASS(const) > 1,7, > 13,0, > 18,0 2697.47 0.91
5 BSS(const) 2,6 ± 0,5, NR, < 2,0 3473.30 1.17
5 ASS(r) > 15,2, > 13,0, > 18,0 2712.32 0.92
5 BSS(r) > 17,6, > 13,0, < 2,0 3566.64 1.21

6 LSA < 52,0, < 1,0, > 26,0 2612.80 1.05
6 CCR > 1,0, 2,9 ± 0,2, NR, NR 3499.40 1.41
6 ASS(const) > 1,6, > 13,0, > 18,0 2152.79 0.87

6 BSS(const) 2,4±0,6
0,5, NR, < 2,0 2571.23 1.04

6 ASS(r) < 2,0, > 13,0, > 18,0 1977.25 0.80
6 BSS(r) < 15,2, > 13,0, < 2,0 2558.36 1.03

7 LSA < 52,0, > 0,9, 18,1 ± 1,6 3322.01 2.89
7 CCR < 1,0, 3,1 ± 0,1, NR, NR 4798.85 4.18
7 ASS(const) > 1,7, > 13,0, 8,1 ± 1,7 2771.67 2.41
7 BSS(const) > 2,4, NR, > 18,7 2831.34 2.46
7 ASS(r) > 18,0, > 13,0, > 18,0 3207.33 2.779
7 BSS(r) > 18,0, 11,1 ± 0,4, > 18,0 3234.09 2.81

8 LSA < 52,0, > 0,9, 16,6 ± 1,7 3015.34 2.98
8 CCR < 0,2, 3,2 ± 0,1, NR, NR 4430.01 4.38
8 ASS(const) > 1,9, > 13,0, > 18,6 2229.59 2.20
8 BSS(const) > 2,4,NR, < 2,0 2304.40 2.27
8 ASS(r) > 18,0, > 13,0, > 18,0 2503.74 2.47
8 BSS(r) > 19,3, 12,0 ± 0,4, > 19,3 2537.96 2.51

9 LSA < 52,0, > 0,2, 27,8±1,4
1,8 1029.35 2.15

9 CCR < 0,2, 3,0 ± 0,1, NR, NR 1219.32 2.55
9 ASS(const) > 1,7, > 13,0, > 18,6 547.10 1.14
9 BSS(const) > 2,3,NR, > 18,7 686.47 1.43
9 ASS(r) > 17,4, > 13,4, > 18,0 597.76 1.25

9 BSS(r) > 17,6, 8,4±1,0
0,6, > 18,0 752.34 1.57

para las máscaras 1, 2, 4 y 5, estaremos restringiendo valores de parámetros co-

rrespondientes a la componente global (disco+halo), asumiendo tácitamente que la

superposición de las componentes disco y halo vienen descritas por un sólo modelo

de los expuestos en la sección 3.2. Las máscaras 3 y 6 restringen la componente del

halo; mientras que las máscaras 7, 8 y 9 nos aportan información sobre el patrón

regular del campo magnético en el disco. Es importante señalar que la descripción

de ambas componentes, halo y disco, se están modelando con los mismos modelos

del GMF presentados en la sección 3.2. El cálculo de referencia para el ajuste del

campo global (disco y halo) se corresponde con la máscara 5 en la cual se excluyen

todos los “loops” conocidos, aśı como la región correspondiente al centro galáctico

la cual no estamos considerando en nuestro análisis. La máscara de referencia para

el ajuste de la componente del halo es la 6 dado que excluye la región del cen-

tro galáctico, los “loops” y considera solamente la emisión por encima de latitudes
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Tabla 3.7: Mejor ajuste de los parámetros del GMF obtenidoo a partir del PA para
la exploración bibliográfica. Para cada máscara (ver Tabla 3.4) y para cada modelo
de GMF, se muestra: (a) intervalos de confianza derivados a partir de la función de
distribución de probabilidad acumulada, obtenida tras marginalizar sobre el resto de
los parámetros; (b) mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLQU para el mejor modelo χ2; y (c) mı́nimo
χ2 divido entre el número de grados de libertad. Los intervalos de confianza se han
obtenido al 68 % de probabilidad, exceptuando aquellos casos en los qu se muestra
solamente el ĺımite superior (o inferior) que ha sido obtenido con el 95 %. En el
caso de que un parámetro no esté restringido se anota como “NR”. Para tener una
referencia de los parámetros que componen cada modelo recordamos que son: LSA
(ψ0, ψ1, χ0); CCR (Dr, w,B0, χ0); ASS y BSS (B0, p, χ0); ASS-r y BSS-r (r1, p, χ0);
BT (r1, σ1, σ2).

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

1 LSA < 52,0, −1,0 ± 0,3, 16,0±0,8
0,7 10469.21 6.64

1 CCR 1,0 ± 0,1, < 2,4, NR, NR 12299.59 7.81
1 ASS(const) NR, > 13,0, > 18,0 2604.50 1.65
1 BSS(const) NR, NR, < 2,0 3425.82 2.17
1 ASS(r) < 2,0, > 13,0, > 18,0 2555.09 1.62
1 BSS(r) < 1,7, > 13,0, < 2,0 3405.64 2.16

2 LSA < 52,0, −1,0 ± 0,3, 16,0±0,8
0,7 13222.56 4.87

2 CCR 1,2 ± 0,1, 2,8 ± 0,1, NR, NR 42707.64 15.75
2 ASS(const) NR, > 13,0, > 18,2 6868.33 2.53
2 BSS(const) NR, NR, < 2,0 7743.35 2.85
2 ASS(r) < 2,0, > 13,0, > 18,0 6610.98 2.44
2 BSS(r) > 22,6, > 13,0, < 2,0 7776.19 2.87

3 LSA < 52,0, −1,0 ± 0,3, 16,0±0,8
0,7 12326.08 4.94

3 CCR > 1,3, 3,0 ± 0,1, NR, NR 25613.40 10.28
3 ASS(const) NR, > 13,0, > 18,0 6835.73 2.74
3 BSS(const) NR, NR, < 2,0 9082.39 3.64
3 ASS(r) < 2,0, > 13,0, > 18,0 6479.67 2.60
3 BSS(r) > 9,9, > 13,0, < 2,0 9094.55 3.65

4 LSA < 52,0, −1,0 ± 0,3, 16,0±0,8
0,7 14211.83 4.63

4 CCR 1,3 ± 0,1, 3,0 ± 0,1, NR, NR 53413.90 17.42
4 ASS(const) NR, > 13,0, > 18,0 9208.34 3.00
4 BSS(const) NR, NR, < 2,0 11363.28 3.70
4 ASS(r) < 2,0, > 13,0, > 18,0 8741.17 2.85
4 BSS(r) > 14,9, > 13,0, < 2,0 11395.26 3.71
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Tabla 3.8: Continuación Tabla 3.7

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

5 LSA < 52,0, < −1,1, 21,9 ± 0,8 10193.87 6.90
5 CCR 1,0 ± 0,1, < 2,4, NR, NR 11141.08 7.54
5 ASS(const) NR, > 13,0, > 18,0 2568.65 1.74
5 BSS(const) NR, NR, < 2,0 3324.25 2.25
5 ASS(r) < 2,0, > 13,0, > 18,0 2524.67 1.71
5 BSS(r) < 4,7, > 13,0, < 2,0 3307.64 2.24

6 LSA < 52,0,> 0,6, 6,6±1,3
1,2 9722.13 7.86

6 CCR 1,3 ± 0,1, 2,8 ± 0,1, NR, NR 5676.12 4.59
6 ASS(const) NR, > 13,0, > 18,3 2142.00 1.73
6 BSS(const) NR, NR, < 2,0 2722.73 2.20
6 ASS(r) < 0,7, > 13,0, > 18,0 2089.98 1.69
6 BSS(r) < 14,6, > 13,0, < 2,0 2709.32 2.19

7 LSA < 30,7, > −0,5, 18,1 ± 0,8 1804.23 3.15
7 CCR 0,8 ± 0,1, 2,4 ± 0,1, NR, NR 26568.96 46.45
7 ASS(const) NR, > 13,0, 5,5 ± 1,2 2227.92 3.89
7 BSS(const) NR, NR, > 18,0 2083.80 3.64

7 ASS(r) < 19,1, > 13,0, 10,7±1,8
2,7 2226.40 3.89

7 BSS(r) < 2,0, < −13,0, > 18,0 1871.72 3.27

8 LSA < 30,7,> −1,0, 18,1±0,8
0,9 1579.92 3.13

8 CCR 1,1 ± 0,1, 2,8 ± 0,1, NR, NR 24393.55 48.40
8 ASS(const) NR, > 13,0, 4,0 ± 1,2 1939.61 3.84
8 BSS(const) NR, NR, > 19,0 1803.05 3.57
8 ASS(r) > 4,0, > 13,0, 5,6 ± 1,3 1948.92 3.86
8 BSS(r) < 2,0, < −13,0, > 18,0 1651.81 3.27

9 LSA > 32,8, > −1,0, 24,0±1,3
1,2 389.56 1.64

9 CCR 0,9 ± 0,1, < 2,5, NR, NR 5183.81 21.87
9 ASS(const) NR, > 13,0, > 17,8 426.65 1.79

9 BSS(const) NR, NR, 12,2±3,0
3,3 545.55 2.29

9 ASS(r) > 1,2, > 12,0, > 17,9 432.26 1.82

9 BSS(r) > 8,2, < −14,0, 8,7±3,6
4,2 556.27 2.34

galácticas |b| > 10◦. La máscara de referencia para el ajuste de la componente del

disco se corresponde con la máscara 9 la cual excluye el centro galáctico, los “loops”

y considera únicamente la emisión existente en latitudes |b| < 10◦, lo cual se co-

rresponde con la emisión del disco galáctico. Los valores de la exploración “ciega”,

únicamente nos sirve para fijar la malla de la exploración “no ciega” como se ha

indicado por lo que no serán discutidos. Sólo se discuten los resultados obtenidos

para la exploración “no ciega”.
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Tabla 3.9: Mejor ajuste de los parámetros de cada modelo de GMF, obtenidos a
partir del análisis de los parámetros de Stokes Q y U para la exploración ciega.
Para cada máscara (ver Tabla 3.4) y para cada modelo de GMF, se muestra: (a) los
intervalos de confianza derivados a partir de la función de distribución de probabi-
lidad acumulada, obtenida tras marginalizar sobre el resto de los parámetros; (b)
mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLQU para el mejor modelo, definido como el que tiene la menor
χ2; y (c) mı́nimo χ2 divido entre el número de grados de libertad. Los intervalos de
confianza se han obtenido al 68 % de probabilidad, exceptuando aquellos casos en
los qu se muestra solamente el ĺımite superior (o inferior) que ha sido obtenido con el
95 %. En el caso de que un parámetro no esté restringido se anota como “NR”. Para
tener una referencia de los parámetros que componen cada modelo recordamos que
son: LSA (ψ0, ψ1, χ0); CCR (Dr, w,B0, χ0); ASS (B0, p, χ0); BSS (B0, p, χ0); ASS-r
(r1, p, χ0); BSS-r (r1, p, χ0).

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

1 LSA 25,9±0,7
0,9, 4,6±2,7

2,8, 38,3 ± 0,9 2551.37 0.81

1 CCR 6,1 ± 0,4, > 17,6, NR, 18,1±0,7
0,8 3818.44 1.21

1 ASS(const) 3,2±1,7
0,8, 25,8 ± 0,8, 33,7±0,9

1,0 2388.84 0.76

1 BSS(const) 3,2±1,7
0,8, > 26,0, < 4,0 3368.95 1.07

1 ASS(r) 23,7±8,4
5,6, 24,2±0,8

0,6, 34,1±0,8
0,9 2363.19 0.75

1 BSS(r) > 46,0, > 28,4, < 4,0 3393.52 1.08

2 LSA 24,0 ± 0,7, −6,9±2,0
1,8, > 38,0 6630.76 1.22

2 CCR 9,2 ± 0,4, 3,1±0,3
0,4, NR, 14,1±0,7

0,8 9442.88 1.74

2 ASS(const) 3,0±1,7
0,7, 24,0 ± 0,8, 28,0±0,9

0,8 7150.89 1.32

2 BSS(const) 3,2±1,7
0,8, 28,2 ± 0,8, < 4,0 8337.65 1.54

2 ASS(r) > 54,5, 23,2±0,8
0,4, 30,2 ± 0,9 7229.47 1.33

2 BSS(r) > 56,2, 27,2±0,6
0,4, < 4,0 8461.70 1.56

3 LSA 25,9±0,7
0,9, −4,2±3,1

3,0, > 38,0 6361.79 1.28

3 CCR 4,1 ± 0,4, 5,1±0,3
0,4, NR, 32,0±0,8

0,7 8612.53 1.73

3 ASS(const) 3,1±1,7
0,8, 26,0±0,6

0,8, 38,3 ± 0,9 6059.83 1.22

3 BSS(const) 3,1±1,7
0,8, 28,2±1,0

0,8, < 4,0 7440.42 1.49

3 ASS(r) 9,8±1,2
1,4, 24,8 ± 0,6, > 36,0 5908.64 1.18

3 BSS(r) > 23,6, 29,0±0,4
0,6, < 4,0 7434.89 1.49

4 LSA 25,7 ± 0,9, 2,5 ± 1,9, > 38,0 8791.52 1.43

4 CCR 4,1 ± 0,4, 4,1±0,3
0,4, NR, 26,0±0,8

0,7 12161.86 1.98

4 ASS(const) 3,0±1,7
0,8, 24,6±1,2

1,0, 34,0 ± 0,8 8925.35 1.45

4 BSS(const) 3,2±1,7
0,8, > 26,0, < 4,0 10615.17 1.73

4 ASS(r) > 50,5, 24,8 ± 0,6, 36,0±0,7
0,8 8942.99 1.46

4 BSS(r) > 56,0, 29,2 ± 0,4, < 4,0 10731.66 1.75
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Tabla 3.10: Continuación Tabla 3.9

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

5 LSA 26,2±0,7
1,2, > 4,1, > 37,9 2289.79 0.77

5 CCR 4,9±0,5
0,6, > 15,4, NR, 21,5 ± 1,1 3406.05 1.15

5 ASS(const) 3,1±1,7
0,8, 25,6±1,0

1,2, 33,7±1,1
1,2 2239.12 0.76

5 BSS(const) 3,1±1,7
0,8, 28,2±1,0

0,8, < 4,0 3124.55 1.06
5 ASS(r) > 20,6, 24,4 ± 0,6, 34,0 ± 0,9 2228.11 0.75

5 BSS(r) > 47,2, 28,4±0,8
0,6, < 4,0 3152.59 1.07

6 LSA 29,7 ± 0,9, < 7,3, > 36,4 1764.07 0.71

6 CCR 5,5 ± 0,6, > 16,6, NR, 22,2±0,8
0,9 2722.16 1.10

6 ASS(const) 3,2±1,7
0,8, 28,2±0,8

1,2, 37,5±1,3
1,5 1641.20 0.66

6 BSS(const) 2,9±1,7
0,8, 28,2±1,0

0,8, < 4,0 2259.31 0.91

6 ASS(r) < 2,6, 25,2±0,8
0,6, 29,0±2,1

1,3 1539.47 0.62

6 BSS(r) < 3,2, 28,2±0,8
0,6, < 4,0 2204.50 0.89

7 LSA 23,8±1,2
0,9, 5,0±2,3

0,9, > 38,0 2388.39 2.08
7 CCR 2,1 ± 0,3, 15,1 ± 0,9, NR, 7,9 ± 0,8 2914.57 2.54

7 ASS(const) 3,0±1,7
0,8, 21,8±0,8

1,0, 18,1 ± 1,7 2697.27 2.35

7 BSS(const) 4,1±1,7
1,0, 13,7 ± 1,0, 24,7 ± 1,5 2824.36 2.46

7 ASS(r) > 57,7, 21,2±0,6
0,8, 24,2 ± 1,6 2852.85 2.48

7 BSS(r) > 56,0, 11,7 ± 0,6, 28,2±0,4
0,6 2940.10 2.56

8 LSA 18,7±1,2
1,4, < 6,0, 32,1 ± 1,6 1973.04 1.95

8 CCR 2,4±0,6
0,5, 16,3±2,3

1,3, NR, 6,4±1,2
0,9 2547.60 2.52

8 ASS(const) 3,1±1,7
0,8, 18,0±0,8

0,6, 9,6 ± 1,7 2207.81 2.18

8 BSS(const) 4,1±1,7
1,0, 13,9±0,8

0,6, < 1,3 2304.41 2.27

8 ASS(r) > 56,0, 17,8±0,6
0,8, 13,2±1,7

1,9 2324.76 2.29

8 BSS(r) > 54,0, 12,9±0,4
0,6, 22,8 ± 1,5 2411.02 2.38

9 LSA 21,2 ± 1,4, > 1,4, 36,5±1,6
1,7 492.46 1.03

9 CCR 3,1 ± 0,4, 10,3±1,2
0,8, NR, 10,8±1,5

1,2 610.81 1.28

9 ASS(const) 3,0±1,7
0,8, 18,4±0,8

0,6, 27,7±1,7
1,9 522.17 1.09

9 BSS(const) 3,8±1,7
0,9, 7,9±0,8

0,6, 26,9±2,0
2,3 678.43 1.42

9 ASS(r) > 38,5, 17,6±1,0
1,2, 29,3 ± 1,7 534.10 1.12

9 BSS(r) > 42,8, 8,1±0,4
0,6, 28,5 ± 1,9 696.05 1.45
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Tabla 3.11: Mejor ajuste de los parámetros de cada modelo de GMF, obtenidos a par-
tir del ángulo de polarización (PA) para la exploración ciega. Para cada máscara (ver
Tabla 3.4) y para cada modelo de GMF, se muestra: (a) los intervalos de confianza
derivados a partir de la función de distribución de probabilidad acumulada, obtenida
tras marginalizar sobre el resto de los parámetros; (b) mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLPA para
el mejor modelo, definido como el que tiene la menor χ2; y (c) mı́nimo χ2 divido
entre el número de grados de libertad. Los intervalos de confianza se han obtenido
al 68 % de probabilidad, exceptuando aquellos casos en los qu se muestra solamente
el ĺımite superior (o inferior) que ha sido obtenido con el 95 %. En el caso de que un
parámetro no esté restringido se anota como “NR”. Para tener una referencia de los
parámetros que componen cada modelo recordamos que son: LSA (ψ0, ψ1, χ0); CCR
(Dr, w,B0, χ0); ASS (B0, p, χ0); BSS (B0, p, χ0); ASS-r (r1, p, χ0); BSS-r (r1, p, χ0).

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

1 LSA 25,2 ± 1,2, > 7,2, 26,6±1,2
1,5 1951.48 1.24

1 CCR 2,1±0,4
0,3, > 18,0, NR, 18,1±0,7

0,8 3945.58 2.51

1 ASS(const) NR, 24,0±0,8
0,7, 26,0±0,8

0,7 1984.87 1.26
1 BSS(const) NR, 28,2 ± 0,8, < 4,0 2563.07 1.63

1 ASS(r) NR, 24,2±1,8
0,4, 26,5±1,6

1,1 1984.63 1.26
1 BSS(r) < 55,1, 27,0 ± 0,4, < 4,0 2555.42 1.62

2 LSA 29,9±0,7
0,9, 1,2 ± 0,4, 19,5±1,2

0,9 5249.66 1.94

2 CCR 9,2 ± 0,4, 3,1±0,3
0,4, NR, 14,1±0,7

0,8 10015.17 3.69

2 ASS(const) NR, > 26,0, 20,2±0,8
0,9 5258.59 1.94

2 BSS(const) NR, > 26,0, < 4,0 5958.80 2.20

2 ASS(r) < 2,4, 27,0 ± 0,4, 24,0±0,8
0,7 5225.65 1.93

2 BSS(r) NR, > 28,0, < 4,0 5971.78 2.20

3 LSA 29,9±0,7
0,9, 6,0 ± 0,2, 30,1 ± 0,4 4375.40 1.76

3 CCR 4,1 ± 0,4, > 18,0, NR, 32,0±0,8
0,7 9023.30 3.62

3 ASS(const) NR, > 26,0, 30,0±0,8
0,7 4390.24 1.76

3 BSS(const) NR, > 26,0, < 4,0 6039.32 2.42

3 ASS(r) < 4,0, 27,0 ± 0,4, 34,0±0,8
0,7 4274.76 1.71

3 BSS(r) < 4,0, > 28,0, < 4,0 5993.03 2.40

4 LSA 29,9±0,7
0,9, 6,5 ± 0,2, 23,9±0,4

0,3 6549.53 2.13

4 CCR 5,1 ± 0,4, 6,1±0,3
0,4, NR, 26,0±0,8

0,7 13091.80 4.27
4 ASS(const) NR, > 26,0, 27,8 ± 0,8 6590.67 2.15
4 BSS(const) NR, > 26,0, < 4,0 8236.24 2.68

4 ASS(r) < 2,4, 27,0 ± 0,4, 32,0±0,8
0,7 6388.44 2.08

4 BSS(r) < 7,0, > 28,0, < 4,0 8230.37 2.68



108 3.8. RESULTADOS Y DISCUSIÓN

Tabla 3.12: Continuación Tabla 3.11

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

5 LSA 25,9±0,7
0,9, > 7,7, 28,6±1,2

1,1 1900.93 1.29
5 CCR 2,1 ± 0,4, > 18,0, NR, 21,5 ± 1,1 3737.25 2.53

5 ASS(const) NR, 24,0 ± 0,8, 26,0±0,8
0,7 1949.28 1.32

5 BSS(const) NR, 28,2 ± 0,8, < 4,0 2521.22 1.71

5 ASS(r) 1,8±1,0
0,8, 26,0 ± 0,4, 30,0 ± 0,8 1929.59 1.31

5 BSS(r) < 36,8, 27,0 ± 0,4, < 4,0 2510.71 1.70

6 LSA 25,9±0,7
0,9, > 7,7, 29,3±1,1

1,3 1506.19 1.22

6 CCR 2,1±0,4
0,3, > 17,6, NR, 22,3±0,8

0,9 3259.69 2.64

6 ASS(const) NR, 24,2±1,0
0,8, 25,8±0,9

1,1 1546.69 1.25
6 BSS(const) NR, 28,2 ± 0,8, < 4,0 1884.57 1.52
6 ASS(r) 1,8 ± 0,8, 26,0 ± 0,4, 30,0 ± 0,8 1518.40 1.23
6 BSS(r) < 46,8, > 26,6, < 4,0 1868.60 1.51

7 LSA 14,0 ± 0,7, > 7,4, 19,0±0,4
0,5 1653.61 2.89

7 CCR > 9,5, 9,1±0,4
0,3, NR, 7,9 ± 0,8 2173.72 3.80

7 ASS(const) NR, > 26,0, 25,8±0,9
1,1 2058.36 3.59

7 BSS(const) NR, −18,2±0,8
1,0, 19,4±1,1

1,5 2039.95 3.56
7 ASS(r) < 4,0, > 28,0, 22,2 ± 1,4 1992.42 3.48
7 BSS(r) < 4,0, −18,2 ± 0,6, 23,7 ± 0,9 1748.45 3.05

8 LSA 12,1±1,6
1,2, > 8,4, 19,1 ± 0,7 1437.95 2.85

8 CCR > 7,9, 9,1±0,4
0,3, NR, 6,4±1,2

0,9 1884.01 3.74

8 ASS(const) NR, 24,2±1,0
0,8, 13,0±1,5

1,3 1810.20 3.58
8 BSS(const) NR, < −26,0, 16,1 ± 0,8 1552.49 3.07
8 ASS(r) < 4,0, > 28,0, 19,5 ± 1,4 1767.71 3.50

8 BSS(r) < 3,6, < −27,2, 18,2±0,9
0,8 1478.49 2.93

9 LSA 33,6±4,7
13,8, > 5,6, 26,1±1,9

2,4 382.10 1.61

9 CCR 2,1±0,4
0,3, > 13,1, NR, 10,8±1,5

1,2 415.53 1.75
9 ASS(const) NR, > 23,6, 26,5 ± 1,9 401.66 1.69
9 BSS(const) NR, < −25,0, < 5,7 532.00 2.24

9 ASS(r) > 8,2, > 21,0, 27,3±1,9
2,0 403.55 1.70

9 BSS(r) > 4,8, < −26,0, < 6,1 532.65 2.24

3.8.1. Resultados para el caso de la máscara 5: ajuste del
campo global (disco + halo)

Para la exploración “bibliográfica”, el modelo que tiene una χ2 reducida menor

corresponde al caso ASS tal y como se muestra en la Tabla 3.5. El modelo ASS-r

también proporciona un ajuste satisfactorio. En general, cualquier modelo de los

propuestos podŕıa describir la componente global del campo. La comparación con

los valores de bibliograf́ıa en este caso no es posible dado que dichos valores se han

propuesto (ver sección 3.2) para la componente del campo en el disco únicamente.

Para la exploración “no ciega”, el modelo que tiene una χ2 reducida menor corres-

ponde al caso ASS-r, tal y como se muestra en la Tabla 3.13. Se observa que los
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UTILIZANDO LOS DATOS DE POLARIZACIÓN A 22 GHZ DE WMAP 109

Tabla 3.13: Mejor ajuste de los parámetros de cada modelo de GMF, obtenidos a
partir del análisis de los parámetros de Stokes (Q,U) para la exploración no ciega.
Para cada máscara (ver Tabla 3.4) y para cada modelo de GMF, se muestra: (a) los
intervalos de confianza derivados a partir de la función de distribución de probabi-
lidad acumulada, obtenida tras marginalizar sobre el resto de los parámetros; (b)
mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLQU para el mejor modelo, definido como el que tiene la menor
χ2; y (c) mı́nimo χ2 divido entre el número de grados de libertad. Los intervalos de
confianza se han obtenido al 68 % de probabilidad, exceptuando aquellos casos en
los qu se muestra solamente el ĺımite superior (o inferior) que ha sido obtenido con el
95 %. En el caso de que un parámetro no esté restringido se anota como “NR”. Para
tener una referencia de los parámetros que componen cada modelo recordamos que
son: LSA (ψ0, ψ1, χ0); CCR (Dr, w,B0, χ0); ASS (B0, p, χ0); BSS (B0, p, χ0); ASS-r
(r1, p, χ0); BSS-r (r1, p, χ0); BT (r1, σ1, σ2).

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
para el mejor ajuste

1 LSA 25,2±0,6
0,5, 3,2 ± 2,5, 33,6 ± 0,9 2386.08 0.76

1 CCR 6,2 ± 0,4, > 17,1, NR, 16,6±0,6
2,6 3816.99 1.21

1 ASS(const) 3,3±2,2
0,9, 25,4 ± 0,5,33,6±1,0

0,9 2387.15 0.76

1 BSS(const) 3,2±2,0
0,9,32,5±7,2

1,8, < 2,0 3368.46 1.07

1 ASS(r) 23,8±8,4
5,6,24,3±0,6

0,5, 34,1 ± 0,9 2357.66 0.75

1 BSS(r) 57,3±3,0
11,0,29,5±0,6

0,5, < 0,1 3392.57 1.08

1 BT > 51,0, 0,78±0,8
0,5,0,71 ± 0,3 4657.39 1.48

2 LSA 23,7±0,5
0,4, −4,0±2,1

2,0, 28,1 ± 0,8 7147.50 1.32

2 CCR 3,0 ± 0,2, NR, NR, 6,0±0,5
0,3 9430.31 1.74

2 ASS(const) 3,1±2,1
0,8, 23,7 ± 0,5, 28,2±0,8

0,9 7150.75 1.32

2 BSS(const) 3,2±2,0
0,9, 30,8±3,2

8,4, < 2,0 8336.37 1.54
2 ASS(r) > 54,9 , 23,4 ± 0,4, 30,4 ± 0,8 7228.01 1.33

2 BSS(r) > 56,7, 27,4±0,4
0,5, < 0,1 8460.26 1.56

2 BT > 56,7, < 1,0, 0,44 ± 0,2 10936.18 2.01

3 LSA 26,0 ± 0,5, −6,5+3,0
−2,3, 38,8 ± 0,8 6054.72 1.21

3 CCR 3,5 ± 0,2, 4,0±0,4
0,5, NR, 27,1±0,3

0,5 8576.71 1.72

3 ASS(const) 3,2±2,1
0,8, 23,8 ± 0,5, 38,4 ± 0,8 6059.01 1.21

3 BSS(const) 3,1±2,0
0,9, 31,4±8,0

8,3, < 1,8 7437.97 1.49

3 ASS(r) 9,3 ± 1,2, 24,6±0,5
0,4, 41,1 ± 0,7 5891.39 1.18

3 BSS(r) > 23,5, 28,8 ± 0,4, < 0,2 7434.89 1.49
3 BT > 57,3,6,43 ± 0,2, > 6,74 8706.23 1.75

4 LSA 24,8±0,4
0,3, 4,1 ± 1,8, 33,6±0,6

0,7 8914.74 1.45

4 CCR 4,0 ± 0,2, 4,1±0,4
0,5, NR,25,1±0,3

0,5 12267.47 2.00

4 ASS(const) 3,1±2,2
0,9,25,0 ± 0,4, 33,7 ± 0,7 8919.18 1.45

4 BSS(const) 3,3±2,0
0,9,32,6±7,1

1,8, < 1,8 10612.71 1.73

4 ASS(r) > 50,9, 24,6 ± 0,4, 35,8±0,7
0,6 8942.14 1.46

4 BSS(r) > 56,3,28,4 ± 0,6, < 0,2 10730.25 1.75
4 BT > 57,3, < 1,0, 0,45 ± 0,2 14450.37 2.35
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Tabla 3.14: Continuación Tabla 3.13

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

5 LSA 25,1±0,5
0,6, 5,9±2,4

2,7, 33,6 ± 1,1 2232.45 0.75

5 CCR 4,8±0,4
0,4, > 15,5, NR,16,0 ± 0,3 3405.86 1.15

5 ASS(const) 3,2±2,2
0,9, 25,2±0,6

0,5,33,6 ± 1,0 2236.97 0.76

5 BSS(const) 3,2±2,1
0,8, 32,6±5,4

8,6, < 1,8 3123.67 1.06

5 ASS(r) 41,0±18,3
19,3,24,4 ± 0,6,34,0±0,9

1,0 2227.71 0.75
5 BSS(r) > 47,5, 28,4 ± 0,6, < 0,2 3151.93 1.07
5 BT > 48,5, < 1,0,0,45 ± 0,2 4106.92 1.39

6 LSA 28,0 ± 0,7,< 1,7, 37,5 ± 1,3 1636.88 0.66
6 CCR 6,0 ± 0,6, > 14,7, NR,16,0 ± 0,3 2720.59 1.10

6 ASS(const) 3,3±2,2
0,9,27,6±0,7

0,6, 37,5±1,2
1,3 1640.75 0.66

6 BSS(const) 3,0±2,0
0,8, 31,1±8,2

8,6, < 1,8 2258.85 0.91

6 ASS(r) < 2,5,25,4 ± 0,6,30,2±1,4
1,2 1538.66 0.62

6 BSS(r) < 3,0 ,28,4 ± 0,6, < 0,2 2200.32 0.89
6 BT > 44,2,5,63 ± 0,3,> 5,8 2664.16 1.08

7 LSA 21,8 ± 0,7, 3,2 ± 2,3, 18,4±1,8
1,6 2695.49 2.35

7 CCR 2,1±0,3
0,2, 14,8±1,1

0,9, NR, 9,2 ± 0,8 2941.22 2.56

7 ASS(const) 3,1±2,1
0,8,21,7 ± 0,7, < 22,6 2697.96 2.35

7 BSS(const) 3,8±2,1
1,0, NR, < 2,0 2924.53 2.55

7 ASS(r) > 57,5, 21,7 ± 0,7,24,2 ± 1,6 2851.59 2.48
7 BSS(r) > 56,5, 28,4 ± 0,9,< 0,6 3049.58 2.65
7 BT > 56,9, < 1,0,0,4 ± 0,2 4053.52 3.53

8 LSA 17,8 ± 0,7, < −6,2, < 16,3 2189.63 2.16

8 CCR 2,8 ± 0,4, 17,2±1,5
1,4, NR, 8,0 ± 0,9 2565.71 2.54

8 ASS(const) 3,2±2,2
0,9,< 20,5, < 21,0 2247.55 2.22

8 BSS(const) 3,8±2,1
1,0, NR, < 2,0 2441.34 2.41

8 ASS(r) > 56,0, < 20,7,< 21,5 2345.55 2.32
8 BSS(r) > 56,4, < 21,3,< 0,8 2583.40 2.55
8 BT > 56,9, < 1,0,1,01 ± 0,2 3479.48 3.44

9 LSA 18,8 ± 1,1, > 0,2, 27,6±1,9
1,8 518.00 1.08

9 CCR 3,0 ± 0,3, 10,1±1,3
0,9, NR, 11,2±1,2

1,1 610.56 1.28

9 ASS(const) 3,1±2,2
0,9,20,6, 27,6±1,7

1,8 523.72 1.09
9 BSS(const) NR, NR, < 2,0 754.15 1.57

9 ASS(r) > 42,5, < 22,1, 29,0±1,7
1,6 538.54 1.12

9 BSS(r) > 50,3, 25,7±1,8
2,3,< 0,7 789.54 1.65

9 BT > 47,1, < 1,0,1,01 ± 0,2 965.32 2.02
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Tabla 3.15: Mejor ajuste de los parámetros de cada modelo de GMF, obtenidos a par-
tir del análisis del PA para la exploración no ciega. Para cada máscara (ver Tabla 3.4)
y para cada modelo de GMF, se muestra: (a) los intervalos de confianza derivados a
partir de la función de distribución de probabilidad acumulada, obtenida tras mar-
ginalizar sobre el resto de los parámetros; (b) mı́nimo χ2 ≡ −2 lnLPA para el mejor
modelo, definido como el que tiene la menor χ2; y (c) mı́nimo χ2 divido entre el núme-
ro de grados de libertad. Los intervalos de confianza se han obtenido al 68 % de pro-
babilidad, exceptuando aquellos casos en los qu se muestra solamente el ĺımite supe-
rior (o inferior) que ha sido obtenido con el 95 %. En el caso de que un parámetro no
esté restringido se anota como “NR”. Para tener una referencia de los parámetros que
componen cada modelo recordamos que son: LSA(ψ0, ψ1, χ0); CCR(Dr, w,B0, χ0);
ASS(B0, p, χ0); BSS(B0, p, χ0); ASS-r(r1, p, χ0); BSS-r(r1, p, χ0); BT(r1, σ1, σ2).

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

1 LSA 27,0±0,3
0,2, > 8,4, 25,7±0,8

1,1 1932.43 1.23

1 CCR 1,8±0,3
0,4, > 17,1, NR,16,6±0,6

2,6 3859.67 2.45

1 ASS(const) NR, 24,1±1,3
0,3, 26,3±0,4

0,7 1983.63 1.26
1 BSS(const) NR,> 20,8, < 2,0 2552.75 1.62

1 ASS(r) > 45, 22,0±0,2
0,2, < 20,1 1211.49 0.77

1 BSS(r) NR, 27,0 ± 0,2, < 0,1 2552.97 1.62
1 BT > 54,4, 1,51 ± 0,2, > 8,5 6727.60 4.27

2 LSA 30,0±0,2
0,3, 1,3±0,3

0,4, 19,6±1,1
0,5 5247.58 1.93

2 CCR 10,9 ± 0,1, 11,1±0,3
0,4, NR, 6,0±0,5

0,3 9737.98 3.59

2 ASS(const) NR, 30,0±0,1
0,2,< 21,9 5258.23 1.94

2 BSS(const) NR, > 29,0, < 2,0 5912.03 2.18

2 ASS(r) > 26,0, 22,0±0,2
0,2,< 23,8 2110.00 0.78

2 BSS(r) > 22,1, 32,5 ± 0,2, < 0,1 5913.44 2.18
2 BT > 7,8, 0,45 ± 0,2, > 7,8 19444.77 7.17

3 LSA 29,3±0,5
0,8,> −2,2,31,0±0,6

1,2 4374.52 1.76

3 CCR 3,5 ± 0,2,> 18,1, NR, 27,1±0,3
0,5 8935.31 3.59

3 ASS(const) NR, 30,0±0,1
0,2, 30,0±0,2

0,3 4390.24 1.76
3 BSS(const) NR, NR, < 2,0 5761.89 2.31

3 ASS(r) > 8,0, 22,0±0,2
0,2,< 25,0 1990.18 0.80

3 BSS(r) > 48,3 , 33,9 ± 0,1, < 0,2 5756.56 2.31
3 BT > 50,5, 5,50 ± 0,2, 4,02 ± 0,2 11020.34 4.42

4 LSA 30,0±0,2
0,3, 6,5±0,1

0,2, 24,5 ± 0,2 6543.63 2.13

4 CCR 4,5 ± 0,2, 4,0±0,4
0,5, NR, 25,1±0,3

0,5 12574.47 4.10
4 ASS(const) NR, 30,0 ± 0,2, 27,5 ± 0,7 6590.18 2.15
4 BSS(const) NR, NR, < 2,0 7948.02 2.59

4 ASS(r) NR, 22,0±0,2
0,2, < 24,7 2215.36 0.72

4 BSS(r) > 48,3, > 33,0, < 0,2 7946.54 2.59
4 BT > 50,5, 0,45 ± 0,2, > 6,8 25758.29 8.39
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Tabla 3.16: Continuación Tabla 3.15

Máscara Modelo Regiones de confianza Mı́n(χ2) Mı́n(χ2)/d.o.f.
mejor ajuste

5 LSA 27,0±0,3
0,2, 9,5±0,3

0,4, 26,4±0,6
0,8 1879.27 1.27

5 CCR 1,4 ± 0,2,> 18,1, NR, 16,0 ± 0,3 3517.28 2.38

5 ASS(const) NR, 25,6±1,5
0,3, 30,1±0,7

4,1 1939.67 1.31
5 BSS(const) NR, > 20,7 , < 2,0 2511.77 1.70

5 ASS(r) > 45,3, 22,0±0,2
0,2, < 21,0 1207.39 0.82

5 BSS(r) 5,3±31,1
2,8 , 27,0 ± 0,2, < 0,1 2508.03 1.70

5 BT > 53,9, 1,51 ± 0,2, > 9,7 6549.85 4.43

6 LSA 27,0±0,3
0,2, 9,4±0,3

0,5, 26,1 ± 0,8 1486.08 1.20
6 CCR 1,4 ± 0,2,> 18,1, NR,16,0 ± 0,3 3071.77 2.49

6 ASS(const) NR, 25,5 ± 0,2, 31,0±1,0
0,8 1533.72 1.24

6 BSS(const) NR,> 20,7, < 2,0 1873.27 1.51

6 ASS(r) > 45,5, 22,0±0,2
0,2,< 21,0 1136.58 0.92

6 BSS(r) < 50,0, 27,3±3,5
0,4, < 0,2 1871.57 1.51

6 BT > 49,7, 4,93±0,2
0,3, 8,74±0,4

0,6 3705.04 3.00

7 LSA < 51,0, > −0,5, 18,0±1,2
1,1 1943.36 3.39

7 CCR 10,6 ± 0,2, 9,1 ± 0,3, NR, 9,2 ± 0,8 2156.95 3.77
7 ASS(const) NR,> 39,0, < 21,8 1949.46 3.40
7 BSS(const) NR, NR, < 2,0 2183.42 3.81
7 ASS(r) < 2,5, > 29,0, 21,9 ±1,3 1,1 1997.60 3.49
7 BSS(r) > 21,4, > 31,2,< 0,4 2189.38 3.82
7 BT > 43,7, < 0,4,> 11,6 12290.67 21.45

8 LSA < 51, > −0,5, 18,0±1,2
1,1 1717.68 3.40

8 CCR 10,6 ± 0,2, 9,1±0,5
0,4, NR, 8,0 ± 0,9 1874.57 3.72

8 ASS(const) NR, > 39,4, < 21,3 1727.00 3.42
8 BSS(const) NR, NR, < 2,0 1916.77 3.80
8 ASS(r) < 2,5, > 29,5, < 18,8 1771.69 3.51
8 BSS(r) > 21,7, > 29,7,< 0,4 1921.49 3.81
8 BT > 42,9, < 1,0,> 17,2 10246.40 20.29

9 LSA > 20,8, > −2,3, 16,8±1,2
1,1 392.81 1.65

9 CCR 2,0 ± 0,2, > 13,1, NR, 11,2±1,2
1,1 415.49 1.75

9 ASS(const) NR,< 39,4, 26,3±1,8
1,7 401.53 1.65

9 BSS(const) NR, NR, < 2,0 612.29 2.57
9 ASS(r) < 59,6, 25,8 ± 2,5, 27,2 ± 1,9 403.27 1.69
9 BSS(r) < 58,8, < 24,2,< 0,5 614.57 2.58
9 BT > 17,2, 0,4 ± 0,2,> 3,2 2499.88 10.50
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modelos pertenecientes a la familia de los axisimétricos (LSA, ASS y ASS-r) son los

que proporcionan los mejores ajustes. Por tanto, la emisión sincrotrón a gran escala

(a 22 GHz) parece ser compatible con algunos tipos de axisimetŕıa, una conclusión

también obtenida por Page et al. (2007). En la Figura 3.9, se ilustra detalladamente

el patrón de campo correspondiente al modelo ASS-r en el disco galáctico (esto es,

z = 0). En la Figura 3.10 se muestran las funciones de distribución de probabilidad

marginal para este modelo. A continuación se realiza una discusión detallada de

cada uno de los parámetros restringidos.

Escala radial.

En este modelo ASS-r, el valor derivado para el parámetro r1 es muy grande,

picando la distribución “a posteriori” alrededor de los 40 kpc. Esencialmente, este

parámetro controla la distancia a la cual el campo magnético deja de ser constante y

decrece proporcionalmente a r−1. El hecho de que el valor obtenido para r1 sea grande

indica que los datos utilizados en el ajuste no requieren una variación importante

de la intensidad de campo en la parte interna del disco. Observamos que la región

de confianza de este valor es muy grande; por tanto, no podemos proponer un valor

aunque podemos rechazar valores pequeños de r1. Por ejemplo, una integración

directa de la distribución “a posteriori” unidimensional nos permite concluir que el

valor de r1 debeŕıa ser mayor que 20 kpc con el 98.4 % de nivel de confianza, y mayor

que 15 kpc con el 99.9 % de nivel de confianza. Por tanto, nuestro mejor modelo

(ASS-r) y el ASS coinciden básicamente; representando ambos el mejor ajuste.

El hecho de que la intensidad de campo magnético decaiga tan lentamente con

la distancia, no puede compararse fácilmente con las observaciones dado que este

decrecimiento se define asumiendo una forma exponencial. Han et al. (2006) pro-

pone un valor para dicha escala de 8.5 kpc el cual es de hecho mucho más grande

comparado con la escala en distancia radial de la densidad o cualquier otra escala

de distancia en nuestra galaxia. Otro valor que suele utilizarse en la bibliograf́ıa es

el dado por Beck (2007) de unos 12 kpc (para Btotal), un valor bastante grande.

Este hecho sugiere que los efectos dinámicos del campo magnético debeŕıan ser más

importantes a grandes radios (Beck et al. 1996; Battaner & Florido 2007). Aunque,

cada uno de estos valores proporcionan una escala de distancia la cual es significati-

vamente menor que el rango de valores que se ha encontrado aqúı para esta máscara

de referencia.

Intensidad de campo magnético.

Para los modelos ASS-r, BSS-r y LSA, la intensidad de campo magnético en el

Sol no se ha calculado pero se ha asumido que toma un valor constante de 3 µG.
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El modelo LSA propuesto por Page et al. (2007) también asumı́a este valor para

la intensidad de campo en la vecindad solar. Por el contrario, dicho parámetro ha

sido considerado como un parámetro libre en los modelos ASS y BSS, encontrándose

un valor de 3,2+2,2
−0,9 µG. Dicho valor está de acuerdo, tanto con el valor supuesto de

antemano en los modelos con dependencia radial, aśı como con los valores encon-

trados en la bibliograf́ıa (ver por ej. Han et al. 2006). Finalmente hemos de señalar

que dicho valor de intensidad corresponde únicamente a la componente regular del

campo magnético.

Ángulo de inclinación.

El ángulo de inclinación (p) es considerado en los modelos ASS y ASS-r como un

parámetro libre. En ambos casos, se obtiene un valor consistente en torno a 25◦. Para

el modelo LSA, se considera que dicho ángulo no es constante, sino que viene dado

por una función radial con una dependencia logaŕıtmica, encontrándose que el ángulo

de inclinación deducido en la vecindad solar es de nuevo aproximadamente 25◦. Por

tanto, cabe remarcar que existe una consistencia notable entre los valores hallados

para dicho ángulo en todos los modelos de la familia axisimétrica. Nuestro valor, en

cualquier caso, es mucho mayor que los valores encontrados en la bibligraf́ıa aunque

son numerosos y dispersos dicho valores, encontrando cierta controversia sobre el

signo del mismo debido a la elección del sistema de coordenadas de referencia que

hemos realizado. Han & Qiao (1994); Han (2001); Han et al. (2006) propuesieron

valores comprendidos en el rango de −11◦ a −8◦ a partir de las medidas de rotación

de púlsares y radiofuentes extragalácticas; Heiles (1996) dedujo un valor de −7,2◦ a

partir de la polarización de la luz estelar.

Nuestro valor coincide con aquel dado por Page et al. (2007), 27◦. Finalmente

añadir que Jansson et al. (2009) han encontrado un valor de p ≈ 35◦ para el modelo

ASS+ANILLO propuesto por Sun et al. (2008), el cual, a pesar de ser un valor

elevado para dicho ángulo, no es compatible con el obtenido por nosotros.

Ángulo de elevación.

El ángulo de elevación en nuestro modelo preferido, ASS-r, es un valor grande,

alrededor de 34◦, y similar a los valores obtenidos para los casos de los modelos

ASS y LSA. Este hecho implica la existencia de una componente vertical del campo

cercana a 1 µG, la cual es mucho mayor que la encontrada previamente (ver por

ejemplo el valor dado por Han & Qiao (1994) que es de 0.2 µG). Esta componente

vertical del campo ha sido identificada por estos autores como la componente poloi-

dal correspondiente al dipolo del campo responsable de la componente vertical del

orden de mG que existe en el centro de nuestra galaxia. Podŕıa corresponderse tam-
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bién con la componente vertical del campo difuso cumular en el disco inducida por

difusión magnética turbulenta (e.g. Battaner & Florido 2000), en este caso debido

al campo del Grupo Local.

Otros modelos.

Los modelos bisimétricos proporcionan peores ajustes aunque no son desechables

completamente. En este caso, la escala radial decrece mucho más rápidamente, las

intensidades en la vecindad solar son similares, el ángulo de inclinación tiene tam-

bién un valor elevado pero el ángulo de elevación es despreciable. Cabe remarcar

este último hecho, el valor de χ0 se anula para todos los modelos bisimétricos (para

todas las máscaras consideradas). Esto podŕıa ser debido a la compensación produ-

cida por los reversos inherentes del campo para una dirección dada en este tipo de

configuración.

El modelo CCR no ajusta los datos de WMAP. No se encuentra evidencia alguna

de la existencia de reversos, aunque en principio, el primero podŕıa situarse a 6.5 kpc

del Sol, demasiado cerca de la compleja estructura dinámica del centro galáctico.

Finalmente, el modelo bi-toroidal no proporciona ajuste de la emisión sincrotrón

a 22 GHz (el χ2 reducido es 1.39), aunque podŕıa sugerir una posible explicación

para el doble toro del halo (Prouza & Šmı́da 2003).

Dependencia del resultado con las máscaras 1, 2 y 4

En nuestra galaxia existen estructuras cercanas que pueden introducir sesgos en

el espacio de parámetros que estamos cubriendo para un modelo de GMF dado. La

influencia de estas regiones sobre el campo global es la siguiente:

En primer lugar comparamos los resultados obtenidos para la máscara 5 con

aquellos obtenidos para la máscara 4 (es decir, cuando no se considera máscara

alguna). Encontramos que aunque la calidad del ajuste se reduce, los parámetros

del mejor ajuste no se modifican significativamente cuando se excluyen del análisis

los “loops”. Esta conclusión puede extenderse a la mayoŕıa de los parámetros cuando

se comparan los resultados de la máscara 1 (excluyendo sólo los “loops”) y la máscara

2 (excluyendo el centro galáctico). Aunque en este caso, hay unos pocos parámetros

(por ej. ψ1 para el modelo LSA) que son muy sensibles a la máscara adoptada

en el análisis. En cualquier caso, para el parámetro ψ1 del LSA, todos los valores

permanecen en la vecindad si ψ1 = 0◦, por tanto, la hipótesis de que este parámetro

es de hecho cero no puede ser rechazada (2 sigmas en la mayoŕıa de los casos).
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Figura 3.9: Patrón regular del campo magnético a gran escala para el modelo ASS-r
model en el disco galáctico. Este modelo utiliza los parámetros proporcionados por
el mejor ajuste descritos en la Tabla 3.13 para el caso de la máscara 5.

3.8.2. Resultados para el caso de la máscara 6: ajuste de la
componente del halo

En este caso se excluye del análisis la contribución del plano galáctico. Si existiera

alguna diferencia en alguno de los valores de los parámetros básicos que describen la

dependencia del campo entre las componentes del halo y la del disco, debeŕıa ser visto

aqúı. Esta es la razón por la que un análisis separado de las componentes disco y halo

se discute en Jansson et al. (2009) y que nosotros estamos teniendo en cuenta a través

de las distintas máscaras. En nuestro caso, las máscaras 3 y 6 solamente contienen la

contribución del halo galáctico, y excluye completamente la contribución del disco.

La componente del halo se caracteriza como un doble toro el cual fue interpretado

por Han et al. (1997, 1999) y Han (2009) como una consecuencia del dinamo α−Ω.

Otra posibilidad es que la componente vertical mencionada anteriormente difusa

del cúmulo de galaxias podŕıa enredarse por encima y por debajo del plano con

direcciones opuestas en ambos hemisferios (ver por ej. Battaner & Florido 2000). El

principal resultado es que dicha componente viene descrita por un modelo ASS-r.

Un resultado significativo es que la bonanza del ajuste en todos los casos es mucho

mejor cuando se excluye la componente del disco.
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Escala radial.

El parámetro que nos indica la variación de la intensidad de campo con la dis-

tancia galactocéntrica en este caso es r1 < 2,5 kpc con un 95 % de nivel de confianza.

Se observa que la variación requerida es mucho menor que la obtenida para el caso

en que se ajusta la componente global o la del disco solamente. Es decir, en el halo,

la intensidad de campo magnético decaerá mucho más rápido que en el disco.

Ángulos de inclinación y de elevación.

El valor de dicho ángulo sigue siendo un valor elevado e idéntico al obtenido para

la componente global. Su valor es p ≈ 25,4◦. El ángulo de elevación es ligeramente

inferior siendo del orden de χ0 ∼ 30◦.

Otros modelos. Si comparamos los distintos resultados para la máscara 6, se

observa que en general todos los ajustes mejoran, existiendo una predilección por

los modelos axisimétricos. En general, todos los modelos axisimétricos y bisimétricos

obtienen valores elevados del ángulo de inclinación e intensidades del orden de los ∼
3µG. Con el ángulo de elevación ocurre lo mismo que lo descrito para la componente

global del campo. El modelo CCR produce el peor ajuste. Finalmente, señalamos

que el modelo BT, el cual fue propuesto como una explicación del doble toro del

halo, ahora proporciona un ajuste razonable de los datos (χ2 reducido de 1.08),

aunque la bonanza del ajuste es peor que la obtenida para el modelo ASS-r.

Dependencia con la máscara 3 Si miramos el resultado para la máscara 3, es

decir, excluyendo la emisión del disco, el mejor ajuste ocurre para el ASS-r de nue-

vo. En este caso se obtiene r1 = 9,3 ± 1,2 kpc. Este resultado es cualitativamente

consistente con los resultados obtenidos por Han et al. (2006) y Beck (2007), y tam-

bién para los valores obtenidos recientemente por Jansson et al. (2009). Al comparar

nuestros resultados de referencia para la descripción del halo, con los obtenidos para

la máscara 3, se observa que la exclusión de los “loops” sobre la componente del

halo repercute disminuyendo el valor del ángulo de inclinación en todos los modelos

axisimétricos, mientras que en los bisimétricos permanece invariable. La intensidad

de campo no se ve afectada, mientras que śı que afecta notablemente el factor de es-

cala radial considerado para modelos con dependencia radial. El ángulo de elevación

no se ve afectado significativamente. Los peores ajustes se obtinen para el modelo

CCR y el BT.
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3.8.3. Resultados para el caso de las máscaras 9: ajuste de
la componente del disco

Se considera la emisión del disco excluyendo “loops” y centro galáctico. Es impor-

tante tener en cuenta que el ajuste de los parámetros en este caso, se verá afectado

por la componente turbulenta que se encuentra fundamentalmente en el disco de la

galaxia, concretamente en los brazos espirales. Sin embargo, la componente regular

del campo se sitúa en la región que existe entre dichos brazos espirales, es por ello

que la emisión sincrotrón de la componente turbulenta es prácticamente despreciable

en nuestro estudio.

El modelo que tiene un χ2 reducido menor corresponde al caso LSA (ver Ta-

bla 3.13). De nuevo, la familia de modelos axisimétricos nos proporciona los mejores

ajustes, especialmente aquellos modelos en los que no se considera variación radial

de la intensidad de campo.

Ángulo ψ0.

Este parámetro es equivalente al ángulo de inclinación en la vecindad solar, cuyo

valor es ψ(r = R⊙) ≡ p = (18,8 ± 1,1)◦. Es notable la reducción de dicho valor si lo

comparamos con la componente del halo o con la componente disco+halo, aunque su

valor sigue sin ser comparable a los valores propuestos en la bibliograf́ıa siendo éstos

del orden de |p| ≤ 11◦. La diferencia entre los valores derivados a partir de medidas

de rotación de púlsares y EGRS y el obtenido a partir de la emisión sincrotrón puede

deberse al hecho de que dicha emisión procede del campo regular y por tanto, de las

regiones existentes entre los brazos espirales como apunta Beck (2008b).

Ángulos ψ1 y de elevación (χ0).

El parámetro ψ1 es el que controla la variación radial del ángulo de inclinación.

Su valor no está restringido, aunque podemos asegurar que es ψ1 > 0,2◦ con un

95 % de nivel de confianza. Si tomamos por ejemplo, ψ1 = 1◦, podemos obtener la

importancia relativa de la parte del ángulo que vaŕıa con la distancia con la que

permanece invariable; de forma que, para r = 10 kpc,

ψ0

ψ1ln(r/8kpc)
≈ 18,8◦

1◦ln(10/8)
≈ 85,5

La variación radial considerada es prácticamente despreciable para distancias en

torno a la vecindad solar, teniendo más peso a mayores distancias y para valores

de ψ1 cada vez más grandes. El valor del ángulo de elevación se ve disminuido si se

compara con la componente del halo o la global, pero no llega a anularse, lo cual
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apunta a la existencia de una dependencia vertical no nula como proponen algunos

autores (ver por ej. Han & Qiao 1994).

Otros modelos. Los modelos axisimétricos proporcionan los mejores ajustes para

la componente del disco. En general, para los modelos axisimétricos y bisimétricos

la intensidad de campo no vaŕıa, mientras que el valor del ángulo p disminuye si

lo comparamos con los resultados de la componente global o del halo. En el caso

de modelos que consideran variación radial se obtienen valores muy elevados. Los

peores ajustes de nuevo se corresponden con los modelos CCR y BT.

Dependencia de los resultados con las máscaras 7 y 8. Los resultados para

la máscara 7 en la que no se está excluyendo la contribución de los “loops” ni

del centro galáctico hace que el para todos los modelos que contiene ángulo de

inclinación su valor se vea ligeramente incrementado. Al contrario ocurre para el

ángulo de elevación cuyos valores disminuyen. La intensidad de campo, sin embargo,

permanece invariable. Los modelos que presentan variación radial de la intensidad

tampoco vaŕıan sus resultados, tomando r1 valores muy grandes. En el caso de

la máscara 8, ocurre lo mismo que para la máscara 7, salvo que no se restringe

valores de p para ningún modelo a excepción del LSA. Las cotas impuestas sobre

este parámetro indican valores menores que los considerados para el caso del halo o

de la componente global. Lo mismo ocurre para las restricciones sobre el ángulo de

elevación. En general, en ambos casos, los ajustes de todos los modelos son peores

que los mostrados para la máscara 9. El modelo CCR no es desechable. El modelo

BT proporciona el peor ajuste como era de esperar pues es un modelo construido

para la descripción de la componente del halo.

3.8.4. Comparación de los resultados con el análisis del ángu-
lo de polarización

Con el único propósito de comparar, hemos realizado el análisis utilizando úni-

camente la información proporcionada por el ángulo de polarización. Como se dis-

cutió anteriormente, este análisis proporciona una información limitada, debido al

hecho de que el ángulo de polarización no es sensible a algunos parámetros, como

por ejemplo, a una intensidad de campo constante.

En general, los resultados obtenidos utilizando el PA son consistentes con aquellos

proporcionados por el análisis de los parámetros de Stokes (Q,U), aunque aparecen

una gran cantidad de parámetros no restringidos. A pesar de ello, los resultados para

cada una de las exploraciones aparecen en las Tablas 3.7, 3.11 y 3.15. En particular

para el caso del mejor ajuste ASS-r con la máscara 5 se obtiene: r1 > 45,3 kpc,
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p = (22,0±0,2
0,2)

◦, y χ0 < 21,0◦; mientras que para el caso del ASS se obtiene p =

(25,6±1,5
0,3)

◦, χ0 < 31,5◦ y no restringe B0. En ambos casos, la bondad del ajuste es

más pobre que la del análisis de (Q,U).

3.9. Conclusiones

Hemos considerado siete modelos de campo magnético galáctico, cada uno de-

finido por tres o cuatro parámetros y para nueve máscara diferentes con el fin de

interpretar los mapas polarizados de WMAP5. La combinación de modelos, paráme-

tros libres, y máscaras producen una gran cantidad de mapas simulados. La compa-

ración se realiza para los parámetros de Stokes Q y U , los cuales nos proporcionan

restricciones para determinar la configuración tridimensional del campo magnéti-

co de nuestra galaxia. En particular, las distintas máscaras nos permiten obtener

información sobre las distintas componentes del campo magnético: disco y halo, o

considerando una superposición de ambas (disco+halo). El modelo que mejor ajus-

ta los datos cuando se consideran la componente global del campo (disco + halo),

componente del halo y componente del disco es un modelo espiral axisimétrico para

los tres casos.

Hemos considerado una familia de tres modelos axisimétricos diferentes: el ASS,

en el cual no se permite una variación radial de la intensidad de campo magnético

ni del ángulo de inclinación; el LSA, que tampoco permite variación radial de la

intensidad de campo magnético pero considera un incremento logaŕıtmico del ángulo

de inclinación con el radio; y el ASS-r, que no permite una variación del ángulo de

inclinación pero śı de la intensidad de campo, siendo constante a pequeños radios

y decreciendo como 1/r a grandes radios. Este último caso es el modelo que mejor

ajusta para el caso del campo disco + halo y para la componente del halo; mientras

que el modelo LSA proporciona la mejor descripción para el campo en el disco.

En el caso del ajuste de la componente disco + halo, el parámetro que determina

el factor de escala para el decrecimiento de la intensidad de campo es muy grande, lo

cual indica que el decrecimiento es muy lento; por tanto, ASS y ASS-r, dan ajustes

similares. Nuestro modelo preferido (ASS-r cuando se enmascara los cuatro “loops”

y el centro galáctico) asume una intensidad de campo de 3 µG en la vecindad solar

y 2.5 µG si se considera dos veces la distancia entre el Sol y el centro galáctico.

Este lento decrecimiento, nos previene de la importancia dinámica de los campos

magnéticos en nuestra galaxia.

En el caso del ajuste de la componente del halo, el parámetro que determina

la variación radial toma un valor muy inferior, del orden de ∼ 2 kpc, asumiendo

nuevamente una intensidad de campo de 3 µG en la vecindad solar y 1.7 µG si se

considera dos veces la distancia entre el Sol y el centro galáctico. El ajuste de la
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Figura 3.10: Funciones de distribución “a posteriori” 1-dim (marginalizadas) para los
parámetros del modelo ASS-r (arriba: r1, centro:p y abajo:χ0) cuando se considera
el ajuste de la componente global (máscara 5) en el análisis de QU.
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Figura 3.11: Funciones de distribución “a posteriori” 1-dim (marginalizadas) para los
parámetros del modelo ASS-r (arriba: r1, centro:p y abajo:χ0) cuando se considera
el ajuste de la componente del halo (máscara 6) en el análisis de QU.
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Figura 3.12: Funciones de distribución “a posteriori” 1-dim (marginalizadas) para los
parámetros del modelo ASS-r (arriba: r1, centro:p y abajo:χ0) cuando se considera
el ajuste de la componente del disco (máscara 9) en el análisis de QU.



124 3.9. CONCLUSIONES

componente del disco nos lo proporciona el modelo axisimétrico LSA que incluye

una variación radial del ángulo de inclinación (la cual fue propuesta por Page et al.

(2007) como un primer resultado de los datos de WMAP3), no difere mucho del

modelo axisimétrico dado que el parámetro que da cuenta de la variación radial de p

es pequeño. De hecho, se obtiene que el ángulo de inclinación tiene un valor de 18,8◦

en la vecindad solar y 19,5◦ a dos veces esta distancia. Estos mismos valores en Page

et al. (2007) son 27◦ y 27,6◦. Para el ángulo de elevación hemos obtenido un valor

mucho mayor lo cual implica que la componente vertical del campo es notablemente

mucho mayor que la considerada en trabajos anteriores, en desacuerdo con la ma-

yoŕıa de los modelos basados en la rotación de Faraday de púlsares y radiofuentes

extragalácticas; pero de acuerdo con el resultado obtenido por Page et al. (2007)

(25◦ en el plano). En resumen, un modelo axisimétrico con unos 3 µG, decreciendo

lentamente con el radio, con un campo magnético principalmente azimutal, pero con

espirales bastante abiertas, y una componente vertical es lo que parece que mejor

describe la polarización de la emisión sincrotrón a 22 GHz observada por WMAP

cuando se considera la superposición de las componentes disco + halo. El mismo

modelo ASS-r nos proporciona la descripción de la componente del halo únicamente;

mientras que el modelo LSA nos describe la componente del disco.

Otras configuraciones (bisimétrico, bitoroidal, anillo circular concéntrico con re-

versos) proporcionan peores ajustes. Los cálculos utilizando diferentes máscaras, o

incluso eliminando todas las máscaras, no modifican prácticamente las conclusiones

básicas, a excepción de las escalas radiales de los modelos ASS-r y BSS-r cuando se

excluye el plano galáctico. En este caso, los datos requieren una clara preferencia por

escalas radiales pequeñas. Nuestra aproximación es capaz de seleccionar un modelo

axisimétrico como el mejor ajuste , una conclusión que se vuelve menos clara cuando

se considera la inclusión de otros datos. La existencia de una componente aleatoria

importante del campo magnético hace que la determinación del patrón regular del

mismo se vuelva una tarea complicada. Además, la existencia de brazos espirales

introduce una gran perturbación en el campo a gran escala. Finalmente, señalamos

que existen aún algunas incertidumbres importantes en la modelización de la emi-

sión sincrotrón. En particular, probablemente necesitamos un mejor conocimiento

de la distribución de rayos cósmicos, los cuales representan hoy d́ıa una clara fuente

de indeterminación en este tipo de análisis. Por otra parte, la mayor sensibilidad y

resolución angular en los canales destinados a la medida de polarización de la mi-

sión PLANCK (The Planck Collaboration 2006), proporcionarán un mayor avance

en nuestro conocimiento del magnetismo galáctico.
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Figura 3.13: Mejor ajuste proporcionado por el modelo ASS-r para la componente
global (Parámetros U,Q). Las unidades son mK.
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Figura 3.14: Mejor ajuste proporcionado por el modelo ASS-r para la componente
global (PA). Las unidades son grados.
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Figura 3.15: Mejor ajuste proporcionado por el modelo ASS-r para la componente
del halo (Parámetros U,Q). Las unidades son mK.
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Figura 3.16: Mejor ajuste proporcionado por el modelo ASS-r para la componente
halo (PA). Las unidades son grados.
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Figura 3.17: Mejor ajuste proporcionado por el modelo LSA para la componente
disco (Parámetros U,Q). Las unidades son mK.



130 3.9. CONCLUSIONES

Figura 3.18: Mejor ajuste proporcionado por el modelo LSA para la componente
disco (PA). Las unidades son grados.



Caṕıtulo 4

La materia oscura, el campo
magnético galáctico y la curva de
rotación

4.1. Introducción

Suele admitirse que la curva de rotación (RC, del inglés rotation curve) de una

galaxia espiral nos revela fundamentalmente su distribución de masa. Esta afirma-

ción puede tener tanta trascendencia cosmológica que debe estar permanentemente

en revisión. La posible degeneración resultante de las hipótesis de materia oscura y

campo magnético precisan un análisis de ambos efectos conjuntamente. Para este

estudio, nuestra galaxia es una mala elección, debido a la ausencia de datos fiables

en la región periférica. Pero por otra parte, es una buena elección pues los datos de

WMAP existentes y los muy pronto disponibles de PLANCK, permitirán un cono-

cimiento del campo magnético a gran escala. Además poseemos en nuestro equipo,

un modelo de halo oscuro espećıficamente diseñado para la Vı́a Láctea.

La curva de rotación de las galaxias espirales, desde las primeras mediciones, se

ha caracterizado por mostrar una elevada velocidad de rotación siendo a partir de

una cierta distancia prácticamente constante y dando lugar a la conocida planitud

de la curva (para grandes distancias galactocéntricas). Este hecho observacional

contradice el comportamiento kepleriano que debeŕıa observarse para la velocidad

de rotación de las componentes visibles de la galaxia, esto es, bulbo y disco gaseoso

y estelar; convirtiéndose por tanto, en una prueba esencial de la existencia de la

materia oscura galáctica (Freeman 1970). La hipótesis de materia oscura galáctica

proporciona una explicación para la planitud de la curva de rotación basada en

halos masivos y extensos de materia oscura constituyendo una consecuencia del

modelo cosmológico estándar Λ-CDM. Este modelo es capaz de explicar de forma

131
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adecuada varios hechos observacionales como por ejemplo la formación y evolución

de estructura en el Universo.

A pesar de los éxitos de esta hipótesis, existen interpretaciones alternativas. La

más conocida es la llamada dinámica de Newton modificada (MOND, del inglés MO-

dified Newtonian Dynamics), formulada por Milgrom (1983b,a); Sanders & Begeman

(1994). Actualmente, se está tratando de desarrollar una formulación relativista de

esta hipótesis con el fin de poder explicar la formación y evolución de estructura

en el Universo a gran escala. En cuanto a su aplicación a nivel galáctico, reciente-

mente McGaugh (2008) ha presentado un estudio en el que se explica la curva de

rotación de la Vı́a Láctea.

Otra explicación alternativa a la materia oscura galáctica fue la propuesta inicial-

mente por Nelson (1988) en la que se considera el magnetismo como un ingrediente

más que interviene en la dinámica galáctica. Nelson (1988) consideró un modelo

de campo magnético en el que las ĺıneas de campo siguen una espiral en el plano

de la galaxia y demostró que exist́ıa un acuerdo con las observaciones siempre que

el ángulo de inclinación fuera del orden o superior a 30◦. Battaner et al. (1992)

desarrollaron y aplicaron esta hipótesis a las galaxias espirales demostrando que

los campos magnéticos presentes en el medio interestelar podŕıan dar lugar a una

fuerza centŕıpeta que, a determinada distancia galactocéntrica, fuera comparable a

la fuerza gravitatoria e incluso dominante en las partes más externas de la galaxia.

Mostraron que una intensidad de campo de unos 6µG en las partes más externas

de la galaxia permitiŕıa ver la clara influencia del campo magnético galáctico sobre

la curva de rotación. Este valor de la intensidad es algo superior a los valores que

arrojan las observaciones realizadas recientemente en nuestra galaxia (ver por ej.

Beck 2008a, 2009b).

Battaner & Florido (1995) muestran un estudio más elaborado del modelo in-

cialmente propuesto por Battaner et al. (1992) incluyendo las coordenadas radial y

vertical de la velocidad para explicar la planitud de la curva de rotación. Esta inclu-

sión permite dar cuenta de fenómenos de escape y de ensanchamiento (traducimos

aśı el término inglés “flaring”). La intensidad de campo en las partes externas del

disco puede tomar un valor ∼ 7× 10−7 G, valor mucho más acorde con las observa-

ciones actuales para la componente regular del campo magnético galáctico. Battaner

& Florido (2000) han llevado a cabo un estudio detallado de la curva de rotación y

sus implicaciones cosmológicas, en el que se detalla la hipótesis magnética. Battaner

& Florido (2007) mostraron cómo la predicción del campo de los modelos anteriores,

era compatible con los datos actuales de Beck (2007, 2008a). La curva de rotación

observacional de nuestra galaxia se conoce muy mal a pesar de la gran cantidad de

datos deducidos con varios métodos observacionales. Los métodos más recientes utili-

zados para la medición de la curva de rotación, están basados en medidas de paralaje

y movimientos propios de estrellas en las partes más externas del disco, utilizando el
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instrumento VERA (Honma et al. 2007); utilizando distancias en visible y cinemáti-

ca de estrellas de carbono (Demers & Battinelli 2007); o estudiando el disco delgado

de HI (Honma & Sofue 1997b,a). Además de los métodos anteriores, Frinchaboy &

Majewski (2005) utilizaron las distancias a cúmulos abiertos y la determinación de

velocidad con el fin de extender el conocimiento de la curva de rotación galáctica

en dirección del anticentro galáctico. A pesar de todos estos métodos es muy dif́ıcil

modelar la curva de rotación para distancias galactocéntricas fuera del ćırculo solar.

Uno de los métodos más potentes para investigar la curva de rotación en las partes

más externas de nuestra galaxia y trazar su estructura espiral, está basado en las

medidas del gas HI en la ĺınea de 21 cm (McClure-Griffiths et al. 2009), lo cual nos

permite investigar la forma del halo de materia oscura (Nakanishi & Sofue 2008) y

ver la influencia del campo magnético sobre el mismo (Ruiz-Granados et al. 2009a).

Para obtener una información sobre la distribución global de HI ver Kalberla &

Dedes (2008). Recientemente, Sofue et al. (2009) ha compilado y unificado todos los

datos existentes sobre la curva de rotación de nuestra galaxia obtenidos mediante

distintos métodos observacionales con el fin de obtener una única curva.

En cuanto al halo de materia oscura, existen numerosas formas compatibles con

las observaciones. Los últimos resultados presentados por Saha et al. (2009) mues-

tran que el halo de materia oscura galáctico parece estar elongado tal y como parece

haberse encontrado en otras galaxias (ver por ej. Bournaud et al. 2005). A pesar de

esta elongación aparente, los perfiles de densidad con simetŕıa esférica son igualmen-

te compatibles con las observaciones dado que los datos existentes no nos permiten

descartar estos modelos. Los más conocidos son: (1) halo isotermo (Gunn & Gott

1972), (2) Navarro-Frenk and White (NFW) (Navarro et al. 1996), (3) Burkert (Bur-

kert 1995) o (4) aquellos perfiles basados en las soluciones politrópicas del sistema

de Boltzmann-Poisson sin colisiones (Calvo et al. 2009).

El objetivo de este caṕıtulo es introducir nuestro patrón regular del campo

magnético galáctico como un nuevo elemento que influye en la dinámica del gas

presente en el disco. A diferencia de los trabajos anteriormente comentados (como

por ej. Battaner et al. 1992; Battaner & Florido 1995) y de los presentados por

Kutschera & Jalocha (2004); Battaner & Florido (2007); Tsiklauri (2008), no pre-

sentamos un trabajo alternativo a la hipótesis de materia oscura en nuestra galaxia

sino un trabajo compatible con dicha hipótesis con el fin de enriquecer la f́ısica invo-

lucrada en la dinámica de nuestra galaxia y establecer los rangos en los que materia

oscura y campo magnético dominan. Para cuantificar la influencia del modelo de

GMF deducido del ajuste de los datos de polarización a 22 GHz del satélite WMAP,

vamos a suponer un disco gaseoso exponencial, además de una componente estelar

y un bulbo. Para la descripción del halo oscuro suponemos tres modelos distintos:

(1) perfil de densidad isotermo, (2) perfil de densidad NFW y (3) perfil de densidad

basado en las soluciones politrópicas del sistema de Boltzmann-Poisson sin colisio-
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nes. Cada uno de los modelos vendrá caracterizado por dos parámetros libres. El

campo magnético viene dado por el modelo axisimétrico con variación radial, el cual

estará descrito por dos parámetros ajustables. La influencia del campo magnético

sobre la componente gaseosa se obtiene resolviendo las ecuaciones de la MHD para

los distintos valores de los parámetros libres de halo y GMF. Finalmente compa-

raremos con los datos observacionales para delimitar la distancia galactocéntrica a

partir de la cual la influencia del GMF es notable sobre la curva de rotación. La

elevada dispersión de la velocidad de rotación para distancias galactocéntricas fuera

de la vecindad solar nos impide establecer firmemente la influencia del magnetismo,

aśı como establecer un modelo de halo de materia oscura concreto. Algunos radio-

telescopios como SKA y LOFAR van a permitir comprobar nuestros resultados en

un futuro próximo, aśı como los datos proporcionados por PLANCK.

4.2. Modelos de distribución de masa

La componente bariónica o visible de la galaxia se divide en un núcleo, un bulbo,

una barra, un disco delgado y un disco grueso. Esta división resulta un tanto com-

pleja puesto que no existe una clara diferenciación entre cada parte. Por simplificar,

nosotros vamos a considerar como parte visible de la galaxia únicamente el disco y

el bulbo. La parte no visible vendrá descrita por el halo de materia oscura.

4.2.1. Componentes visibles

Las componentes visibles a considerar son el bulbo, el disco estelar (disco grueso)

y el disco gaseoso (disco delgado).

Bulbo.

El bulbo viene descrito como una distribución esférica de materia luminosa dada

por:

ρbulbo = ρb0

(

1 +

(

r

Rb

)2
)−3/2

(4.1)

donde ρb0 = 150M⊙pc−3 representa la densidad central del bulbo; y Rb = 200pc

el factor de escala radial para esta componente (ver por ej. Kalberla 2003). La

coordenada ciĺındrica radial galactocéntrica es r y viene dada en pc.

Integrando sobre una esfera de radio R se obtiene la masa total del bulbo:
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Mbulbo(r < R) = 4πρb0R
3
b



ln

(

r

Rb

+

√

r2

R2
b

+ 1

)

− r
√

r2

R2
b

+ 1



 (4.2)

Disco.

El disco está constituido por una componente gaseosa y otra estelar. Ambas

componentes están descritas por un disco exponencial estándar (Freeman 1970),

siendo su densidad superficial de masa:

Σ = Σ0 exp (
−r

Rd

) (4.3)

Para el disco estelar, la densidad superficial central es Σestrellas
0 ≈ 4,0 × 102M⊙pc−2

(ver por ej. Olling & Merrifield 2001; Flynn et al. 2006). Para la componente gaseosa,

Σgas
0 ≈ 1,5 × 102M⊙pc−2 (Flynn et al. 2006). En ambos casos, el factor de escala

radial es Rd = 4 kpc.

La masa total contenida en una esfera de radio r para una distribución de den-

sidad superficial exponencial viene descrita en Binney & Tremaine (1987), siendo:

Mdisc(r < R) = 2πΣ0R
2
d

[

1 − exp

(−r

Rd

)(

1 +
r

Rd

)]

(4.4)

4.2.2. Halo de materia oscura

Son numerosos los perfiles de densidad existentes para describir el halo de materia

oscura galáctica. En general, se suponen con simetŕıa esférica aunque, tal y como

se ha indicado en la introducción, existen ya modelos de perfiles elongados (ver por

ejemplo Saha et al. 2009, y referencias en este art́ıculo). En nuestro caso, los perfiles

que se consideran son: (1) perfil de densidad basado en las soluciones politrópicas

del sistema de Boltzmann-Poisson sin colisiones (Calvo et al. 2009), (2) perfil de

densidad isoterma (Gunn & Gott 1972) y (3) perfil de densidad de Navarro-Frenk-

White (Navarro et al. 1996).

Modelo 1: Perfil de densidad basado en las soluciones politrópicas del
sistema Boltzmann-Poisson sin colisiones

Una de las posibles descripciones del halo está basada en las esferas de gas po-

litrópicas asociadas al sistema de Boltzmann-Poisson sin colisiones tal y como hemos

planteado en nuestro trabajo Calvo et al. (2009). Estos perfiles nos proporcionan un
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escenario unificado para simulaciones y observaciones dado que los modelos po-

litrópicos pueden predecir el comportamiento del halo oscuro en regiones donde las

simulaciones a N-cuerpos fallan, como por ejemplo, las cercanas al centro galáctico o

en la periferia; encontrando mayor compatibilidad con las observaciones. En primera

aproximación, consideraremos que el halo galáctico no está achatado y resolvemos

la ecuación de Poisson para obtener el potencial gravitatorio Φ:

∇2Φ = 4πGρhalo (4.5)

y la ecuación de Boltzmann para obtener la función de distribución f :

∂f

∂t
+ v · ∇xf −∇Φ · ∇vf = 0 (4.6)

Asumiendo simetŕıa esférica y aplicando el teorema de Jeans, una familia de solucio-

nes de estado estacionario para el sistema de Boltzmann-Poisson son los conocidos

poĺıtropos dados, en general, por:

f(x, v) = c(E0 − E)µ
+F k (4.7)

donde c es una constante positiva y E0 < 0 es un truncamiento de enerǵıa. En

(...)+, el sub́ındice + representa la parte positiva, E es la enerǵıa y F es el momento

angular. Los parámetros k y µ son ajustables. Si k 6= 0, el perfil de densidad se

anula en el origen y por tanto, no seŕıa válido para nuestro propósito de estudiar el

comportamiento en el centro galáctico. Si k = 0, el exponente µ tiene que ser > −1,

con el fin de obtener una densidad finita. Se observa que el exponente µ es quien

impone las caracteŕısticas sobre el poĺıtropo para describir nuestro halo de materia

oscura. Aśı, si µ ≤ 7/2, se obtiene masa finita; y si µ < 7/2 se caracteriza a los

poĺıtropos que poseen radio finito. En el caso de µ = 7/2, se recupera el modelo de

Plummer cuyo perfil de densidad viene descrito por:

ρ(r) =

(

1 +
r2

3

)−5/2

(4.8)

Hay que notar que integrando sobre el espacio de velocidades la expresión (4.7) se

obtiene:

∫

V

f(x, v)dv = ρ(r) =
cc̄µ

4πG
(E0 − Φ)

µ+3/2
+ (4.9)

siendo c̄µ = 29/2π2Gβ(µ + 1, 3/2) y β la función beta1. Con esto, la ecuación de

Poisson puede escribirse como:

1Se define como β(x, y) = 2
∫ π/2

0
cos2x−1(θ)sen2y−1(θ)dθ
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GALÁCTICO Y LA CURVA DE ROTACIÓN 137

1

r2
(r2Φ′)′ = cc̄µ(E0 − Φ)

µ+3/2
+ (4.10)

con las condiciones iniciales Φ(0) = Φ0, Φ
′(s) = 0; constituyendo lo que se conoce

como ecuación de Lane-Emden-Fowler. Haciendo la transformación y(r) = E0 −
Φ((cc̄

−1/2
µ )r) se obtiene el siguiente problema de valor inicial:

1

r2
(r2y′(r))′ = −(y(r))µ+3/2

y(0) = α = E0 − Φ(0) > 0, y′(0) = 0 (4.11)

Definiendo ȳ = 1/αy(α−1/4−µ/2r) se obtiene el problema de valor inicial normalizado:

1

r2
(r2ȳ′(r))′ = −(ȳ(r))µ+3/2

y(0) = 1, y′(0) = 0 (4.12)

Los detalles de dicha resolución se muestra en Calvo et al. (2009), obtiendo final-

mente que la densidad del poĺıtropo viene dada por:

ρpolitropo(r) = ρ0ȳ(sr)µ+ 3

2 (4.13)

donde ȳ es la solución normalizada de la ecuación de Emden-Fowler de exponente

µ; ρ0 y s son parámetros libres que se definen en función de c y α (para más detalles

ver Calvo et al. 2009).

Modelo 2: Perfil de densidad isotermo

El perfil de densidad que corresponde a este modelo viene dado por (ver por ej.

Kent 1986):

ρiso(r) =
ρh0

1 +
(

r
Rh

)2 (4.14)

siendo ρh0
la densidad central del halo medida en M⊙pc−3; y Rh, el factor de escala

radial medido en pc. Ambos valores se considerarán ajustables.

La masa total existente en el interior de una esfera de radio R correspondiente

al perfil isotermo es:

M iso
h (r < R) = 4πρh0

R3
h

[

r

Rh

−
(

r

Rh

)]

(4.15)
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Modelo 3: Perfil de densidad de NFW

El perfil de densidad correspondiente a este modelo viene dado por (ver Navarro

et al. 1996):

ρNFW (r) =
ρh0

r
Rh

(

1 +
(

r
Rh

)2
) (4.16)

siendo ρh0
la densidad central del halo medida en M⊙pc−3; y Rh, el factor de escala

radial medido en pc. Ambos valores se consideran ajustables en nuestro caso.

La masa total existente en el interior de una esfera de radio R correspondiente

al perfil de densidad NFW es:

MNFW
h (r < R) = 4πρh0

R3
h

[

ln

(

r

Rh

+ 1

)

− 1

1 + r
Rh

]

(4.17)

4.3. Modelo de Campo Magnético Galáctico

La determinación del modelo de campo magnético galáctico resulta complicada

a pesar de todos los métodos de observación que se poseen actualmente basados

fundamentalmente en la medida de rotación de púlsares (ver por ej. Weisberg et al.

2004; Han et al. 2006) y fuentes extragalácticas (ver por ej. Gaensler et al. 2001;

Brown et al. 2007; Noutsos et al. 2008); aśı como en la intensidad total (ver por ej.

Reich & Reich 1986) y polarizada (ver por ej. Reich & Reich 1986; Wolleben et al.

2006) de la emisión sincrotrón. Todos estos métodos nos proporcionan información

sobre el campo magnético total de nuestra galaxia. Dicho campo consta de una

componente regular (a gran escala) y otra turbulenta (ver por ej. Ohno & Shibata

1993) cuya intensidad de campo en la vecindad solar es comparable a la intensidad

medida del campo magnético regular (por ejemplo Haverkorn et al. 2008). Esta

componente turbulenta es la responsable de la dispersión de estructuras regulares y

actúa a todas las escalas. Tendrá una influencia en el medio interestelar aunque, en

primera aproximación, vamos a despreciar sus efectos sobre la dinámica global de

la galaxia, considerando únicamente que la fuerza radial predominante se debe a la

componente regular del campo.

Son varios los trabajos recientes en los que se ha ajustado el patrón regular del

GMF (ver por ej. Brown et al. 2007; Sun et al. 2008; Jansson et al. 2009; Jaffe et al.

2009; Ruiz-Granados et al. 2009b). La descripción de dicho patrón regular es la pre-

sentada en el caṕıtulo 3. Nuestro modelo de GMF que proporciona un mejor ajuste

de los datos de polarización a 22 GHz del satélite WMAP es un modelo axisimétrico
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con variación radial de la intensidad de campo (Ruiz-Granados et al. 2009b). En las

expresiones del modelo consideradas, vamos a despreciar, por simplificación, la de-

pendencia vertical del mismo. Las componentes del GMF en coordenadas ciĺındricas

son:

Br = B0(r) sin(p)

Bφ = B0(r) cos(p) (4.18)

El ángulo de inclinación suponemos que toma un valor p = (24,4±0,6)◦ deducido en

el caṕıtulo 3. La intensidad de campo B0(r) en función de la distancia galactocéntrica

veńıa dada por:

B0(r) =
B1

1 + r
r1

(4.19)

donde r1 es la escala radial caracteŕıstica medida en kpc y B1 es un parámetro

medido en µG. Estos dos parámetros r1 y B1 los vamos a considerar ajustables en

nuestro estudio.

4.4. La curva de rotación observacional de la Vı́a

Láctea

Para la curva de rotación interna (R < R⊙) el método del lugar geométrico del

punto tangente da valores de gran confianza. En cambio, para la curva de rotación

externa (R > R⊙) los valores encontrados tienen unas barras de error excesivamente

grandes. Para determinar la curva de rotación observacional se necesitan objetos

cuya distancia esté bien determinada, que sean brillantes, que estén distribuidos a

distintas distancias galactocéntricas y que presenten cierta facilidad para determi-

nar su velocidad radial. Estos objetos pueden ser estrellas de carbono, nebulosas

planetarias, cefeidas o regiones HII. La curva de rotación a distancias galactocéntri-

cas inferiores a la distancia Sol-centro galáctico (R < R⊙) se realiza determinando

la velocidad radial del gas HI o CO mediante el método del punto tangente. Este

método consiste en obtener la velocidad máxima a la que se detecta la emisión de

HI (ver Kwee et al. 1954) de acuerdo con:

vmax = θ(R⊙senl) − θ⊙senl (4.20)

donde θ es la velocidad lineal. Este método supuso un importante avance en el

estudio de la distribución de masa, sin embargo, no puede aplicarse a las partes

más externas (R > R⊙). Para distancias fuera del ćırculo solar se han utilizado

numerosos métodos entre los que cabe destacar el método propuesto por Merrifield

(1992). Dicho método está basado en la variación de la anchura finita del gas HI; de

forma que, dividiendo las partes externas de la galaxia en anillos, el radio de cada
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DISTINTAS COMPONENTES.

Figura 4.1: Curva de rotación observacional para nuestra galaxia unificada por Sofue
et al. (2009) . En el eje X se representa distancia en kpc. En el eje Y se representa
velocidad en km/s. Se asume R⊙ = 8,0 kpc y θ⊙ = 200 kms−1.

anillo con velocidad W constante se obtiene a partir de la dependencia de la anchura

angular del disco de HI con la longitud galáctica . La función W (r) viene dada por:

vr

sinlcosb
=

R⊙

r
θ(r) − θ⊙ ≡ W (r) (4.21)

siendo vr, la velocidad radial desde el Sol; (l, b) son la longitud y la latitud galáctica

respectivamente; θ(r) es la velocidad de rotación a una distancia galactocéntrica r;

θ⊙ es la velocidad de rotación en el punto R⊙. Hay numerosas discrepancias entre

los datos existentes debido no sólo a los distintos métodos utilizados sino también

debido a los distintos parámetros que se ajustan para obtener la curva de rotación.

Los datos que vamos a utilizar proceden de Sofue et al. (2009), quienes presentan

una curva de rotación obtenida a partir de la unificación de todos los datos existentes

hasta el momento. Estos datos están disponibles en la web2. Algunos de los datos de

la compilación han sido recalculados dado que están asumiendo que R⊙ = 8,0 kpc y

θ⊙ = 200 kms−1, por lo que han corregido algunos valores de velocidad y distancia

radial galactocéntrica modificando el método del punto tangente. En la Figura 4.1

se muestra la curva observacional recopilada por Sofue et al. (2009).

4.5. Obtención de la velocidad circular teórica pa-

ra las distintas componentes.

La curva de rotación que vamos a obtener para comparar con la observacional

mostrada en la Figura 4.1 es el resultado de la suma cuadrática de la velocidad

2http://www.ioa.s.u-tokyo.ac.jp/s̃ofue/mw/rc2009/
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circular de cada una de las componentes que estamos considerando:

Vrot(r) =
√

V 2
bulbo(r) + V 2

disco(r) + V 2
mag(r) + V 2

halo(r) (4.22)

siendo Vbulbo la velocidad circular del bulbo galáctico; Vdisco, la suma cuadrática de

las velocidades circulares de los discos estelar y gaseoso; Vmag, la velocidad circular

del gas por efecto del campo magnético y Vhalo, la velocidad circular del halo de

materia oscura. Todas las velocidades que aparecen son funciones únicamente de

la distancia radial galactocéntrica (r). A continuación exponemos las expresiones

anaĺıticas de las velocidades circulares de cada una de las componentes materiales

de la galaxia. Recordemos que se entiende por velocidad circular de una componente

a la velocidad de rotación de la galaxia si existiera sólo esa componente.

4.5.1. Velocidad circular para las componentes visibles

La velocidad circular de estas componentes se obtiene a partir de la siguiente

expresión:

Vrot(r) =

√

r
∂Φ(r)

∂r
=

√

GM(r < R)

r
(4.23)

siendo Φ(r) el potencial gravitatorio de la componente considerada; G, la constante

de gravitación universal3 y M(r), la masa total de la componente considerada. De-

pendiendo del dato de partida para cada componente (Φ(r) o M(r)) se utilizará una

u otra forma de obtener la velocidad.

Velocidad circular del bulbo

La velocidad asociada al modelo de bulbo considerado vendrá dada al sustituir

la expresión (4.2) en la ecuación (4.23), quedando:

V 2
bulbo(r) = 4πGρb0

R3
b

r



ln

(

r

Rb

+

√

r2

R2
b

+ 1

)

− r
√

r2

R2
b

+ 1



 (4.24)

Velocidad circular del disco

Según Binney & Tremaine (1987), el potencial gravitatorio producido por un

disco exponencial dado por la expresión (4.3) es:

3Su valor en las unidades que estamos trabajando es: G = 4,50 × 10−30 pc3M−1
⊙ s−2
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DISTINTAS COMPONENTES.

Figura 4.2: Curva de rotación para bulbo, disco (estelar y gaseoso) y para bulbo-disco
. Se asume R⊙ = 8,0 kpc y θ⊙ = 200 kms−1.

Φ(r) = −πGΣ0r[I0(y)K1(y) − I1(y)K0(y)] (4.25)

siendo I0 e I1 las funciones de Bessel modificadas de primera especie de orden 0 y 1,

respectivamente y K0 e K1 las funciones de Bessel modificadas de segunda especie

de orden 0 y 1, respectivamente. La variable y ≡ r
Rd

.

La velocidad circular de los discos estelar y gaseoso se obtiene a partir de (Binney

& Tremaine 1987):

V 2
disco(r) = 4πGΣ0Rdy

2[I0(y)K1(y) − I1(y)K0(y)] (4.26)

En la Figura 4.2 se representa la velocidad circular para bulbo y disco, aśı como

la suma cuadrática de ambas componentes, considerando R⊙ = 8 kpc y θ⊙ = 200

kms−1.

4.5.2. Velocidad circular del halo de materia oscura

Para los distintos modelos de halo de materia oscura presentados en la sección

4.2, obtenemos su velocidad circular en los siguientes apartados.

Modelo 1: Perfil de densidad basado en las soluciones politrópicas del
sistema Boltzmann-Poisson sin colisiones

La velocidad asociada a este modelo se obtiene de forma numérica. El rango de

validez para el ı́ndice del poĺıtropo µ de estos modelos es el intervalo (−1, 7/2] cum-

pliéndose que para los valores extremos, esto es, µ = −1 y µ = 7/2 los modelos son
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anaĺıticos. Para µ < 7/2, se observa que cuanto mayor sea el exponente del poĺıtropo

µ, mejor es el ajuste; pero para µ → 7/2, la simulación comienza a dar resultados

poco fiables. Teniendo en cuenta esto escogemos un solo modelo de poĺıtropos de

exponente µ = 3,2 que es el que proporciona mejores resultados (para más detalles

ver Calvo et al. 2009). Una vez fijado el ı́ndice, se ha construido un código en el

que se ha implementado el método de Runge-Kutta de cuarto orden para integrar

el perfil de densidad de dicho poĺıtropo suponiendo simetŕıa esférica con el fin de

obtener la masa total del sistema.

El siguiente paso es obtener el potencial gravitatorio asociado al perfil de den-

sidad obtenido numéricamente. Para ello es necesario definir el radio del sistema

normalizado rtop y la masa del mismo M̄ . Definimos r̄ como:

r̄ =

(

ρ0M̄

M

)1/3

(4.27)

donde ρ0 es la densidad central del halo de materia oscura en unidades de M⊙pc−3

y M , la masa total en unidades de M⊙. En nuestro caso, estas cantidades son

parámetros libres que definen el espacio de parámetros de este modelo. El factor de

escala radial (Rh) vendrá dado por:

Rh = r̄−1 (4.28)

La expresión (4.27) y rtop nos permite obtener el radio total del sistema:

rtotal =
rtop

r̄
(4.29)

de forma que la derivada con respecto a r del potencial gravitatorio para este poĺıtro-

po de ı́ndice µ = 3,2 será:

dΦ(r)

dr
=

{

GM
r2 (r ≥ rtotal)

4πG
r2

M
M̄

m(r · r̄) (r < rtotal)
(4.30)

y por tanto, la velocidad circular será:

V 2
halo =

{

rGM
r2 (r ≥ rtotal)

r 4πG
r2

M
M̄

m(r · r̄) (r < rtotal)
(4.31)

donde m(r · r̄) es la masa acumulada del sistema evaluada en el punto (r · r̄). Su

valor se obtiene interpolando dado que la integración numérica para la obtención de

la masa total del sistema nos permite conocer la masa acumulada en el punto r.

En la Figura 4.3 se muestra la velocidad circular correspondiente a un poĺıtropo

de ı́ndice µ = 3,2 para una densidad central del halo ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 y una masa
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DISTINTAS COMPONENTES.

Figura 4.3: Dependencia de la velocidad circular del halo de materia oscura descrito
por el perfil de densidad derivado de la solución politrópica de ı́ndice µ ∼ 3,2 del
sistema Boltzmann-Poisson sin colisiones con la masa. Se considera densidad central
ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 fija y masa total Mtotal = (0′5; 1; 3′5) × 1011M⊙.

Figura 4.4: Dependencia de la velocidad circular del halo de materia oscura descrito
por el perfil de densidad derivado de la solución politrópica de ı́ndice µ ∼ 3,2
del sistema Boltzmann-Poisson sin colisiones con la densidad central. Se considera
Mtotal = 0,5 × 1011M⊙ fija y ρ0 = (10−5, 10−4, 10−3) M⊙pc−3.



CAPÍTULO 4. LA MATERIA OSCURA, EL CAMPO MAGNÉTICO
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Figura 4.5: Dependencia de la velocidad circular del halo de materia oscura descrito
por el perfil isotermo con el factor de escala. Se considera densidad central ρ0 = 10−3

M⊙pc−3 fija y Rh = (15, 10, 5) × 103 pc.

total que toma los valores Mtotal = (0,5; 1; 3,5)×1011M⊙. En la Figura 4.4 se muestra

la velocidad de rotación correspondiente a un poĺıtropo de ı́ndice µ = 3,2 para una

masa total fija de Mtotal = 0,5× 1011M⊙ y densidad central del halo variable, donde

los valores posibles son ρ0 = (10−5, 10−4, 10−3) M⊙pc−3.

Modelo 2: Perfil de densidad isotermo

La velocidad circular para este modelo de halo se obtiene sustituyendo en la

expresión (4.23) la ecuación (4.15):

V 2
halo−isotermo = 4πGρ0

R3
h

r

[

r

Rh

− arctg

(

r

Rh

)]

(4.32)

En la Figura 4.5 se muestra la velocidad circular correspondiente a un perfil de

densidad isotermo dado por la ecuación (4.14) de densidad central fija a ρ0 = 10−3

M⊙pc−3 fija y factor de escala radial tomando los valores Rh = (15, 10, 5) × 103

pc. En la Figura 4.6 se muestra la velocidad circular correspondiente a un perfil de

densidad isotermo de factor de escala radial fijo Rh = 104 pc y una densidad central

variable tomando los valores: ρ0 = (10−4, 10−3, 10−2) M⊙pc−3.

Modelo 3: Perfil de densidad NFW

La velocidad circular para este modelo de halo se obtiene sustituyendo en la

expresión (4.23) la ecuación (4.17):
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Figura 4.6: Dependencia de la velocidad circular del halo de materia oscura descrito
por el perfil de densidad isotermo con la densidad central. Se considera Rh = 104 pc
fijo y densidad central variable tomando los valores: ρ0 = (10−4, 10−3, 10−2) M⊙pc−3.

V 2
halo−NFW = 4πGρ0

R3
h

r



− r

Rh

(

1 + r
Rh

) + ln

(

1 +
r

Rh

)



 (4.33)

En la Figura 4.7 se muestra la velocidad circular correspondiente a un perfil de

densidad NFW dado por la ecuación (4.16) para densidad central ρ0 = 10−3 M⊙pc−3

fija y factor de escala radial tomando los valores Rh = (15, 10, 5) × 103 pc. En la

Figura 4.8 se muestra la velocidad circular correspondiente a un perfil de densidad

NFW de factor de escala radial fijo Rh = 104 pc y una densidad central variable

tomando los valores: ρ0 = (10−4, 10−3, 10−2) M⊙pc−3.

4.5.3. Velocidad circular asociada al modelo de campo magnéti-
co

La velocidad circular debida a nuestro modelo de GMF se obtiene a partir de la

ecuación de movimiento de la MHD que da cuenta únicamente del término magnéti-

co:

ρ
∂v0

∂t
+ ρ~v0 · ~∇~v0 + ~∇P =

1

4π
~B · ∇ ~B −∇

(

B2

8π

)

(4.34)

donde v0 es la velocidad del fluido; ρ es la densidad de gas (ver sección 4.2.1); P

es la presión y ~B el campo magnético. Para resolver dicha ecuación tendremos en

cuenta:

Se trabaja en coordenadas ciĺındricas (r, φ, z).
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Figura 4.7: Dependencia de la velocidad circular del halo de materia oscura descrito
por el perfil NFW con el factor de escala. Se considera densidad central ρ0 = 10−3

M⊙pc−3 fija y Rh = (15, 10, 5) × 103 pc.

Figura 4.8: Dependencia de la velocidad circular del halo de materia oscura descrito
por el perfil de densidad NFW. Se considera un factor de escala radial fijo Rh = 104

pc y ρ0 = (10−4, 10−3, 10−2) M⊙pc−3.
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Se considera axisimetŕıa, es decir, ∂
∂φ

= 0.

No se considera variaciones en la componente vertical: ∂
∂z

= 0.

La velocidad v0 = (v0r, v0φ, v0z) = (0, θ, 0), es decir, se considera únicamente

la componente azimutal o rotación pura.

El campo magnético se encuentra en el disco, es decir, Bz = 0

Se suponen condiciones estacionarias y viscosidad nula.

La ecuación de movimiento (4.34) para la coordenada ciĺındrica radial queda

como:

ρ

(

−∂Φ(r)

∂r
+

θ2

r

)

− ∂P

∂r
− Fmag

r = 0 (4.35)

donde Φ(r) representa el potencial gravitatorio; Fmag
r , la componente radial de la

fuerza magnética y P , la presión del fluido. Se puede asumir que no existen gradientes

de presión en la dirección radial.

Obtengamos la componente radial de la fuerza magnética que va a influir en el

gas del disco. El término magnético de la ecuación (4.35) en coordenadas ciĺındricas

es:

1

4π
~B · ∇ ~B −∇

(

B2

8π

)

=
1

4π
[BrBφBz]







∂Br

∂r

∂Bφ

∂r
∂Bz

∂r
1
r

∂Br

∂φ
− Bφ

r
1
r

∂Bφ

∂φ
+ Br

r
1
r

∂Bz

∂r
∂Br

∂z

∂Bφ

∂z
∂Bz

∂z







− 1

8π

[

∂B2

∂r

∂B2

∂φ

∂B2

∂z

]

(4.36)

donde B2 = B2
r + B2

φ + B2
z . Estamos suponiendo Bz = 0 y que las componentes en

el disco (Br, Bφ) vienen dadas por la expresión (4.18). Operando se obtiene:

Fmag
r =

1

4π

(

Br
∂Br

∂r
−

B2
φ

r

)

− 1

8π

(

∂B2
r

∂r
+

∂B2
φ

∂r

)

(4.37)

Fmag
φ =

1

4π

(

Br
∂Bφ

∂r
+

BφBr

r

)

(4.38)

Las ecuaciones (4.37) y (4.38) nos proporcionan la fuerza magnética en la direc-

ción radial y azimutal respectivamente, debidas al modelo de GMF considerado que

va a actuar sobre el gas del disco según la ecuación de movimiento dada por (4.35).



CAPÍTULO 4. LA MATERIA OSCURA, EL CAMPO MAGNÉTICO
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Battaner & Florido (2000, 2007) asumen campos azimutales lo cual implica que la

componente Br = 0. En nuestro caso, podemos obtener la razón ‖Br

Bφ
‖ en la vecindad

solar asumiendo p ≈ 24◦, siendo: ‖Br

Bφ
‖ ≈ 0,45 → Bφ ∼ 2Br. Esto nos indica que

para la Vı́a Láctea, el término de la fuerza radial magnética debida a la componente

radial del campo no es despreciable, ni siquiera a grandes distancias galactocéntricas.

La componente azimutal de la fuerza magnética no la vamos a considerar al estar

considerando únicamente componentes radiales en la ecuación de movimiento. Las

derivadas no nulas que contribuyen a la expresión (4.37) se pueden obtener teniendo

en cuenta la expresión (4.19) siendo éstas:

∂Br

∂r
= sen(p)

dB0(r)

dr
= −sen(p)

B1

r1

(

1 + r
r1

)2 (4.39)

∂B2
r

∂r
=

−B2
1sen

2(p)

r1

(

1 + r
r1

)3 (4.40)

∂Bφ

∂r
= cos(p)

dB0(r)

dr
= −cos(p)

B1

r1

(

1 + r
r1

)2 (4.41)

∂B2
φ

∂r
=

−B2
1cos

2(p)

r1

(

1 + r
r1

)3 (4.42)

La velocidad circular debida a la fuerza magnética radial, despreciando la compo-

nente azimutal se obtiene a partir de la ecuación (4.35):

θ2
mag =

r

4πρgas

[

Br
∂Br

∂r
−

B2
φ

r

]

− r

8πρgas

[

∂B2
r

∂r
+

∂B2
φ

∂r

]

(4.43)

donde la densidad volumétrica del gas, obtenida a partir de la expresión (4.3), viene

dada por:

ρgas = ρ0e
−r/Rd (4.44)

siendo ρ0 =
Σgas

0

hz
≈ 1,5 × 102/1 · 103 M⊙pc−3 y Rd = 4 × 103 pc.

En la Figura 4.9 se muestra la velocidad circular magnética debida al modelo

de GMF dado por (4.18) sobre un disco exponencial gaseoso manteniendo fijo el

parámetro B1 de la dependencia radial del campo dado por (4.19) a un valor de

9µG y variando el factor de escala radial r1 = 10, 20, 30 kpc. En la Figura 4.10 se

muestra la velocidad circular magnética debida al modelo de GMF dado por (4.18)

sobre un disco exponencial gaseoso manteniendo el parámetro r1 de la dependencia

radial del campo dado por (4.19) a un valor de 20 kpc y variando B1 = (3, 6, 9) µG,

lo cual equivale a un B0(R⊙ = 8kpc) = (2,1; 4,3; 6,4) µG respectivamente.
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Figura 4.9: Velocidad circular magnética que ejerce el campo magnético dado por
(4.18) sobre la densidad volumétrica de gas presente en el disco dada por la ecuación
(4.44) manteniendo el parámetro B1 del campo fijo y variando el factor de escala
radial del mismo r1 = (10, 20, 30) kpc (ver expresión 4.19).

Figura 4.10: Velocidad circular magnética que ejerce el campo magnético dado por
(4.18) sobre la densidad volumétrica de gas presente en el disco dada por la ecuación
(4.44) manteniendo el parámetro r1 del campo fijo y variando el factor B1 = (3, 6, 9)
µG (ver expresión 4.19).
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4.6. Obtención de la curva de rotación simulada

Para cuantificar la influencia del modelo de GMF descrito en la sección 4.3 sobre

la curva de rotación, tendremos que resolver el sistema de ecuaciones de la MHD

donde los términos magnéticos afectarán únicamente a la dinámica del disco gaseoso

como se ha ilustrado en la sección anterior. Este sistema de ecuaciones proporciona

una descripción de los plasmas astrof́ısicos (ver Battaner 1996) y viene dado, en

general, por:

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρ~v0) = 0 (4.45)

3

2
nk

(

∂T

∂t
+ ~v0 · ∇T

)

+ ∇ · ~q + Pij
∂v0i

∂xj

=
1

4π
~v0 · ( ~B · ∇ ~B) − v0 · ∇

B2

8π
(4.46)

ρ
∂v0

∂t
+ ρ~v0 · ~∇~v0 + ~∇P = n~F +

1

4π
~B · ∇ ~B −∇

(

B2

8π

)

(4.47)

∂ ~B

∂t
= ∇× (~v0 × ~B) (4.48)

siendo ρ la densidad del gas; v0 la velocidad; n la densidad numérica de part́ıculas;

T , la temperatura; Pij la componente (i, j) del tensor presión y F la fuerza total

debida al potencial gravitatorio. Las ecuaciones de la MHD presentadas son válidas

para el caso ideal de conductividad infinita. Esto implica que no existe difusión,

hecho que sólo puede considerarse válido para el caso a gran escala, como en el

que nos encontramos. La ausencia de difusión es equivalente a la existencia de un

perfecto acoplamiento entre campo y fluido. Observaciones recientes apuntan a la

existencia de este acoplamiento al menos en el medio templado (Mitra et al. 2003;

Brown et al. 2003; Wielebinski & Mitra 2004). En general, a pequeña escala, estas

ecuaciones no nos sirven para describir el medio interestelar pues su conductividad

es finita y existen numerosos fenómenos de turbulencia.

Para obtener la curva de rotación simulada a partir de los modelos de masa de

las componentes visibles (bulbo y disco) y del halo de materia oscura; aśı como

la influencia del modelo de GMF sobre el disco gaseoso, será necesario resolver la

ecuación (4.47) solamente. La resolución se hace mediante integración numérica y se

compara con la curva de rotación observacional descrita en la Sección 4.4 calculando

el mı́nimo χ2. Además obtenemos la influencia del magnetismo comparando -para un

modelo fijo de halo- la curva de rotación obtenida considerando y sin considerar el

campo magnético. Esto nos permite estimar la distancia radial a la cual la influencia
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del magnetismo sea comparable con la distribución de materia oscura galáctica o

incluso dominante. La curva de rotación simulada, se obtiene a partir de la expresión:

ρ

(

−∂Φ

∂r
+

θ2

r

)

− Fmag
r = 0 (4.49)

donde ρ es una función radial de la densidad del gas presente en el disco; Φ es el

potencial gravitatorio debido a las componentes mencionadas anteriormente; θ es

la velocidad de rotación para cada componente. Hay que notar que en la ecuación

(4.49) estamos contemplando todas las aproximaciones y consideraciones expuestas

anteriormente.

De manera práctica, obtenemos la curva de rotación numéricamente haciendo la

suma cuadrática de la velocidad circular de las distintas componentes obtenidas en

la sección 4.5, esto es:

Curva de rotación sin influencia magnética:

θ2(r) = θ2
bulbo + θ2

disco + θ2
halo (4.50)

Curva de rotación con influencia magnética:

θ2(r) = θ2
bulbo + θ2

disco + θ2
halo + θ2

mag (4.51)

Curva de rotación magnética sin halo:

θ2(r) = θ2
bulbo + θ2

disco + θ2
mag (4.52)

donde para la velocidad de las componentes visibles hemos asumido unos valores

fijos para los parámetros que caracterizan los modelos elegidos (ver sección 4.2.1).

4.7. Exploración del espacio de parámetros

Cada modelo de halo de materia oscura viene descrito por dos parámetros libres

que definen el espacio de parámetros del halo. Además consideramos que el modelo

de GMF viene descrito también por dos parámetros ajustables. Dado que en todos

los casos que consideramos aqúı la dimensión del espacio de parámetros es pequeña

(se trata de 2 y 4 dimensiones dependiendo del modelo a tratar) la exploración del

espacio de parámetros se llevará a cabo utilizando un aproximación de malla (grid,

en inglés). La malla para cada modelo de halo está descrita por 12 puntos. La malla
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Tabla 4.1: Exploración del espacio de parámetros. Para cada modelo de halo oscuro,
se muestran los valores que se están considerando.

Modelo Parámetro Valores

Poĺıtropos Mtotal 0.5, 1.0, 3.5 (×1011M⊙)
ρ0 10−6, 10−5, 10−4, 10−3 M⊙pc−3

Isotermo Rh 5, 10, 15, 20 (kpc)
ρ0 10−5, 10−4, 10−3, 10−2 M⊙pc−3

NFW Rh 5, 10, 15, 20 (kpc)
ρ0 10−5, 10−4, 10−3, 10−2 M⊙pc−3

Tabla 4.2: Exploración del espacio de parámetros para el modelo de GMF en que se
muestran los valores que se están considerando.

Modelo Parámetro Valores

ASS-r B1 3, 6, 9 (µG)
r1 10, 20, 30 (kpc)

del GMF está constituida por 9 valores. Es importante tener en cuenta que el valor

de B1 no es el valor de la intensidad de campo en la vecindad solar.

En la Tabla 4.1 se muestra un resumen de los parámetros que definen cada mo-

delo, aśı como de los valores que se consideran en cada una de las exploraciones

realizadas. La elección de los valores de los parámetros están justificadas por las

observaciones. Para el caso del halo han sido elegidos de acuerdo a los valores exis-

tentes en la bibliograf́ıa (ver por ej. Navarro et al. 1996; Saha et al. 2009). Sabemos

que la masa total de nuestra galaxia dependerá de lo extenso que se considere el

halo de materia oscura. Aśı, en el interior de una esfera de radio r ≈ 50kpc, la masa

contenida se encuentra en el rango Mtotal = (4 − 14) × 1011 M⊙. Nuestros cálculos

se han realizado hasta distancias de 30 kpc, por lo que los valores de la masa total

son inferiores a 4 × 1011 M⊙.

En la Tabla 4.2 se muestra los valores de los parámetros libres del modelo de

GMF que estamos considerando y en la Tabla 4.3 mostramos la intensidad de campo

magnético en la vecindad solar obtenida de acuerdo a la expresión (4.19). Estos

valores se han elegido de acuerdo a los resultados obtenidos en el caṕıtulo 3, aśı como

los que sugieren referencias como Beck (2008a); Han (2009).

4.7.1. Selección del modelo

Para comparar las curvas obtenidas con la observacional calculamos la mı́nima

χ2 y la mı́nima χ2 reducida:
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Tabla 4.3: Valor de la intensidad de campo en la vecindad solar obtenida a partir
de la expresión (4.19)para cada combinación de parámetros dados en la Tabla 4.2.
Las unidades son µG.

B0(r = 8kpc) r1 = 10kpc r1 = 20kpc r1 = 30kpc

B1 = 3µG 1.9 2.1 2.4
B1 = 6µG 3.8 4.3 4.7
B1 = 9µG 5 6.4 6.9

Tabla 4.4: Velocidad de rotación observacional (Sofue et al. 2009). La velocidad viene
dada en km/s.

r(kpc) Vobs (km/s) σobs (km/s)

5 211 2
10 184 13
15 259 20
20 202 30

χ2 =
∑

i

(xi − ki)
2

σ2
i

(4.53)

siendo xi en este caso la velocidad observacional obtenida por Sofue et al. (2009);

ki, los distintos valores de velocidad obtenidos en cada caso considerado y σi, el

error asociado a cada valor de velocidad observada y que viene dado por Sofue et al.

(2009). El ı́ndice i nos indica el número de sumandos que intervienen en cada caso.

Para obtener el valor de la χ2 reducida, dividiremos por el número de puntos (N)

menos el número de grados de libertad (M) que se corresponderá con el número de

parámetros ajustables para obtener la curva. Para las curvas que consideran sólo

GMF o halo, el número de grados de libertad es 2; mientras que para las curvas

que combinan GMF y materia oscura el número de grados de libertad es 4. La χ2

reducida será:

χ2
reducida =

1

N − M
χ2 (4.54)

En la Tabla 4.4 mostramos algunos valores observacionales y su error asociado,

ambos en unidades de kms−1.

4.8. Resultados y discusión.

En las Figuras 4.11, 4.12, 4.13 y 4.14 se muestran las curvas de rotación para

los casos en que se considera: (1) componentes visibles + campo magnético; (2)
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Tabla 4.5: Velocidad de rotación correspondiente a las componentes bulbo y disco
para distintas distancias galactocéntricas. La velocidad viene dada en km/s.

r(kpc) V visibles
rot (km/s)

10 190
15 175
20 150
25 130
30 120

Tabla 4.6: Valores de la velocidad circular correspondiente a las componentes bulbo,
disco y campo magnético galáctico para distintas distancias galactocéntricas. Para
el GMF se considera B1 = 9µG fijo y r1 = 10, 20, 30 kpc. La velocidad viene dada
en km/s.

Vvis+gmf
rot (km/s)

r(kpc) r1 = 10 kpc r1 = 20 kpc r1 = 30 kpc

10 190 190 190
15 175 170 170
20 150 155 160
25 130 150 160
30 120 170 190

componentes visibles + halo oscuro descrito por el perfil de densidad isotermo; (3)

componentes visibles + halo oscuro descrito por el perfil de densidad de NFW y (4)

componentes visibles + halo oscuro descrito por el perfil de densidad resultante de

la solución politrópica del sistema de Boltzmann-Poisson sin colisiones. Las figuras

ilustran el comportamiento de la curva de rotación considerada en el caso en que

se mantiene fijo uno de los dos parámetros libres y se permite la variación del otro

parámetro libre en el rango establecido.

En las Tablas 4.5, 4.6, 4.7, 4.8, 4.9 y 4.10 se muestran los valores de la velocidad

para distintas distancias galactocéntricas en el caso en que se considera la curva

de rotación de las componentes visibles únicamente, componentes visibles y campo

magnético; componentes visibles y halo isotermo; componentes visibles y halo NFW;

y, componentes visibles y halo descrito por la solución politrópica de ı́ndice µ ∼ 3,2

respectivamente.
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Tabla 4.7: Valores de la velocidad circular correspondiente a las componentes bulbo,
disco y campo magnético galáctico para distintas distancias galactocéntricas. Para
el GMF se considera r1 = 30 kpc fijo y B1 = 3, 6, 9µG. La velocidad viene dada en
km/s.

Vvis+gmf
rot (km/s)

r(kpc) B1 = 3µG B1 = 6µG B1 = 9µG

10 190 190 190
20 140 150 160
30 130 168 192

Tabla 4.8: Valores de la velocidad circular correspondiente a las componentes bulbo,
disco y halo isotermo para distintas distancias galactocéntricas. Las columnas 2-4
muestran la velocidad para el caso en que Rh = 15 kpc es fijo y se vaŕıa ρ0. Las
columnas 5-7 muestran el caso en que ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 es fija y Rh variable. La
velocidad viene dada en km/s.

Vvis+iso
rot (km/s)

r(kpc) ρ0 = 10−5 ρ0 = 10−4 ρ0 = 10−3 Rh = 5 Rh = 10 Rh = 15

10 190 190 192 195 197 197
20 140 140 160 140 150 160
30 120 120 140 125 132 140

Tabla 4.9: Valores de la velocidad circular correspondiente a las componentes bul-
bo, disco y halo NFW para distintas distancias galactocéntricas. Las columnas 2-4
muestran la velocidad para el caso en que Rh = 15 kpc es fijo y se vaŕıa ρ0. Las
columnas 5-7 muestran el caso en que ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 es fija y Rh variable. La
velocidad viene dada en km/s.

Vvis+nfw
rot (km/s)

r(kpc) ρ0 = 10−5 ρ0 = 10−4 ρ0 = 10−3 Rh = 5 Rh = 10 Rh = 20

10 190 190 195 195 195 200
20 145 145 152 150 150 160
30 120 120 140 120 125 140
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Tabla 4.10: Valores de la velocidad circular correspondiente a las componentes bulbo,
disco y halo derivado de los poĺıtropos para distintas distancias galactocéntricas. Las
columnas 2-5 muestran la velocidad para el caso en que ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 es fija y
vaŕıa Mh. Las columnas 6-7 muestran el caso en que Mh = 3,5 × 1011 M⊙ es fija y
ρ0 variable. La velocidad viene dada en km/s.

Vvis+pol
rot (km/s)

r(kpc) Mh = 0,5 Mh = 1 Mh = 3,5 Mh = 6 ρ0 = 10−6 ρ0 = 10−5 ρ0 = 10−4

10 195 195 195 195 190 195 222
20 160 162 165 165 152 165 225
30 138 142 155 160 128 158 221

Figura 4.11: Curva de rotación de componentes visibles + término magnético man-
teniendo fijo el parámetro B1 = 9µG y variando r1(kpc) = 10 (ĺınea continua), 20
(ĺınea punteada), 30 (ĺınea discontinua) (panel superior). El panel inferior contiene
el caso r1 = 20kpc y vaŕıa B1(µG) = 3 (ĺınea continua), 6 (ĺınea punteada), 9 (ĺınea
discontinua). Los datos observacionales se representan con cruces.
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Figura 4.12: Curva de rotación de componentes visibles + halo isotermo con Rh =
15kpc y variando ρ0(M⊙pc−3) = 10−5 (ĺınea continua),10−4 (ĺınea punteada), 10−3)
(ĺınea discontinua) (panel superior); y ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 fija y variando Rh(kpc) =
5 (ĺınea continua), 10 (ĺınea punteada), 15 (ĺınea discontinua) (panel inferior). Los
datos observacionales se representan con cruces.

4.8.1. Resultados obtenidos considerando componentes vi-
sibles y campo magnético

Observando Figura 4.11 se deduce que los efectos del magnetismo son aprecia-

bles especialmente a partir de distancias galactocéntricas superiores a 15 kpc. Dichos

efectos consisten esencialmente en una marcada tendencia al aumento de la veloci-

dad de rotación en las partes más externas que estamos considerando en nuestra

exploración. Estos efectos son pronunciados y caracteŕısticos a distancias superiores

a ∼ 20 kpc debido a que al disminuir el gas exponencialmente, a partir de cier-

ta distancia, este término de densidad que divide a nuestra contribuón magnética

comienza a ser predominante. Es importante señalar que la falta de datos observa-

cionales a las distancias en las que los efectos del magnetismo son esperables nos

impide dar un ajuste de los parámetros aunque podemos decir que los efectos son
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Figura 4.13: Curva de rotación de componentes visibles + halo NFW manteniendo
Rh = 15kpc y variando ρ0(M⊙pc−3) = 10−5 (ĺınea continua), 10−4 (ĺınea predomi-
nante), 10−3)(ĺınea discontinua) (panel superior); y ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 fija y variando
Rh(kpc) = 5 (ĺınea continua), 10 (ĺınea predominante), 20 (ĺınea discontinua) (panel
inferior). Los datos observacionales se representan con cruces.

apreciables para valores de B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20 kpc.

Efecto de la variación de B1 y r1. Si mantenemos el parámetro r1 fijo a un

valor de 30 kpc (ver panel superior figura 4.11), valor compatible con nuestro resul-

tados obtenidos en el caṕıtulo 3, vemos que produce un aumento significativo de la

velocidad de rotación a partir de unos 20 kpc. Si ahora fijamos el valor de B1 = 9µG

y hacemos que r1 tome valores de 10, 20 y 30 kpc, observamos que un aumento de

r1 implica un aumento de la velocidad de rotación (ver panel inferior figura 4.11).

El aumento de ambos parámetros produce un mayor aumento en la velocidad,

lo cual es equivalente a decir que a mayor intensidad de campo en la vecindad solar,

mayor será la contribución del campo en las partes externas de la galaxia (asumiendo

que dicha intensidad vaŕıa como r−1). Hay que notar que la curva de rotación es
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Figura 4.14: Curva de rotación de componentes visibles + poĺıtropos de ı́ndice µ =
3,2 con Mtotal = 3,5 × 1011M⊙ fija y variando ρ0(M⊙pc−3) = 10−5 (ĺınea continua),
10−4 (ĺınea punteada), 10−3 (ĺınea discontinua) (panel superior); y en el panel inferior
ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 fija y variando Mtotal (×1011M⊙) = 0.5 (ĺınea continua), 1 (ĺınea
punteada), 3.5 (ĺınea discontinua), 6 (ĺınea punto-raya). Los datos observacionales
se representan con cruces.

más sensible a cambios en el parámetro r1 que respecto a cambios de B1, esto nos

indica que el factor de escala de nuestro modelo es un parámetro cŕıtico. Además es

importante señalar que para la variación de la intensidad de campo considerada por

Han et al. (2006), de tipo exponencial, el efecto del magnetismo seŕıa despreciable a

cualquier distancia. En la Figura 4.15 se muestra una comparación de la velocidad

circular magnética suponiendo nuestra variación radial de la intensidad de campo

frente a la variación exponencial propuesta por Han et al. (2006).
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Figura 4.15: Velocidad circular magnética considerando la variación radial de la
intensidad de campo dada por la ecuación (4.19) frente la variación exponencial
decreciente propuesta por Han et al. (2006)

4.8.2. Resultados obtenidos considerando componentes vi-
sibles y halo descrito por la solución politrópica de
ı́ndice µ ∼ 3,2 del sistema de Boltzmann-Poisson sin
colisiones

El efecto sobre la curva de rotación del halo descrito por el poĺıtropo es notable

a partir de distancias galactocéntricas de entre 2 y 3 kpc; contribuyendo principal-

mente a partir de 6 - 7 kpc. La principal ventaja de este modelo es que permite una

correcta descripción en el centro galáctico puesto que el perfil de densidad converge,

aśı como en los bordes. La Figura 4.14 muestra la influencia de la variación de cada

uno de los dos parámetros que describen este modelo sobre la curva de rotación. Son

varios los valores (ρ0,Mtotal) que permiten un ajuste de las observaciones: (10−5;

3,5×1011); (10−4; 3,5×1011); (10−4; 0,5×1011); (10−4; 1011) donde ρ0 viene dado en

M⊙pc−3 y Mtotal en unidades de M⊙. Los ajustes para todos los modelos no son bue-

nos, aunque la mı́nima χ2 reducida se obtiene para el caso en que Mtotal = 3,5×1011

M⊙ y ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 siendo χ2 ∼ 4,2.

Efecto de la variación de Mtotal y ρ0. En el caso en que se fija el valor de Mtotal

y se permite la variación de ρ0 se observa que a mayor valor de ρ0, la velocidad de

rotación aumenta considerablemente. En el caso contrario, en el que se fija ρ0 y se

permite una variación de la Mtotal, dicho aumento no es tan pronunciado como en

el primer caso. Este hecho nos indica que la densidad central del poĺıtropo es un

parámetro determinante a la hora de describir la curva de rotación de la Vı́a Láctea.

Los resultados apuntan a que la densidad central de materia oscura necesaria es

mucho menor que la predicen otros modelos como el perfil isotermo (ver por ej.
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Kent 1986) y compatible con los obtenidos con el perfil de NFW.

4.8.3. Resultados obtenidos considerando componentes visi-
bles y halo descrito por el perfil de densidad isotermo
y NFW

En general los casos del perfil isotermo y NFW son los que peores ajustes propor-

cionan, con valores de χ2 > 10 en todos los casos. Las figuras 4.12 y 4.13 muestran

que la curva para el perfil de densidad isotermo no es especialmente sensible a nin-

guno de los parámetros libres considerados; mientras que la obtenida para el perfil

NFW śı que muestra mayor sensibilidad a la variación del parámetro Rh frente a

la mostrada para la densidad central. Los resultados obtenidos no son comparables

con los del modelo basado en la solución politrópica que es la que mejor describe los

datos.

4.8.4. Resultados para las curvas de rotación que tienen en
cuenta materia oscura y campo magnético

Halo isotermo y GMF. Los mejores ajustes de la curva observacional se obtiene

cuando el parámetro ρ0 toma valores del orden de ∼ 10−3 M⊙pc−3 y el factor de

escala radial Rh ≥ 10 kpc. La influencia del campo magnético queda patente para

valores de B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20 kpc. De nuevo, los ajuste obtenidos no son buenos,

siendo χ2 > 10. En la Figura 4.16 se muestran algunas curvas de rotación para este

caso. Se observa que la influencia del magnetismo está claramente diferenciada de

la del halo de materia oscura.

Halo NFW y GMF. Los resultados se muestran en la Figura 4.17. Para este

modelo de halo se obtiene menores valores de Rh compatibles con los derivados por

Navarro et al. (1996) y densidades de masa central menores que las obtenidas para

los mejores ajustes en el caso en que se considera halo isotermo. La influencia del

campo magnético se obtiene para parámetros del campo B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20 kpc.

Halo basado en la solución politrópica y GMF. En la Figura 4.18 se mues-

tran los mejores ajustes cuando consideramos un halo oscuro descrito por el perfil

resultante de la solución politrópica de ı́ndice µ = 3,2 junto con la influencia del

magnetismo. Los mejores ajustes a las observaciones requieren un orden de mag-

nitud inferior de la densidad central (ρ0 = 10−5 M⊙pc−3) con respecto al caso no

magnético, aunque no podemos ajustar la influencia del campo al no existir datos

en las regiones donde se manifiesta su efecto. Son varios los parámetros aceptables,
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Figura 4.16: Curva de rotación de componentes visibles + GMF + halo isotermo
para (1) Rh = 20 kpc, ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 y B⊙ = 4,7µG (panel superior); (2) halo
caracterizado por Rh = 10 kpc, ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 y B⊙ = 6,4µG (centro); (3) halo
caracterizado por Rh = 20 kpc, ρ0 = 10−3 M⊙pc−3 y B⊙ = 6,9µG (panel inferior).
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Figura 4.17: Curva de rotación de componentes visibles + GMF + halo NFW para
(1) Rh = 20 kpc, ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 y B⊙ = 4,7µG (panel superior); (2) halo
caracterizado por Rh = 15 kpc, ρ0 = 10−4 M⊙pc−3 y B⊙ = 6,9µG (centro); (3) halo
caracterizado por Rh = 5 kpc, ρ0 = 10−6 M⊙pc−3 y B⊙ = 6,9µG (panel inferior).
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Figura 4.18: Curva de rotación de componentes visibles + poĺıtropos de ı́ndice µ =
3,2 con (1) Mtotal = 3,5 × 1011M⊙, ρ0 = 10−5 M⊙pc−3 y B⊙ = 3,8µ G (panel
superior); (2) poĺıtropo de Mtotal = 3,5 × 1011M⊙, ρ0 = 10−5 M⊙pc−3 y B⊙ = 4,3µ
G (centro); y (3) poĺıtropo de Mtotal = 3,5×1011M⊙, ρ0 = 10−5 M⊙pc−3 y B⊙ = 6,4µ
G (panel inferior).
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siendo los mejores Mtotal = 3,5×1011 M⊙ y ρ0 = 10−5 M⊙pc−3 (χ2 ∼ 5). Los valores

para los que se espera que el GMF sea importante sobre la curva de rotación son

B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20 kpc.

Cualitativamente, se observa que la contribución magnética está claramente di-

ferenciada de la contribución de la materia oscura debido fundamentalmente a ese

aumento “exponencial” de la velocidad que tiene lugar a partir de distancias ga-

lactocéntricas ≥ 15 kpc, y comienza a ser dominante para distancias ≥ 20 − 25

kpc (Battaner et al. 1992). La falta de observaciones fiables que vayan más allá de los

10 kpc nos imponen un ĺımite insalvable hoy d́ıa. Nuestras predicciones sólo podrán

ser verificadas cuando entre en funcionamiento la nueva generación de radiotelesco-

pios como son el SKA y LOFAR ya que permitirán cubrir mayores distancias gracias

a su gran sensibilidad, aśı como la aparición de los primeros datos de PLANCK.

4.9. Conclusiones

Hemos considerado que nuestra galaxia se compone de materia visible (bulbo,

disco estelar y disco gaseoso) y un halo de materia oscura. Para la descripción del

bulbo se ha considerado un modelo de Plummer; mientras que para la descripción de

los discos grueso y delgado se ha considerado un modelo de disco exponencial (Binney

& Tremaine 1987). Los modelos utilizados para la descripción del halo son (1) perfil

isotermo; (2) perfil de NFW; y (3) perfil derivado de la solución politrópica de

ı́ndice µ = 3,2 de la ecuación de Boltzmann-Poisson sin colisiones. Cada uno de

estos modelos se caracteriza por dos parámetros ajustables. Hemos considerado la

influencia de nuestro modelo de campo magnético galáctico deducido del estudio de

las medidas de polarización obtenidas por el satélite WMAP a 22 GHz en su quinto

año de operación; siendo éste un modelo axisimétrico caracterizado por una variación

radial de la intensidad de campo la cual viene determinada por dos parámetros

que hemos considerado libres. El ángulo inclinación se considera un valor constante

p ≈ 24,5◦. Los datos con los que estamos comparando nuestros resultados son los

obtenidos por Sofue et al. (2009). Las simulaciones muestran que la influencia del

magnetismo galáctico sobre el gas del disco viene caracterizada por un aumento de

la velocidad de rotación a distancias superiores a los 15-20 kpc, siendo dominante su

efecto sobre el halo de materia oscura para distancias > 20kpc. Los parámetros para

los que se muestra una clara influencia del magnetismo son B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20kpc

independientemente del modelo de halo. Estos parámetros nos permiten obtener

un valor de intensidad de campo en la vencidad solar de ≈ 4µG, valor compatible

con las observaciones existentes (Han et al. 2006; Beck 2008a; Ruiz-Granados et al.

2009b). El valor para el factor de escala ∼ 20 − 30 kpc es compatible con nuestros

resultados obtenidos en el caṕıtulo 3.
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Battaner et al. (1992); Battaner & Florido (1995, 2000, 2007) muestran que la

fuerza radial del campo magnético puede llegar incluso a predominar sobre la grave-

dad a distancias suficientemente grandes, constituyendo la conocida como “hipótesis

magnética”, explicación alternativa a la existencia de materia oscura. En nuestro

trabajo, no mostramos una alternativa a la materia oscura sino la compatibilidad

de la inclusión del campo magnético con la existencia de dicha materia. Además

encontramos una influencia notable de la componente radial del campo magnético

despreciada inicialmente en el análisis de Battaner & Florido (2007). Observamos

que el rango en el cual la materia oscura domina es entre 5 y 20 kpc; mientras que

el magnetismo empieza a ser importante especialmente a ∼ 20 − 25 kpc y superio-

res. La aplicación del perfil de densidad dado por la solución politrópica de ı́ndice

µ = 3,2 del sistema de Boltzmann-Poisson sin colisiones (Calvo et al. 2009) para

la descripción del halo de materia oscura de nuestra galaxia tanto en ausencia de

magnetismo como en presencia del mismo, resulta muy adecuada. En el caso en que

no consideramos magnetismo, este perfil de densidad nos permite reproducir las ob-

servaciones ajustando los dos parámetros libres y obteniendo distintos valores de los

mismos que podŕıan describir el halo, siendo los mejores: Mtotal = 3,5 × 1011M⊙ y

ρ0 = 10−4M⊙pc−3(χ2 ∼ 4). En el caso magnético, los mejores ajustes los proporciona

un halo con densidades centrales un orden de magnitud inferior (ρ0 ∼ 10−5 M⊙pc−3)

que las obtenidas en el caso no magnético. Nuevamente, no es posible ajustar los

parámetros del campo debido a la falta de datos aunque parece ser relevante para

B1 ≥ 6µG y r1 ≥ 20kpc. La principal ventaja de utilizar este perfil de densidad

para el halo es que proporciona una descripción adecuada en la singularidad central

(centro galáctico); además proporciona una densidad central de materia oscura de

hasta dos órdenes de magnitud inferior a la necesaria deducida a partir del modelo

isotermo. En general produce unos resultados compatibles con el modelo de NFW.

Este resultado evidencia la poco influencia de la materia oscura en las partes más

internas de la galaxia tal y como apunta las observaciones.

Finalmente hemos de señalar que los modelos de masa de la Vı́a Láctea actuales

para la interpretación de la curva de rotación incluyen perturbaciones para englo-

bar estructuras como los brazos espirales o la barra. Un estudio detallado sobre

la influencia de materia oscura en galaxias barradas se puede encontrar en Perez

(2003). La inclusión de la barra de nuestra galaxia, permite explicar la cáıda de

velocidad observada entre 1,5 − 3,5 kpc (Sofue et al. 2009) (ver Figura 4.1). En

cualquier caso, los efectos del magnetismo estarán presentes a partir de distancias

≥ 20 kpc y serán observables dentro de unos años cuando se obtengan los primeros

resultados de radiotelescopios como LOFAR o SKA junto con los resultados que nos

proporcionará próximamente PLANCK.
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Caṕıtulo 5

Trabajo preparatorio para la
detección directa de campo
magnético primordial con
PLANCK

5.1. Introducción

El presente caṕıtulo forma parte de un proyecto en marcha y no puede consi-

derarse definitivo. Su inclusión es sin embargo muy conveniente pues representa el

objetivo final de la mayor parte de la tesis, como es la identificación de las zonas

del cielo mejores para buscar rotación de Faraday, una vez descontadas la contribu-

ción del patrón regular del campo magnético galáctico y suprimidas las regiones con

“spurs” locales en radio.

El campo magnético presente en escalas del orden de ∼ Mpc ha de tener un

origen primordial situado en etapas tempranas del Universo. Son numerosos los

mecanismos propuestos para explicar dicho origen tal y como se ha señalado en

el caṕıtulo 1. La presencia de un campo magnético primordial (PMF del inglés

primordial magnetic field) en las etapas tempranas del Universo y en particular, en

una época anterior al desacoplamiento debió modificar la trayectoria de los fotones

y por tanto, haber dejado huella en el CMB. Un campo magnético primordial de

intensidad comprendida entre 10−10 G y 10−8 G tiene una densidad de enerǵıa

del orden de ΩB ∼ 10−5Ωγ en la época del desacoplamiento. Dado que 10−5 es el

nivel al cual se observan las anisotroṕıas, seŕıa factible observar la huella de dicho

campo magnético primordial sobre el CMB. Los efectos del PMF sobre el CMB

se estudian dependiendo de la distribución inicial del mismo y de los modos de la

métrica que perturba. En el caṕıtulo 2, hemos mostrado la influencia de un PMF

homogéneo sobre la formación de estructura a gran escala del Universo. Su presencia

169
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modifica el tensor enerǵıa-momento dando lugar a perturbaciones de densidad. En

general, el campo primordial puede inducir perturbaciones escalares, vectoriales y

tensoriales de la métrica. Las perturbaciones vectoriales darán lugar a vorticidad o

a ondas de Alfvén (ver por ej. Durrer et al. 1998); mientras que las perturbaciones

tensoriales dan lugar a ondas gravitatorias (ver por ej. Caprini & Durrer 2002).

En los últimos quince años han aparecido numerosos estudios presentando distintos

efectos del PMF sobre el CMB, efectos que aún no han sido observados debido

a la falta de sensibilidad de los instrumentos pero que con el satélite PLANCK

se esperan detectar. Un papel fundamental en la detección del PMF lo tiene los

contaminantes procedentes de la emisión galáctica (ver caṕıtulo 1) y de objetos

cercanos (de Oliveira-Costa & Tegmark 1999) como pueden ser cuásares, púlsares,

etc. Es crucial tener un conocimiento detallado de dicha emisión, aśı como de fuentes

puntuales que pueden introducir sesgos en la detección del magnetismo primordial

o enmascarar su señal completamente. La emisión sincrotrón de nuestra galaxia es

el principal contaminante y por ello, resulta fundamental el estudio del magnetismo

galáctico en este contexto. La detección de PMF puede realizarse de forma directa

mediante la determinación de rotación de Faraday del plano de polarización del

CMB (ver por ej. Kosowsky & Loeb 1996) o bien mediante su influencia en el

espectro de anisotroṕıas del CMB (ver por ej. Scannapieco & Ferreira 1997).

La principal motivación del presente caṕıtulo es presentar las zonas restringidas

donde será posible la detección directa del PMF con los datos de polarización obte-

nidos por el satélite PLANCK. El estudio del campo magnético galáctico a partir de

las medidas de polarización a 22 GHz de WMAP nos permite restar la contribución

debida a la emisión sincrotrón polarizada galáctica a dicha frecuencia. Además se

presentan distintos mapas de rotación de Faraday para distintos modelos de GMF

propuestos en la bibliograf́ıa con el fin de ilustrar la contribución de la rotación

de Faraday debida al campo magnético galáctico, hecho a tener en cuenta en la

detección de la rotación de Faraday del PMF.

En la siguiente sección se presenta una breve revisión del estado de las restric-

ciones y los efectos del PMF sobre el CMB que tendremos que tener presente con

el fin de restringir su valor observacionalmente. Para ello, es fundamental tener un

conocimiento detallado de la emisión galáctica y descontaminar los mapas de po-

larización de CMB a bajas frecuencias (en las que dicha emisión domina) y donde

es posible detectarlo de forma directa (ver por ej. Kosowsky & Loeb 1996). Esto se

hará teniendo en cuenta la emisión sincrotrón debida al modelo de campo magnético

galáctico deducido de los datos de polarización a 22 GHz de WMAP (ver caṕıtulo

3). La determinación del campo magnético galáctico es crucial para ver hasta dónde

influye en los mapas de polarización del CMB (ver sección 5.4), aśı como para la

construcción de mapas de rotación de Faraday galáctica únicamente. Todo esto nos

servirá para delimitar las zonas donde se espera detectar rotación de Faraday debida
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al PMF.

5.2. Revisión de las restricciones y efectos del PMF

sobre el CMB

Los efectos del PMF observables sobre el CMB son varios y dependen de si

se asume un PMF uniforme o distribuido de forma estocástica. Dicho PMF indu-

cirá perturbaciones en los modos escalares, vectoriales y/o tensoriales de la métrica;

y por tanto, darán lugar a distintos efectos. En general, los efectos que va a producir

la presencia de un PMF sobre el CMB son los siguientes:

No gaussianidad (ver por ej. Naselsky et al. 2004; Brown & Crittenden 2005;

Naselsky & Kim 2008).

Rotación de Faraday del plano de polarización del CMB (ver por ej. Kosowsky

& Loeb 1996; Kosowsky et al. 2005)

Impacto sobre el espectro angular de anisotroṕıas (TE, EB y BB) (ver por ej.

Scannapieco & Ferreira 1997; Durrer et al. 1998).

Bajo condiciones de conductividad infinita, el PMF evoluciona de acuerdo a
~B(t, n̂) = B0(n̂)/a2 en las escalas más grandes. En las escalas más pequeñas, el

PMF interacciona con el plasma dando lugar a dos hechos fundamentalmente: el

primero es que en las escalas intermedias, el plasma oscila de acuerdo a cos(vAkt)

siendo vA =
√

B2/4π(p + ρ) la velocidad de Alfvén; mientras que el segundo hecho

ocurre en las escalas más pequeñas, donde el campo se amortigua exponencialamente

debido a la viscosidad.

5.2.1. Efectos sobre el CMB de un PMF homogéneo

La principal desventaja de asumir este tipo de PMF es la ruptura de isotroṕıa

espacial debido al carácter vectorial del campo magnético. Esto ha sido utilizado

recientemente por Bernui & Hipólito-Ricaldi (2008) obteniendo que un PMF ho-

mogéneo suficientemente intenso (∼ 10−8G) podŕıa ser la causa de la desviación de

la isotroṕıa observada a grandes escalas angulares de los datos de WMAP (ver por

ej. Vielva et al. 2007). Son varios los trabajos que presentan distintos efectos sobre

el CMB, entre los que cabe destacar los siguientes: Adams et al. (1996) demuestran

que, bajo condiciones de conductividad infinita y ausencia de efectos disipativos, la

presencia del PMF afecta al plasma de diferentes formas, entre las que destacan,

la aparición de diferentes tipos de ondas capaces de desplazar los picos acústicos y
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variar su magnitud, disminuyendo la cantidad de bariones en un 20 % y obteniendo

una amplitud de B0 ∼ 10−8G. Harari et al. (1997) muestran que los efectos de la

depolarización de Faraday (debida a la presencia de un B0 ∼ 10−8G) a una frecuen-

cia dada sobre las anisotroṕıas implica un amortiguamiento debido a la difusión de

fotones en las pequeñas escalas y de la contribución de cuadrupolo en un factor 0.6.

Es decir, disminuye la polarización del CMB. Concluyen, además, que la presencia

de dicho PMF aumenta hasta un 7,5 % las anisotroṕıas en temperatura a l ≈ 1000

para aquellas frecuencias en las que la depolarización es significativa. Kosowsky &

Loeb (1996) muestran que la existencia de un PMF en la superficie de último “scat-

tering” provoca rotación de Faraday de la dirección de polarización lineal del CMB.

Encuentran que para una intensidad de campo de B0 = 10−9G y una frecuencia de

30 GHz, el ángulo girado es de ∼ 1◦. Scannapieco & Ferreira (1997) concluyen que

el PMF induce correlaciones entre polarización y temperatura del CMB debido a

rotación de Faraday (CTB
l±1,l). Durrer et al. (1998) obtienen que el PMF puede ampli-

ficar las perturbaciones vectoriales las cuales inducen anisotroṕıas en temperatura

mediante efecto Doppler y efecto Sachs-Wolfe integrado. Muestran que la naturale-

za vectorial del PMF introduce correlaciones de temperatura fuera de la diagonal:

D(m) = 〈al−1,ma∗
l+1,m〉 y ajustándolas a las observaciones deducen que la intensidad

de campo ∼ 2 − 7 × 10−9 G. Barrow et al. (1997) derivan una intensidad para este

campo de B0 < 3,4 × 10−9 G a partir de los datos de cuarto año obtenidos por

COBE. Scóccola et al. (2004) consideran únicamente perturbaciones escalares de la

métrica, observando que en presencia de un PMF de intensidad B0 = 10−9 G, la

polarización, caracterizada solo por modos E, se transforma en modos B debido a

la rotación de Faraday. Kristiansen & Ferreira (2008) muestran la capacidad de los

experimentos de polarización del CMB como QUIET1 (Samtleben & for the QUIET

collaboration 2008) para restringir la amplitud del PMF homogéneo sustrayendo los

contaminantes. Kahniashvili et al. (2008) obtienen el espectro de potencias de tem-

peratura inducido por un PMF homogéneo orientado arbitrariamente. Se considera

que dicho PMF induce perturbaciones vectoriales, es decir, vorticidad.

5.2.2. Efectos sobre el CMB de una distribución de PMF
estocástica

Para no romper isotroṕıa espacial y por tanto, no violar el principio cosmológico,

algunos autores han supuesto la presencia de una distribución estocástica de PMF

asumiéndola isótropa a gran escala. Bajo esta hipótesis, Kahniashvili et al. (2001)

muestran el espectro de potencias de temperatura y polarización debido a todos

los modos de perturbaciones de la métrica a los que da lugar este tipo de PMF.

El espectro asumido para el PMF distribuido uniformemente e isótropamente viene

1http://quiet.uchicago.edu/index.php



CAPÍTULO 5. TRABAJO PREPARATORIO PARA LA DETECCIÓN
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dado por la siguiente ley de potencias en el espacio de Fourier:

〈Bi(~k)B∗
j (

~k′)〉 = (2π)5 λn+3

Γ(n + 3/2)
B2

λ(δij − k̂ik̂j)k
nδ(~k − ~k

′

) (5.1)

siendo nulo para aquellos k > kdamp, es decir, para escalas menores que la escala de

amortiguamiento. El ı́ndice espectral tiene que ser n > −3 para no producir campos

superhorizonte. El rms de la intensidad de campo hoy suavizado sobre una escala de

longitud comóvil λ es Bλ. Kahniashvili et al. (2001) obtienen que el ı́ndice espectral

del campo está en el rango −3 < n < 2. Trabajos como el de Subramanian & Barrow

(1998) asumen una distribución estocástica de PMF turbulento con el fin de obtener

limitaciones no sólo sobre la componente a gran escala sino también sobre la pequeña

escala. Demuestran que un campo inhomogéneo induce vorticidad mediante ondas

de Alfvén. Obtienen que una intensidad de campo de B0 = 3 × 10−9G producen

anisotroṕıas en temperatura del orden de 10−6 K; además de perturbaciones de

velocidad y fenómenos de compresión en la densidad (Jedamzik et al. 1998). Koh

& Lee (2000) consideran un PMF dado por la expresión (5.1) y estudian el efecto

sobre las perturbaciones escalares, obteniendo que para un ı́ndice espectral n >

−3, los espectros de anisotroṕıas de temperatura y polarización se desplazan hacia

arriba conforme se va aumentando la intensidad del PMF; de forma que para las

perturbaciones de densidad en presencia de un PMF de intensidad B0 ∼ 10−8 G

se produce una desviación en el espectro de anisotroṕıas de temperatura de hasta

el 14 %. Obtienen además que para intensidades de B0 ≤ 10−9, no afectaŕıa las

anisotroṕıas del CMB. Durrer et al. (2000) obtienen el espectro de potencias de las

anisotroṕıas en temperatura del CMB debido a las ondas gravitatorias generadas por

un PMF estocástico. Estas perturbaciones tensoriales se generan por la componente

anisótropa asociada al campo magnético. En el caso en que se tiende a la invariancia

de escala, esto es, n → −3, y para una longitud de escala λ = 0,1h−1 Mpc, obtienen

Bλ ≤ 10−9 G. Consideran que las ondas gravitatorias no se amortiguan más allá de

la época de la igualdad.

Caprini & Durrer (2002) calculan las ondas gravitatorias producidas por el ten-

sor anisótropo de un PMF estocástico dado por la expresión (5.1) restringiendo el

valor del campo magnético a Bλ < 10−20 G para todos los ı́ndices n > −0,5. Mack

et al. (2002) deducen el espectro angular de potencias de temperatura y polarización

inducido por las perturbaciones vectoriales y tensoriales derivadas del PMF para los

multipolos l ≤ 500. Subramanian et al. (2003) estudian cómo un PMF turbulento

genera anisotroṕıas de temperatura y polarización a l > 1000 que pueden contribuir

al exceso de potencia medido por CBI. Obtienen que un PMF invariante de escala

(es decir, de ı́ndice espectral n ∼ −3) produce modos B del orden de ∼ 0,3−0,4 µK

entre l ∼ 1000 − 5000. Si n > −3, la señal del modo B aumenta. Predicen además

modo E y correlaciones entre temperatura y modos E. Naselsky et al. (2004) estudian
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la no gaussianidad producida por la turbulencia inducida por las ondas de Alfvén.

Lewis (2004) presenta un estudio numérico de los modos vectoriales y tensoriales

inducidos por un PMF incluyendo el efecto de los neutrinos. Dicho estudio obtiene

como resultado final el espectro de potencias del CMB incluyendo la contribución

del modo B debido a las perturbaciones vectoriales y tensoriales de la métrica. Lewis

(2004) muestra que la señal debida a las perturbaciones tensoriales de la métrica se

produce únicamente antes del desacoplamiento de los neutrinos y tiene sus efectos a

gran escala, siendo posible restringir Bλ = 10−10 G. Las perturbaciones vectoriales

inducen modos B en las escalas más pequeñas con una amplitud Bλ ∼ 10−9 G que

podŕıa ser observable para un ı́ndice espectral n ∼ −2,9. Campanelli et al. (2004) cal-

culan la correlación entre las medidas de rotación de Faraday en función del ángulo

de separación existente entre las distintas direcciones de observación para diferentes

ı́ndices espectrales y longitud de correlación. Sus resultados muestran que la parte

de helicidad del PMF no contribuye a la rotación de Faraday y que el espesor de la

superficie de último “scattering” reduce el ángulo de rotación de Faraday. Yamazaki

et al. (2005) muestran que para multipolos l ≥ 1000, el exceso de anisotroṕıas ob-

servado, puede ser explicado por la presencia de un PMF que induce perturbaciones

vectoriales y escalares. Este hecho les permite restringir Bλ ≤ 3,9×10−9 G a escalas

λ = 1Mpc para cualquier valor de n al comparar con los datos obtenidos por el

satélite WMAP. Kosowsky et al. (2005) estudian la rotación de Faraday inducida

por un PMF estocástico, mostrando que esto da lugar a la aparición de modos B a

partir de modos E producidos por las perturbaciones escalares y obtienen su espec-

tro de potencias. Kahniashvili & Ratra (2005) asumen una parte correspondiente

a la helicidad del PMF y obtienen los espectros de potencias donde se muestran

las correlaciones entre temperatura y modos B inducidas por la helicidad, aśı como

entre modos E y modos B. Kahniashvili & Ratra (2007) estudian las perturbaciones

isocurvatura escalares inducidas por la helicidad de un PMF, derivando el espectro

angular de potencias de temperatura y polarización. Muestran que la presencia del

PMF produce un desplazamiento de los picos acústicos en el espectro de potencias

angular de temperatura lo cual hace que se reduzca la fracción de bariones. Además

se produce polarización de modos E. Finelli et al. (2008) y Paoletti et al. (2009)

han realizado un código que incluye el impacto de las perturbaciones escalares, vec-

toriales y tensoriales inducidas por un PMF sobre el espectro de anisotroṕıas de

temperatura y sobre el espectro de potencias de la materia. Yamazaki et al. (2008)

obtienen que un PMF afecta a los espectros angulares de potencias TT y TE a

todas las escalas angulares. Predicen que para el espectro de polarización de modos

B, Bλ = 4,0 × 10−9 G y que está dominado por las perturbaciones vectoriales que

induce el PMF para los multipolos más altos. Kahniashvili et al. (2009) utilizan el

espectro angular de potencias del modo B procedente de los datos de quinto año

de WMAP para poner una cota superior al PMF detectable mediante rotación de

Faraday. Los ĺımites van entre 0,4×10−9G y 30×10−9 G siendo la escala de longitud
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comóvil λ = 1 Mpc y dependiendo del espectro de potencias del PMF. Muestran

que a 100 Mpc, la amplitud del campo tiene que ser menor que 0,7 × 10−9G para

cualquier espectro de campo. Giovannini (2009a) obtiene, haciendo un ajuste de las

autocorrelaciones de temperatura y de las correlaciones existentes entre tempera-

tura y polarización, un valor para el ı́ndice del espectro de potencias del PMF de

n = 1,617 y un Bλ = 1,578× 10−9G. En Giovannini & Kunze (2008b,a); Giovannini

(2009b); Giovannini & Kunze (2009) se muestran los distintos resultados obtenidos

a partir de la modificación del código CMBFAST2 (Seljak & Zaldarriaga 1996) para

el análisis del PMF sobre el espectro y los mapas de CMB. Seshadri & Subramanian

(2009) calculan el bi-espectro producido por un PMF a grandes escalas angulares.

Encuentran una cota superior para la intensidad de campo de B0 ∼ 35 × 10−9

G. Kim & Naselsky (2009) asumen que la presencia de un PMF induce vorticidad

producida por ondas de Alfvén que deja su huella en el CMB. Utilizando los es-

pectros de potencias y sus correlaciones de los datos de WMAP, obtinen una cota

superior para la amplitud de las perturbaciones vectoriales iniciales de 4× 10−12 G.

Aumont & Maćıas-Pérez (2009) muestran un estudio de la rotación de Faraday de

las anisotroṕıas de temperatura y polarización. Dicha rotación hace que modos E

debidos a perturbaciones escalares se transformen en modos B. Simulan mapas de

CMB incluyendo el efecto del PMF y extrayendo el espectro de potencias de polari-

zación de dichos mapas, los comparan con los resultados anaĺıticos de dicho efecto,

reproduciendo el orden de magnitud del espectro de potencias CBB
l y obteniendo, al

comparar con los datos de WMAP, una cota superior para la intensidad de campo

de B0 ≤ 27 × 10−9 G.

5.3. Restricción directa de la rotación de Faraday

producida por campo magnético primordial

La detección directa del PMF puede realizarse mediante la detección de rotación

de Faraday en los mapas de polarización a las frecuencias más bajas. Los principales

problemas que presenta esta técnica son los siguientes:

Alta contaminación de los mapas de polarización que puede imposibilitar su

detección debido a la emisión galáctica polarizada.

Aparición de depolarización Faraday debido al PMF.

En nuestro caso, asumimos que la emisión galáctica polarizada a 22 GHz se

debe a la emisión sincrotrón que viene descrita por el modelo de campo magnético

2http://www.cfa.harvard.edu/ mzaldarr/CMBFAST/cmbfast.html
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galáctico deducida de en el caṕıtulo 3. Además vamos a asumir la existencia de un

campo magnético a gran escala de intensidad del orden de ∼ 10−8 − 10−9 G. Con

todo ello vamos a obtener el ángulo girado por el plano de polarización del CMB.

5.3.1. Medida de Rotación de Faraday debida a un PMF

Para obtener la medida de rotación inducida por la presencia de PMF de intensi-

dad de entre 10−8 − 10−9 G, vamos a utilizar los resultados obtenidos por Kosowsky

& Loeb (1996). La velocidad angular del ángulo rotado es(Kosowsky & Loeb 1996):

dφ

dt
=

e3xene

2πm2
eν

2
( ~B · n̂) (5.2)

siendo φ el ángulo girado; xe, la fracción de ionización; ne, la densidad térmica de

electrones; e y me, la carga y la masa del electrón respectivamente; ν, la frecuencia

de los fotones del CMB; ~B, el campo magnético y n̂, la dirección de propagación.

Para obtener el ángulo girado por el plano de polarización del CMB, asumimos

que la profundidad óptica en el momento de la generación de la polarización es del

orden de la unidad; y por tanto
∫ t0

tdesacop
xenedt ≈ σ−1

T
3. La desviación cuadrática

media (“rms” en inglés) se obtiene integrando en tiempo la ecuación (5.2) teniendo

en cuenta que B/ν2 es un factor independiente del tiempo y que promediando sobre

todas las orientaciones posibles de ~B, se obtiene:

〈φ2〉1/2 ≈ e3B0

2
√

2m2
eσT ν2

0

= (1,6)◦
(

B0

10−9G

) (

30GHz

ν0

)2

(5.3)

siendo B0, la intensidad de campo en el momento actual medida en G y ν0, la

frecuencia de observación medida en GHz.

La obtención del ángulo φ para distintos valores de (B0, ν0) nos permite obtener

la medida de rotación (RM), dado que se cumple:

φ = RMλ2 = λ2KB||nedl (5.4)

donde λ es la longitud de onda medida en m; K es un valor constante K = 0,81

rad m−2µG cm3pc−1 y B|| es la componente del campo paralela a la ĺınea de visión.

En este caso dl no puede ser identificada con la anchura de la superficie de último

“scattering” dado que únicamente los fotones cercanos a la misma pueden escapar

conservando el estado de polarización que poseen.

En la Tabla 5.1 se presenta los resultados para el ángulo φ, aśı como para la

medida de rotación deducida para valores de la intensidad de campo de 10−8 y 10−9

3La sección del “scattering” Thomson es σT = 6,7 × 10−25cm2.
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Tabla 5.1: Ángulo de rotación y medida de rotación debido a un PMF de intensi-
dad B0 = 10−8, 10−9 G y frecuencias de observación de la radiación ν0 = 22 GHz
(WMAP) y ν0 = 30 GHz (PLANCK)

WMAP PLANCK
B0(G) φ(grados) RM (rad m−2) φ(grados) RM (rad m−2)

10−8 29.8 2796.4 16 2800
10−9 2.98 279.6 1.6 279.3

G y para las frecuencias de observación del CMB mı́nimas de los satélites WMAP

(ν0 = 22GHz) y PLANCK (ν0 = 30GHz). Los valores del ángulo mostrados en la

Tabla 5.1 muestran que será posible detectar PMF con satélites como PLANCK dado

que es capaz de detectar resoluciones de hasta 1◦. Los valores t́ıpicos se corresponden

con altas medidas de rotación primordial. Podŕıamos decir que la medida de rotación

de un PMF debe encontrarse en el rango comprendido entre 280 y 2800 rad m−2.

La hipótesis de que la profundidad óptica es la unidad implica, en el caso de la

RM, que:

KLneσT dl ∼ 1

y por tanto, la expresión (5.4) queda:

φ =
KB

σTh

λ2 (5.5)

o lo que es lo mismo:

φ = 2,3 × 106 B

ν2
(5.6)

donde B viene dado en G; ν, la frecuencia en GHz y el ángulo en grados.

En la Figura 5.1 se presenta el ángulo de rotación de Faraday para distintas

frecuencias e intensidades de campo magnético.

5.3.2. Medida de rotación debida al campo magnético galácti-
co

En la Figura 5.1 se muestra el ángulo rotado para las frecuencias a las que opera

PLANCK. La detección directa podŕıa producirse a la menor frecuencia ν0 = 30

GHz. A esta frecuencia, tal y como se muestra en la Figura 5.2, domina la emisión

sincrotrón de nuestra galaxia.

La medida de rotación debida a los modelos de GMF más recientes propuestos

en la bibliograf́ıa se obtiene utilizando la expresión (5.4) y para una frecuencia de

observación ν = 22 GHz. En este caso, la densidad térmica de electrones viene dada
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PRODUCIDA POR CAMPO MAGNÉTICO PRIMORDIAL

Figura 5.1: Intensidad de PMF en función del ángulo girado en grados y frecuencia
en GHz de acuerdo a la expresión (5.6).

Figura 5.2: Frecuencia frente a temperatura de brillo para las distintas emisiones
galácticas. Esta figura procede de The Planck Collaboration (2006).
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por el modelo tri-dimensional descrito en Cordes & Lazio (2002). En las Figura 5.3

se muestra la medida de rotación producida por el modelo LSA (Page et al. 2007)

y por el modelo presentado por Sun et al. (2008) (ver Caṕıtulo 3). La medida de

rotación se ha obtenido utilizando el código HAMMURABI (Waelkens et al. 2009)

e integrando hasta una distancia de 20 kpc. En dicha integración se ha tenido en

cuenta únicamente el patrón regular del GMF.

De acuerdo al Caṕıtulo 3, el modelo que mejor describe la componente regular del

GMF es un modelo axisimétrico con dependencia radial de la intensidad de campo,

obteniéndose, a partir del ajuste de los datos de polarización a 22 GHz de WMAP,

un ángulo de inclinación p = (24,4± 0,6)◦; un factor de escala de variación radial de

la intensidad de campo r1 = 41,0+18,3
−19,3 kpc y un ángulo de elevación χ0 = (34,0+0,9

1,0 )◦.

Asumiendo en este caso una distribución gaussiana de electrones térmicos (Stepanov

et al. 2008), la medida de rotación para este modelo se muestra en la Figura 5.4.

Se observa que la determinación del modelo de GMF a gran escala es fundamen-

tal para indagar en la posibilidad de la detección directa del PMF, dado que nos

permitirá acotar los valores de la medida de rotación galáctica y distinguir entre la

debida al PMF y la del GMF.

5.3.3. Emisión galáctica polarizada

El modelo de campo magnético galáctico derivado de los datos polarización de

WMAP a 22 GHz junto con las máscaras aplicadas para restringir dicho modelo

(ver caṕıtulo 3) va a ser utilizado para restringir las zonas donde seŕıa detectable el

PMF. La intensidad polarizada (P (ν)) para una frecuencia determinada se define

como:

P (ν) =
√

U(ν)2 + Q(ν)2 (5.7)

donde U(ν) y Q(ν) son los parámetros de Stokes definidos en el caṕıtulo 3 que

dependen de la frecuencia y del campo magnético de forma cuadrática.

Para transformar de intensidad polarizada a temperatura de brillo hemos utili-

zado la aproximación de Rayleigh-Jeans:

Pν(T ) =
2ν2

c2
kBT (5.8)

donde ν es la frecuencia, c es la velcidad de la luz y kB la constante de Boltzmann.

En la Figura 5.5 se muestra la intensidad polarizada observada a 22 GHz y en la

Figura 5.6 se muestra la intensidad polarizada debida al modelo de campo magnético

galáctico deducido a partir del ajuste de esos datos.
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Figura 5.3: Medida de rotación simulada para el modelo LSA (Page et al. 2007)
(panel superior) y para el modelo GMF propuesto por Sun et al. (2008) (panel
inferior) obtenidos utilizando el código HAMMURABI (Waelkens et al. 2009). Las
unidades son rad/m2
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Figura 5.4: Medida de rotación simulada para nuestro modelo de GMF axisimétrico
con dependencia radial de la intensidad deducido en el Caṕıtulo 3. Las unidades son
rad/m2

Figura 5.5: Intensidad polarizada observada por WMAP a 22 GHz para una resolu-
ción nside = 16. Las unidades son mK.
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Figura 5.6: Intensidad polarizada simulada a partir de un modelo de GMF axi-
simétrico con dependencia radial de la intensidad de campo a 22 GHz para una
resolución nside = 16 obtenida con la ecuación (5.7). Las unidades son mK.

Enmascarando las regiones que sabemos pueden distorsionar las medidas de po-

larización al poseer campo magnético propio como son los “spurs” o el disco (ver

caṕıtulo 3) aśı como las regiones que no estamos teniendo en cuenta como el centro

galáctico podemos delimitar las zonas en las que será viable la detección de campo

magnético primordial. La Figura 5.7 muestra en color gris las regiones que poseen

una T < 0,01 mK.

Las regiones en las que la intensidad polarizada P (ν = 22GHz) < 0,01mK,

constituirán a priori las zonas donde será posible la detección del PMF. Dichas

zonas se muestran en la Figura 5.9.

Si se descontamina eficientemente la contribución galáctica, podŕıamos alcanzar

el nivel de sensibilidad necesario mediante “binning”. Por supuesto, se perdeŕıa re-

solución angular, limitando los valores de los multipolos l. Sólo seremos capaces de

detectar campos magnéticos a gran escala tal y como predice la teoŕıa inflaciona-

ria, excluyendo aquellos campos generados en transiciones de fase cosmológicas o

mediante turbulencia ocurrida en la era de la dominación de la radiación.

5.4. Conclusiones

Para detectar PMF de forma directa el conocimiento del magnetismo galáctico es

crucial puesto que constituye el principal contaminante especialmente a la más baja

frecuencia (30 GHz) de PLANCK que, además, es el canal que mayor sensibilidad
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Figura 5.7: Intensidad polarizada observada por WMAP a 22 GHz para una reso-
lución nside = 16 y considerando la máscara 5 (ver caṕıtulo 3). Las unidades son
mK.

Figura 5.8: Intensidad polarizada simulada a partir de un modelo de GMF axi-
simétrico con dependencia radial de la intensidad de campo a 22 GHz para una
resolución nside = 16 obtenida con la ecuación (5.7) y considerando la máscara 5
(ver caṕıtulo 3). Las unidades son mK.
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Figura 5.9: Intensidad polarizada simulada a partir de un modelo de GMF axi-
simétrico con dependencia radial de la intensidad de campo a 22 GHz para una
resolución nside = 16 obtenida con la ecuación (5.7) y considerando la máscara 5
(ver caṕıtulo 3). Se delimitan regiones con P < 0,01 mK.

posee para dicha detección. Además se espera que a dicha frecuencia se presente

depolarización de Faraday (Harari et al. 1997).

Nuestro modelo de campo magnético galáctico obtenido excluyendo la emisión

del disco y de los “spurs” locales nos permite construir el mapa de intensidad pola-

rizada y el mapa de rotación de Faraday a 22 GHz utilizado para restringir las zonas

en las que será posible la detección del PMF.

Para la obtención de la medida de rotación galáctica hemos asumido una distri-

bución gaussiana de electrones térmicos e integrado a lo largo de la ĺınea de visión

hasta 20 kpc. Dicha medida de rotación es inferior, en algunos casos, a la que se espe-

ra que produzca el PMF (ver tabla 5.1), lo cual nos indica que la detección directa es

posible si conseguimos un modelo tridimensional del magnetismo galáctico detallado.

Nuestro modelo se ha utilizado también para simular la emisión sincrotrón galáctica

polarizada a 22 GHz donde se han enmascarado los distintos “spurs” (Berkhuijsen

et al. 1971), aśı como la región del disco galáctico que es la que mayor emisión pola-

rizada proporciona; y el centro galáctico, que no se ha considerado en la integración

de nuestros modelos de GMF (ver caṕıtulo 3 para más detalles). Con ello hemos

delimitado las zonas donde la contribución galáctica es menor y por tanto, donde

seŕıa posible la detección del magnetismo PMF. Nuestra principal conclusión a nivel

cualitativo es la Figura 5.9.



Caṕıtulo 6

Conclusiones

En el presente trabajo hemos estudiado el magnetismo en el fondo cósmico de

microondas, derivando la influencia del campo magnético primordial sobre la es-

tructura a gran escala del Universo y hemos delimitado regiones para su posible

detección directa sobre los datos próximos que aportará la misión PLANCK (ESA).

Para dicha detección es crucial el conocimiento de la emisión sincrotrón debida al

campo magnético de nuestra galaxia, el cual hemos modelado utilizando los datos

de polarización a 22 GHz del satélite WMAP (NASA) en su quinto año de opera-

ción. La determinación del modelo que describe el campo magnético galáctico nos ha

permitido estudiar la influencia que produce el mismo sobre la dinámica de nuestra

galaxia al actuar sobre el gas presente en el medio interestelar.

Las conclusiones más importantes obtenidas en este trabajo son las siguientes:

1. Se ha mostrado cómo la existencia de un campo magnético primordial en una

etapa temprana del Universo ha dejado su huella dando lugar a perturbaciones

de densidad y por tanto, contribuyendo a la formación de la estructura a gran

escala. Dicha influencia se manifiesta a lo largo del peŕıodo de dominación de

la radiación dando lugar a tubos de flujo magnético los cuales persisten hasta

la época de la recombinación, instante en el cual podŕıa ser detectado dicho

filamento mediante su rotación de Faraday.

2. Se ha mostrado que la presencia de un campo magnético primordial de inten-

sidad B0 = 10−8 G puede anticipar la época de reionización hasta un 40 %,

situándola a z ∼ 13 y por tanto, revelando la importancia del magnetismo en

la formación galáctica.

3. Se ha deducido el modelo de la componente regular del campo magnético

galáctico ajustando los datos de polarización a 22 GHz del satélite WMAP

concluyendo que se trata de un modelo axisimétrico con una intensidad de

campo variable con la distancia galactocéntrica y cuyos parámetros globales
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son: factor de escala de variación radial r1 = 41,0+18,3
−19,3 kpc, ángulo de inclina-

ción p = (24,4 ± 0,6)◦ y ángulo de elevación χ0 = (34,0+0,9
−1,0)

◦.

4. Se ha mostrado que el resultado de enmascarar distintas zonas del cielo permi-

te obtener información sobre las componentes del disco y del halo del campo

magnético galáctico, estando la componente del halo descrita por un modelo

axisimétrico con variación radial de la intensdad de campo siendo sus paráme-

tros: factor de escala de variación radial r1 < 2,5 kpc, ángulo de inclinación

p = (25,4 ± 0,6)◦ y ángulo de elevación χ0 = (30,1+1,4
−1,2)

◦. La componente del

disco viene descrita por un modelo axisimétrico de brazos espirales logaŕıtmi-

cos donde la intensidad de campo en la vecindad solar es de 3µG y el ángulo de

inclinación vaŕıa con el radio. Sus parámetros son: ψ0 = (18,9±1,1)◦, ψ1 > 0,2◦

y χ0 = (27,6+1,9
−1,8)

◦.

5. Se ha mostrado que el modelo bi-toroidal puede describir la componente del

halo del campo magnético ya que permite explicar el sentido opuesto del campo

existente en ambos hemisferios.

6. En esta tesis se han identificado las zonas que son potencialmente más favora-

bles para la detección del campo magnético primordial mediante rotación de

Faraday. Dichas zonas se corresponden con aquellas en las que la medida de

rotación galáctica es menor.

7. Se ha cuantificado los efectos del modelo de campo magnético galáctico sobre

la curva de rotación de nuestra galaxia, encontrando que dicha influencia es

importante a partir de distancias galactocéntricas superiores a r > 20 kpc,

incluso considerando la influencia sobre la curva de rotación de la materia

oscura galáctica.

8. Se ha mostrado que el halo de materia oscura basado en la solución politrópica

de ı́ndice µ = 3,2 del sistema Boltzmann-Poisson sin colisiones utilizado para

describir el halo de nuestra galaxia requiere que la cantidad de materia oscura

en el centro de la misma sea del orden de ∼ 10−4 − 10−5M⊙pc−3, valor inferior

al deducido con otros modelos como el perfil isotermo y compatible con los

resultados del perfil NFW. Aunque este modelo, nos permite describir correc-

tamente el perfil de densidad y la curva de la materia oscura en la singularidad

central y en los bordes.

9. Se ha mostrado que la inclusión del campo magnético junto con el halo basado

en el poĺıtropo de ı́ndice µ ∼ 3,2, describe los datos observacionales para un

halo de Mtotal = 3,5 × 1011 M⊙ y densidad central ρ0 = 10−5 M⊙pc−3; y un

campo magnético de B1 ≥ 6µG y factor de escala radial r1 ≥ 20 kpc.
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Manchester, R.Ñ. 1974, ApJ, 188, 637

Maroto, A. L. 2001, Phys.Rev.D, 64, 083006

Masip, M. & Mastromatteo, I. 2008, Journal of Cosmology and Astro-Particle Phy-

sics, 12, 3

Matarrese, S., Mollerach, S., Notari, A., & Riotto, A. 2005, Phys.Rev.D, 71, 043502

Matese, J. J. & O’Connell, R. F. 1969, Physical Review, 180, 1289

Mathewson, D. S. & Ford, V. L. 1970, MNRAS, 74, 139

McClure-Griffiths, N. M., Pisano, D. J., Calabretta, M. R., et al. 2009, ApJS, 181,

398

McGaugh, S. S. 2008, ApJ, 683, 137

Men, H., Ferrière, K., & Han, J. L. 2008, A&A, 486, 819

Merrifield, M. R. 1992, AJ, 103, 1552

Milgrom, M. 1983a, ApJ, 270, 371

Milgrom, M. 1983b, ApJ, 270, 365

Mitra, D., Wielebinski, R., Kramer, M., & Jessner, A. 2003, A&A, 398, 993



196 BIBLIOGRAFÍA
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Peacock, J. A. 1999, Cosmological Physics, ed. J. A. Peacock

Peebles, P. J. E. 1980, The large-scale structure of the universe, ed. P. J. E. Peebles

Peebles, P. J. E. 1993, Principles of physical cosmology, ed. P. J. E. Peebles

Penzias, A. A. & Wilson, R. W. 1965, ApJ, 142, 419

Perez, I. 2003, PhD thesis, Australian National University. RSSA, Mt. Stromlo and

Siding Spr. Obs., Private Bag, Woden PO, Canberrra, ACT 2606, Australia

Poezd, A., Shukurov, A., & Sokoloff, D. 1993, MNRAS, 264, 285
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Vielva, P., Wiaux, Y., Mart́ınez-González, E., & Vandergheynst, P. 2007, MNRAS,

381, 932

Waelkens, A., Jaffe, T., Reinecke, M., Kitaura, F. S., & Enßlin, T. A. 2009, A&A,

495, 697



200 BIBLIOGRAFÍA
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