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Introduccidon

La distribucion de materia en el universo es un problema cosmoldgico contemporineo
que involucra dbitos tedricos y observacionales.

A través de la historia se ha descubierto que la materia en el universo dista mucho de
distribuirse de una manera homogénea e izotropica. Las estrellas, por ejemplo, tienden a
acumnularse en grupos conocidos como galaxias. En las dltimas décadas se ha encontrado
que esta tendencia a acumularse, que rompe la homogeneidad e jsotropia, e exticnde a
estructuras de mayor escala, como ctimilos ¥ superctinlos de galaxias,

En el aspecto tedrico, este problema hia sido estudiado hasta la segunda witad de este
siglo, v se ha desarrollado en el escenario que proved el modelo del universo estandard de
Friedmann- Robertson-Walker (F-R-W) apoyado en tres fuertes pilares observacionales: a)

ta expansion del universo o una veloeidad proporcional o Ly distaneia, ¢ == 107 donde v es

la velocidad, r es ]a distanpcian v H es el pardmetro de Hubble, con un valor estimado de
100 & km/seg/Mpe, con 04 2 5 < 1.0: b la abundancia de elementos Hgeros predichos

raeton de fondo de microondas.

por la teoria de la nucleosintesis; v ) I rad

El hecho de gue los modelos de formacidn de estructura exrén apoyados en el modelo
de F-R-AW implica que la fulta de cortidumbre respecio de lox pardmetros cosmologicos
de este modelo imita tambidn « In reortn de formacidn de estpictura. De ean mnnera,
la determinacion de I geometrin v composiciin del universo ex de vital importancia para
entender cdmo se forma la cstruetura o gran escala.

Una de las principales imitaciones para entender lo inhomaogéneo y anizotrépico de
la distribucion de materia en ¢l yuniverso es la adta homogencidad ¢ isotropia en que =e
basa ] modelo de F-R-W {fuertenente apoyado en la tsotropiia de la radiacion de fondoy.
Uno de los principules probletnas tedricos de un buen modelo de formacion de estructura,
radicn en establecer o] origen, evolucidn v sipoe de partiendias o materia de la estructura cu
el universo, asi como la escala o la cunl se presentan estas inhomogencidades.

En esta teg

s se hace un estudio del problera de formuacion de estruetura a gran eseala
en el universo. En el primer capitulo sc estudiardn los modelos cosinoldgicos que proveen

cl escenario de la formacidn de csta estructura. En ol segundo capitulo se estudiardn los
modelos tedricos, ¥ finalmente, en el capitulo tres discutirin los resultados ebservacionales

de Ja distribucion de materia en el umverso.



CAPITULO 1
1.1 Cosmologia Newtoniana

La teoria de Gravitacidn Newtonlana se puede utilizar para construir modelos cos-
molégicos, suponiendo que el universo es un fluido homogéneo e isotrépico, en donde cada
galaxia es un punto material. Uno de los principales datos observacionales es la expansion
del universo, a una velocidad proporcional a la distancia, es decir, entre mas lejos se en-
cuentre un objeto, mayor sera su velocidad de expansion. La relacion entre 1a velocidad y
la distancia del objeto es conocida como la ley de Hubble, Esta ley puede ser deducida de
las ecuaciones para un fhuido perfecto. Para esto, considérese In ecunetdn de continuidacd:

DH CNp plN - Fy = 0. (1.1.1)

Suponiendo un fluide irrotacional, esto es ¥ w0 F = 0, Ia velocidad F puede ser escrita

como el gradiente de una funcion escalur o=

g f‘,».’ (1.1.2)

donde 3 = w{r.t). Sustituyendo v de (1.1.2) en I ecuacion (1.1.1) y considerando que la
densidad sélo depende del tiemipo (condicidn de homogeneidad), se tiene:

£ 4 pVr =0, (1.1.3)

pomife AL g (1.1.4)
-

donde A y B son las constantes de integracion. Finalmente, sustituyendo este resultado
en (1.1.1):

(1.1.5)

Esta ecuacidn iiene el problema de tener una singulariad cuando » = 0. Para eliminarla
se elige A = 0, de manera que la expresién para ¥ queda como:

§=—ippi= H7 (1.1.6)

la cual es ]a ley de Hubble y donde H = H(t). La linealidad de esta ecuacién garantiza que
sea la misma independicntemente del sistema, condicién obvia para un universo isotrépico:

7 =7, = HF — Hf, = H(F — 7,) = HF, (1.1.7)
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donde ¢' y 7' denotan la velocidad y posicién de un un objeto respecto de cualquier sistema
de referencia, ¥ v 7 la velocidad ¥y posicién de este objeto respecto al urigon y 0, v 7y Ia
1 {grafien 1),

velocidad ¥ posicién del sictema de reforencia respecta nl orig

s objeto

sistema a

origen

Gréfica 1.-Posiciéon y velocidad de un objeto respecto de dos sistemas de referencia

Para hacer un andlisis de la dindmica de este modelo, considérese la fuerza por unidad
de masa que siente un punto material de este fluido debido al efecto gravitacional de toda

la materia restante.
Esta fuerza es dada por la ley de Gravitacién universal

F o dir
128 - (_l‘t_"‘—
Considérese ahora un sisterna de referencia ubicado en cualquier punto de este fluido.
Aplicando el tcorema de Gauss, se puede considerar tinicamente el efecto debido a la masa
contenida en una esfera centrada en el sistema de referencia ¥ de radio la distancia al punto
material (grafica 2).
Esta masa es:

(1.1.8)

M= %;Ipr3. (1.1.9)

Sustituyendo la ley de Hubble en la ley de Gravitacién, ecuacién (1.1.8) se tiene:

_____d(zr) =rH + Hf = rH +rH? = —%GP":

esto es:



Grifica 2.- Nlustracién d- la fuerza ejercida sobre un punto material, dehido a una distribucidn homogénea

de materia

; . 4w

H=-H" - —E—Gp. (1.1.10)

que es la ccuacion para la evolueidn del pardmetro de Hubble con ¢l tiempo.
Multiplicando la ley de Gravitacion (ecuncion (1.1.8)), por dr/dt ¢ integrando se tiene:

—rF - = (1.1.11)

la cual es una ecuacion de conservacion de energia. en donde ¢l pritner término representa
la energia cinética por unidad de masa, ¢l segundo la energia potencial por unidad de masa
vy A es la energia total por unidad de masa. A puede ser evaluada calculando la energia
total en el tiempo actual {,, usaudo los valores actuales de la eonstante de Hubble H,, la
densidad p, ¥ el radio r,. Sustituyendo A en (1.1.11) ¥ usando la cenacion (1.1.9), se lega
a la ecuacidn:

2
- 3 (1.1.12)

2 8xGpor: 8=Gr: _3H;
- Po™ SrG )

Se observa que el cuadrado de la velocidad es inversamente proporcional al radio. De esta
forma en r = 0, la velocidad se hace infinita, es decir, se ticne una singularidad en un
principio. Esta singularidad es interpretada como una condicién inicial, a r = 0, donde
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toda la masa esta concentrada en un punto, teniéndose una velocidad de expansién y una
densidad infinita. Este momento es conocido como *“La gran explosidn”.

El comportamiento de la velocidad depende del signo de la cantidad [p, ~ 3H2/87G].
Para hacer un andlisis mis facil se define la densidad critica como:

3H?
. = =, 1.1.13
P = g ( )
¥
Ny = pofpe. (1.1.14)

81 Q, < 1, el segundo término de la ccuacidn diferencial es siempre positivo, ¥ cuando
r— 0o f — H2r2[{1 = Q,], es decir, €l universo se expandira por siempre, tendiendo la
velocidad asintdticamente a una constante.

Si 2, > 1, el segundo término de la ecuacion es negativo v 1a ecuacion es del tipo:

k
= - e, (1.1.15)
-
definiendo:
k= (87Gp.ri/3).
¥

c= H2r2Q, - 1)

Cuando r = k/c, 7 = 0, es decir, hay un punto de maxima expansién en donde se alcanza
un radio maximo y posteriormente empieza un perido de contraccién (7 < 0). En este
caso se ha sugerido que al final de la contraceidu se vuelve a repetir ¢l ciclo, teniendo un
universo oscilante. La ccuacidn (1.1.153) puede ser integrada para los tres diferentes casos.
Para esto, tomese como condiciones iniciales 7 = 0 cuando t = 0. Para 2, < 1, la solucidn

rfk RE i 1 er\ M2
t = _-C-(;‘- - C) -— mscnh <_T> . (1116)

De esta ecuacién puede ser deducida la edad del universo para este caso, sustituyendo k,
c y valuando r = r, se llega a la signiente expresién:

1 1 Q 1-9,\'*
to = 5= - 2 senh™1f ——= 1.17).
T [1 G, T A enh < R ) } (1.1.17)

estd dada por:

La solucidén para f1, > 1 es:



rfk 12 k 1 fer 1/2
$ = —-(-:»(-; — c) + mscn 1 (T) , {1.1.18)

v la edad del universo es:

1 1 2, (0. —1\'
io - -H—D[— Qn -—-l + (Qc - l)alzbt.n (“’(2-;——‘) (1119).

Parael caso Q, =1

r::gkuzpm, (1.1.20)

Sustituyendo este resultado en la ley de Hubble:

2

H="1l=zZ¢ (1.1.21)
r 3
la edad del universo resulta ser:
2 1.1.22
fos 33 (1.1.22)

La ecuacién (1.1.20) puede ser expresada de diferente forma. sustituyendo la expresion
para k, con p, = p, ¥ usando {1.1.22):

NEZE
7‘=r,,<~—> . {1.1.23)

to

Sustituyendo H de (1.1.21) eu la ecuacidn (1.1.10) se tiene la solucion para la densidad
en funcién del tiempo:

p=(6=Gt?)"t, (1.1.24)

Es decir, en este caso donde 2, = 1, el universo se expandird por siempre, en tanto que la
velocidad va disminuyendo acercindose asintéticamente a 0.

Como se ha visto, las tres diferentes soluciones dependen de la densidad de materia en
el universo. Los diferentes comportamientos son debidos al hecho de que ciista la suflclante
materia en el universo para poder frenar la expansion por medio de fuerzas gravitacionales.
En caso de no ser asi, la materia no sera suficiente para poder detener la expansion. La
densidad limite que divide cada uno de los tres casos es, como ya se vid, la definida como

pe (densidad critica).
1.2 Cantidades Observables

Existen en este contexto, basicamente Newtoniano, resultados que pueden ser respal-
dados por prucbas observacionales, por ejemplo, el corrimiento de la luz emitida por una

6



fuente que se mueve con una velocidad v, debido al efecto Doppler y el corrimiento debido
al efecto gravitacional. Para esto, considérese la ecnacion hidrodinamica de movimiento y
la ecuacidn de continuidad:

9 _G(pi) = ~3Hp, (1.2.1)
ot

dv dv  dA=Gpr 50
P i e (1-22)

El primer término de la expansion en serie de In colucidn, para t pequena alrededor de ¢,
es:
4 47
PR po= BHAE = to)pa, v 5% Hor = HIr(l = ty} = ZGportt = ). (1.2.3)

Escribiendo p, en funcién de £, de las ecuaciones (1.1.13} ¥ {1.1.14), la velocidad es::

Q

2 R .
v Hor — HE (1 + )ru VY (1.2.4)
Considérese abiora la distancia a la que se enenentra un foton a un tiepo 1, el cual
llegara al observador en el tiempo actual f.. ndtese que en este caso { < #,. Considérese
ademis ¢l corrimiento de éste, predichio por la ley de Hubble debido al efecto Doppler:

P —e(f = t) (1.2.5)
o .

1—- = = A= -, (1.2.0)
"‘"l T c

! es la frecuencia observada desde un sistema de labo-

donde ¢ es la velocidad de la luz, w
ratorio ¥ wey, €5 la frecuencia emitida por la fuente. Considerando la energia asociada a
un fotén F = hw y la pérdida de energia debido a un campo gravitacional se tiene:

/

Woke — W = [

Ary— A0y, -
———Tz——*—Ju, (1.2.7)

donde wep, es la frecuencia corrida por el efecto gravitacional y ¢ el potencial gravitacional
dado por la ecuacién de Poisson:

Vi = 4xGp. (1.2.8)
Para una simetria esférica (universo isotrépico) tal que la densidad sélo dependa del

tiempo:

¢ = ——Gpr? + cte. (1.2.9)

|y
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Aproximando p & p,, la ecuacion (1.2.7) se puede escribir como:

27
Wty — W' % oz Gor?o'. (1.2.10)
Considerando ahora ¢l corrimiento total A, como la suma de los dos corrimientos, esto es:
.‘y'l - Wlah
a
A=Al (____) (1.2.11)
w

Sustituyendo A’ de (1.2.6) y sustituyendo (1.2.10) se tiene:

‘)__C') 2
(& = lpor
N\ - -

& 3c?

Eliminando ¢l ticmpo en (1.2.4) por medio de {1.2.3), sustituyendo v en (1.2.12) ¥ poniendo

(1.212)

Po en funcién de Q, (ccuaciones (1.1.13) y (1.1.14)), e obtiene:

A~ (F/"TIT) N (7%[_)(1 + %) (1.2.13)

Una mejor aproximacién a esta ccuuncion se obtiene usando el efecto Doppler de rela-
tividad especial a segundo orden:
a

v 1/vy\"
Amlo g () . (1.2.14)

[ C

de manera que, a orden r2, se obtiene la ecuncion:

() () G5 e

En este caso la correccién de relatividad especial o8 pequeiia.

. s - n
La ecuacidn (1.2.13) puede ser resuclta para r a orden A

7-zi[A~ (1+%3.)A"’]. (1.2.16)

o

o

Esta ccuacidn pucde scr eacrita en funcidn del corrimiento de la longitud de onda.
Para esto, se define ¢ como:
/\obs - l\em

sz feha T e 1.2.17
Azm ( )

donde A es la longitud de onda de la luz. Utilizando la expresidn que relaciona la longitud
de onda con la frecuencia, w = 27¢/ A, se puede encontrar una expresién para el corrimiento
de la frecuencia en funcién de z:

e
i

o
+
N

{(1.2.18)

[o}



La ccuacién (1.2.15) ya en funcién de z y a orden 2% es:

- c g . Qn 2
. qﬁ:[:_(aﬁh—g—)z]. (1.2.19)

Esta ecuacidn predice la distancia a la que sc encuentra un objeto que emite luz, la
cual tiene un corrimiento z.

Correspondientemente, para e} tiempo de emision de la luz, la cual llegard al obser-
vador a t = ty, se encuentra:

o= (24 22} 2| 4o (1.2.20)
~ ]1" - _+—5~ = + 9. JA.a

Otro parametro medible para este modelo es ¢l didunetro angular, que podemos eal-
cular conociendo el tamano de una galaxia (1) v la distancia a la que se encuentra. Esta

)} (1.2.21)

expresion resulta ser:

242
3

1.3 Métrica de Robertson-Walker

Como se ha visto, la teoria de gravitacion Newtoniana predice un comportamiente
dindmico del universo. Tambiéu predice tres tipos de comportamientos para el modelo
cosmoldgico, dependiendo de la eantidad de materia que contenga el universo. Sin embargo,
existe otra teoria con la que también se puede construir un modelo cosmoldgico. Esta es
la teoria General de la Relatividad formulada por Albert Einstein en 1916, En ella se
relaciona la geometria del espacio-tietnpo, por medio de la métrica, con la distribucién
de las fuentes gravitacionales, que son la materia y 1o energia, la cual es introducida por
medio del tensor energia-momento. Esta relacion esta dada por medio de las ecuaciones
de campo de Relatividad General, que en un sistema con ¢ = 1, estan dadas por:

L1 A
HY — Slte} 4+ Agl = —srGI} (1.3.1)

en donde R} es el tensor de Ricei, R el escalar de curvatura TF es el tensor de energia-
momento t ¥ A es la constante cosmoldgica. Esta constante, a pesar de ser un término
de completés en las ecuaciones de campo, es fisicamente inecesaria, y fue introducida por
la falta de aceptacién que tuvieron originalmente los modelos cosmoldgicos, construidos a
partir de las ecuaciones de campo. Para todo este desarrollo se tomard come cero, aunque
existen modelos costnoldgicos que si la consideran.

t Con R = R:f, Rf = gka;m = _(]"'"‘R£

h R}'ml = a’"rlkl - a‘rfm + I-‘Jk'mr‘{l - I‘_‘i:lr‘xjmi
P:‘nt = (l/z)gk"(ongm + amgjl - ajgml)‘

ml}



Se puede construir una métrica que sea homogénca e isotrdpica, partiendo de la
ecuacién para alguna superficie tridimensional. Existen bésicanicuic t1es tipos de espacios

que cumplen con las propiedades de homaogencidad e isofropin: el cliptice, ¢l plano y ol

hiperbdlico. Estos tres espacios son los correspondientes en tres dimensiones a los que
serian en dos dimensiones una esfera, un plano y nna “silla de montar”, respectivamente,
Entonces su ecuaciéon es simnplemente una extension a tres dunensiones de los espacios
mencionados. Por ejeinplo, para el caso de una esfera, la extencién a una superficie tridi-
mencional estd definida por ke ccuacion:

Jf + r:: 4y 4 r‘I = u:‘ (1-3‘2)

en donde a representa ¢l radio de esta hiperesfera, Tomando un elemento de linea espacial

sabre la superficie se tiene:

(1.3.3)

dl* = 41.rf + u’xl:‘, N (l.rg - d:

Diferenciando la ecuncidn {1.3.2). e pucde climinar la variable ry en (1.3.3). v ponerla en

funcién de las otras tres variables:

rydry + Todry + rydra )’

dliF == de? 4 drl + ded 4 (1.3.4)

2 ¢ 2
« ‘—J‘lbl'!“.!x

Con el camnbio de variable xy = r'senflcoso. 1y = rlsenfscno. ry = r'cosé, con r = 7'/a,

el elemento de linea cs:
d* = a° (Jrf +rrdet 4 7'2.<:‘1129(7'612).

En el caso general, para cualquicr superficie. se obtiene:

1< kr

9 ) (]7"-2 n Pl B ) '7\
d* = a~ + rod@” 4 r'.scn'()do‘), (1.3.5)

en donde £ toma los valores de 1 para una superficie eliptica, 0 para una plana y -1 para
una hiperbdlica, v a es conocido en general conin el factor de escala.
Considerando el clemento de linea cuntridimensional, es decir, ya con la coordenada

temporal, se tiene que:

dr?
1 —kr2

ds?® = dt® ~ az( +ridg? + r255n29r1¢2). (1.3.6)

Recordando la definicién de la métrica:

) -
ds® = gi;x"x?,
¢ésta resulta tener la siguiente forma:

10



(12

=1 g = T

ges = —a’r?, ges = —a’risen®d, g, =0parai# j.

Esta métrica es conocida como la métrica de Robertson-Walker, donde a sélo puede
ser una funcién del tiempo y no de las coordenadas espaciales ya que de otra forma el
espacio no seria homogeneo e isotrdpico.

Adembds de la métrica, la funcidn que aparcce en las ecuanciones de campo de Einstein es
el tensor de energia-momento. Para este modelo se considera el tensor de energia-momenta
de un fluido perfecto:

TE = Ap -+ p)Ut Uy — pél.

Si se considera un sistema de referencia tal que U = ¢} donde ¢ representa la coordenada
temporal, entonees las Vinicas componentes diferentes de coro son:

0 . I
Ty = T} =

= - (1.3.7)

Sh

penden dol tlempao,

en donde p (la prosiong v p {la den
Se puede sustituir la métrica ¥ ¢l tensor de energia-momento en las ecuaciones de
campo para cncontrar condiciones sobre o, py p. Delas 10 cevaciones de campo sdlo existen
4 diferentes de cero (las de la diagonal). Por simetria, las tres componentes espaciales son
iguales por lo que solo se ticnen 2 ecuaciones, una para la parte temporal y otra para la
parte espacial. Para la parte temporal de la ecnaciones de eampo se obticne:
1 A—( .
slay — —1—“—39/1«:" =L (1.3.8)

)

nétese que si en la ecuacion (1.1.11) se sustituye la expresiéon para la masa de la ecuacion
(1.1.9) se obtiene la expresion (1.3.8), con 4 = —k/2. La ecuucién para la parte espacial,
con una simple transformacion lleva w:

b

Erx(p + 3p). (1.3.9)

Estas ecuaciones son conocidas como las ecuaciones de Friedmann.
La ecuacion (1.3.8) puede ser escrita como:

k
a?H?
en donde @ = p/p. y H = a/a. Dec esta ecuccion sc observa que si k=1, > 1, es

decir, cuando p > p. el universo es eliptico y se tiene un universo con curvatura positiva
cerrado sobre si mismo y de extensién finita, Para k = 0, Q = 1, cs decir cuando p = p.

=Q-1, (1.3.10)

se tiene un universo plano de extensién infinita y con curvatura cero. En ¢l tercer caso si

11



k= —1, p < p. ¥y se tiene un universo hiperbélico con curvatura negativa, abierto y con

una extension infinita.
1.4 Soluciones de la ecuacidn de Friedmann

Las ecuaciones de Friedmann pueden ser resueltas para a, 31 se cousidera una ecuaciéon
de estado que relacione la presion con la densidad. La dependencia de la densidad con «a
se encuentra a partir de una de las propiedades del tensar energia-momento, que’es la ley
de conservacién para la energia y para ¢l momento:

T = 0. (14.1)
Para la parte temporal, esta condicion leva

d(pa®) = —pd(a*). (1.4.2)

lo cual no es otra cosa mas que la segunda ley de la termodindmica para un proceso
adiabatico, es decir, se ha supucsto que sc couservi b entropia. {pa® ) representa la energia
interna. Recuérdese que p, cn umidades donde ¢ = 1, es la densidad de materia como de

encrgia.
Dada una ecuacion de estado (p = ap). con & = cte, se puede resolver (1.4.2) en-

contrandose que la solucion esta dada por:

poc a30FE) (1.4.3)

Los valores de « mas usados son los siguientes:

RADIACION (p= %p} — poxrt (1.44)
MATERIA (p=0) — pocr™? (1.4.5)
VACIO FALSO (p= —p) —= pocete. (1.4.6)

Como se discutira mas adelante el universo es cn ¢l principio dominado por radiacion,
¥y posteriormente por materia. En este caso no existe un periodo en el que el universo
sea dominado por vacio falso, sin embargo, existen algunos modelos como los del universo
inflacionario, en los cuales existe un periodo de tiempo donde se tiene una densidad de
enegia del vacio falso.

La dependencia respecto al factor de escala a en las ccuaciones (1.4.4), (1.4.5) y (1.4.6),
es la misma que respecto a la r usada en la seccidn 1.1, salvo alguna constante, debido
a que r crece linealmente con a. Como r representa la distancia de dos puntos sobre la
superficie tridimensional, estas distancias son proporcionales al radio de la superficie.
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Volviendo a la solucién para las ccuaciones de campo, dividiendo (1.3.8) entre a y
sumando (1.3.9), sc tiene para ¢l caso p = 0, la ccuacidn:
.n

PRI
204 — 4
a @

=1 (1.4.7)

La solucion a esta ccuacién para {2, > 1 (k == 1), en funcién de la variable 8, que satisface

df = dt/a, es:

Q ) Q . 2
= e T (1 — cosf b= H7V 2 (B senlf), = 1.4,
a aq‘Z(QG—l)( cosf) H; 56T, -_1)3/,_,(9 enf) TT oond (1.4.8)
Y para €2, < 1 (k = ~1), Ia solucién en funcion de v, con o = 76, es:
Q Q v 2
= Qg (cosht ~ 1), U= H oo (senth — ) | = e
a (152(1 — QD):,/._,(ro X% Y, 1, S fln)"’/z( enys — ) TF conhv

(1.4.9)

Para 2, = 1 {(k = 0}, se tiene una solucién explicita en el tiempo:

£\ 20
a ’—’u{,<;‘) . (1.4.10)

Estas soluciones son lus correspondientes a los modelos de Friedmann. En el primer
caso tenemos un universo cerrado {eliptico) que se expande hasta aleanzar un punto
maximo y posteriormente se contrae. Para el segundo caso el modelo es abierto (hiperbah-
co) v se expande indefinidamente . El tercer easo corresponde a un universo ahierto (plano)
que se expande también indefinidamente. Las tres diferentes soluciones, son mostradas en
la grifica 3.

La semejanza con los modelos elisicos = obvia, v existen miuy pocas diferencias, una
de ellas es que la relatividad general provee de nna expresion para el tipe de energia total
del sistema. La constante 4 en la ccuacidn (1.1.11). que representa la energla total. es
equivalente al factor —&/2 de la ccuacion (1.3.8), aunque éste estd normalizado. De esta
manera, ¢n ¢l caso de un universo plano se tiene una enereia tatal de 0 oara el cpen
abierto Ia energia total es positiva, mientras que para el caso cerrado la energia total
del sistema es negativa. Otras de las diferencias son basicamente conceptuales. En el
modelo clésico lo que se tiene es un fluido en expansién cn un escenario tridimensional con
interaccién gravitacional. Para el caso de la relatividad lo que se tiene es una expansion
del espacio mismo. En los modelos cldsicos la variable usada es r, y representa la distancia
tridimmensional de un punto material al centro del sistema de referencia. Esta variable
representaria, en un contexto de relatividad general, un elemento de linea espacial sobre
la superficie tridimensional. En los modelos de Friedmann se usa a, que representa una
especie de “radio” del espacio, el cual es conocido como el factor de escala.
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del tiempa. para cada ano de los modelos de

Robertson-Walker, eliptice (k= 1), plane tk=t} » hiperhilicn ck=-1)

También se pueden encontrar soliciones para of caso en que p = 1/3p. es decir, el caso

de un universo dominade por radiacion. Dara 2, > 1 Ia soleidn es:

= Asenf |t = V(1 —ensf) L e — {1.4.11)
Para Q, < 1:
0= Bsenbe .t = Blicoshy— 1), @ = — . (1.4.12)
coshe
Y para Q, = 0:
p = O (1.4.13)

En estas soluciones el comportamiento cualitativo para los casos en donde ©Q, # 1
es el mismo que para los casos en donde la presion es cero. En el primer caso también
se tiene un universo periddico. finito v cerrado. En el =egundo caso un universe ablerto
infinito y que se expande por siempre. En el ialtimo caso, s decir, para un universo plano
dominado por radiacion. la dependencia con ol tieinpo crece mas lentamente que en el caso
de un universo dominado por materia {(p = (). aunque en este caso la expansion tambicn
es indefinida.

1.5 Decaimiento de la velocidad y la frecuencia



El cambio en la velocidad de una particula que s¢ mueve libremente es una car-
acteristica de un universo en expansion. Para deducir esto, considérese la ecuarion de
movimiento de una particula no necesariamente sin masa:

B a

%r + L‘uu”(fi\ =), (1.5.1)

la cual es la ecuacidn de una geodésica, donde u* = dz#/ds y \ es un pardametro afin.
La cuadrivelocidad puede ser expresada en términos de la velocidad espacial como ub =
(u®,u’) = (v,7¢"), donde [&] = hyv'ed, siendo dy; la parte espacial de la métrica y v =
(1 — |5]3)~1/2. Si se elije el clemento de linea tetradimensional como el parametro afin, la

ecuacion de la geodésica para la parte temporal es:

du® o b =0
e 4T ut e =0 (1.5.2)
Para la métrica de Robertson-Walker, lus nnicas componentes en los simbolos de
Christoffel diferentes de cero son I = (a/adhy;. Usando el hecho que hyutu? = |d)4, la
¥ 79y 1 ¥} [
ecuacion de la geoddsica cs
du®  a. .
12 b
=+ =il =0, (1.2.3)

e Q@

De la condicién de norma se tiene que: (u®)? — [7]® = 1. Diferenciando esta expresion
se obtienc que w°du? = [T|d|d]. por lo que (1.5.3) puede escribirse como;

1 |

u? s

a L C
+=lii| = 0. (1.5.4)

Como u® = dt/ds esta ecuaciédn se reduce a:

la cual, integrando se tiene que:

Si se considera una particula con una velocidad no relativista, entonces el factor y = 1,
por lo que [@] = |¥]. En este caso el cambio en la velocidad de una particula queda
expresado como:

,';’:I = “: (1.5.7)

En el caso de fotones, este fendmeno se manificsta como un corrimiento en Ia fre-
cuencia. Supéngase que un fotén es emitido desde un fuente con una frecuencia wi. Este
fotén es recibido en un punto cercano con una frecuencia w;. Si estos dos puntos no se
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encuentran muy alejados, la velocidad relativa entre el cmisor ¥ el receptor (v21) no es muy
grande, y el corrimiento de la frecuencia es dado por efecto Doppler clasico:

e
(°4]
=

Wy =Wy = wyp oy, (1.
Usando la ley de Hubble, definida en la expresion (1.1.6):

-

wy —wn = Hizpwey, (1.5.9)

donde /2; es la distancia entre el emisor ¥ el receptor. En el limite cuando I; tiende a

cero, se tiene:

d = —Hudl. (1.5.10)
Usando el hechode quedl = dt y H = %%} = i%'i) se encuentra sustituyendo en {1.5.10):
do = —eo RS (1.5.11)

ot

Integrancdo esta ecuacida:
a - 1y
w:%(iA (1.5.12)
\ a

Es decir, la frecuencia cambia inversamente con el factor de escala.
Esta ecuacion en funcion de Ja longitud de onda es;

Ao o
_— = — 1.5,
A a’ (1.5.13)
lo que implica directamente:
do =
= — 1.5.14
1+ - (1.5.14)

En un universo en expansién un fotén que se mueve libremente tendra un corrimiento
en la frecuencia y por lo tanto una perdida de energia, debido a la expansion misma. Esto
es debido a que la longitud de onda de la luz ex nna distancia fsica la cual cambia con el

factor de escala.
1.6 El tiempo de expansién del universo

Las ecuaciones de Friedmann pueden ser integradas para obtener el tiempo de ex-
pansidén del universo, quedando éste en funcién del tipo de universo que se tiene, es decir,
del valor de 2,. Ademads hay que considerar si se tiene un universo dominado por materia
(DM) o por radiacién (DR). La densidad para cada uno de estos casos, se obtiene de la
ecuacién (1.4.3) y es:
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(1.6.1)

plp. =(afa,)™® (DM),

(1.6.2)

P/I)n = (a/au)“l (DR)

Sustituyendo p en la ecuacién (1.3.8), multiplicando por dos, reacomodando términos y

tomando un sistema de unidades tal que ¢ = 1, se tiene para cada uno de los dos casos:

(1.6.3.)

-m =g

<_> k3G
¢4

IS Sl y L
9 (DR). (1.6.4)

a\’ ( \
— ) = D (N
2 3 Pt o’

Usando (1.3.9), (1.5.14) v haciendo el cambio de variable r = a/a, se tiene que si:

) g
t= _/ -
I a

entonces:
. (1+:27" dr
t= H; /0 T (DA, (1.6.5)
¥y
dr
(Dn). (1.6.6)

. (142"
t=H;
° _/; 1-~Q,+ Q2172

Integrando la ecuacion para el caso de un universo dominado por materia y tomando el

caso £, > 1, se tiene que:
Q2
— ! o
t=H; 0, —1)72
Qoz —Q, +2 20 — 1P2(Qpz + 1)1/2
-1 _ ) 1.6.7
x[cos ( asr o, OGS . (1.6.7)
Para el caso O, < 1:
2,

t=H ' —°
B sn—agpne

2(1 = 06)"/2(Qoz + 1)‘“]. (1.6.8)

Qoz— Qs+ 2
_ -1 0 ]
x[ cosh ( PN )+ i+

Para un universo plano lo que se obtiene es:
17



t=(2/3)HT (1 4+ )72 {1.6.9)

Para calcular la edad del universo se toma 2 = 0, esto es, cada vez que se ve un
objeto con un corrimiento z, se estd viendo ese objeto en el pasado, ya que la luz que
emite el objeto tarda cierto ticmpo en llegar al observador. Si se quicre ver un objeto en
el presente, se tiene que elegir uno que esté a una distancia cero, es deeir, con corrimiento

cero. La edad de universo para el caso cerrado es:

5 X
to = HT! ;(h—g‘-’—l)w [mr‘('zn;‘ ~ 1)~ #(Qn - 1)”'} (1.6.10)

Utilizando ¢ hecho de que:

b ; 1 1/2
cnn‘_‘(ﬁt‘: - 1) = 2scn! (1 - m) ,

v reacomodando términos, la edad del universo puede cacribirse como:

. 1 ( 1 Q, =1\
o == —— | — -+ —— KET7] R .
Ho\ Q-1 7 {0, ~ 17 ( 2, '

que ¢s exactamente la misma expresion deducida para la edad del universo en el anéalisis

Newtoniano {ecuucién {1.1.15}).

Para el caso abierto:

Q 2 .
gt o = _ 12 _ apehi— 1207
ty = I 2(1_90)3/3[90(1 2,) cosh™ {200 1)]. (1.6.11)

Usando la siguiente identidad:

b A 1 - 1/2
sh™1{ = — = 2s Rl .
cosh (QO 1) 2senh (Qo 1) )

se tiene que la edad del universo puede escribirse como:

1 1 Q, 1=\
to = —— - denh ——— ,
H,\1-9, (1-£,)3/? Q,

Ia cual es nuevamente la misma expresion que en ¢l andlisis Newtoniano {ccuacién (1.1.17)).
Finalmente, la edad del universo para ¢l caso plano es:

2
to = =H ! .6.12
u (1.6.12)

Como se ve, también sc recupera la edad del universo para el caso plano en el analisis
Newtoniano {ecuacién (1.1.22)).
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Lu edad del universo resulta ser una funcién decreciente de 4, es decir, mientras mas
grande la densidad existe una desaceleracién mas rapida. Un caso extremo es que cuando
Q, — 0, en la ecuacion (1.6.8), ¢ — H;7 {1 4+ 2} =078 %x 10 h™1 (1 + 2)71, y la edad
del universo es:

t=H,

o
es decir, la edad del universo para un universo carente de materia y radiacién.
Considerando ahora ¢l caso de un Universo dominado por radiacion, si se integra la

ecuacién (1.6.6):

o S ) (L 42 -, + 1) _
= @, - 11 <) ' (1.613)
Entonces la edad del universo (z = 0) es:
)7 -1
to = H' 5 (1.6.14)

Analizando también los casos limites vistos en el caso de un universo dominado por materia,

se tiene que para un universo plano ln edad es
1o .
f, = 5]{0 . {1.6.15)

De la ecuacién (1.6.4), para 9, = 0. ze obtirne {, = H7V, igual que en ol caso de un
universo dominado por materia. Esto es obvio ya que en este caso limite se tiene ] mismo
tipo de universo.

Otro caszo que resulta ser de fhcil andlisis cu ol de un universo plano en donde existe

materia y energia del vacio falso (equivaleate a una constante cosmoldgica). Para este caso

se tiene que la presente edad del universo es:

140l
R } (1.6.16)

5
S r—1y=1/2

fo = —H_ "7 In | =

qie rac (l"'Qq-nr)]/"

donde Q.4¢ = puac/pe ¥ se esta asumiendo que Qvae 4 Qimareria = 1. De esta expresion se

puede ver que para un universo con & 15% de materia es més viejo que H! y si se toma

el caso de un universo sin materia en donde sélo existe energia del vacio falso se tiene que

3 q

to — 0O .
1.7 El horizonte

Un punto de fundamental importancia cn la cosmologia, radica en el hecho de que sélo
existe una regién en el universo que esta en contacto causal, es decir, s6lo una porcién del

universo ha logrado intercambiar informacidn, partiendo del supuesto que la velocidad de
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la luz es la velocidad limite para este intercambio. El horizonte de particulas es definido
como la superficie en la cual se encontrarian los objetos mas lejanos que hubieran podido
intercambiar alguna informacién con el observador. La regién dentro de esta superficie,
serfa la parte del universo causalmente conectada. La distancia espacial recorrida por Ja
luz desde esta superticic hasta el observador, es definida como la distancia al haorizonte.
Para calcular esta distancia, sin perdida de generalidad, se puede colocar al observador
en el origen de coordenadas, de forma que los rayos de luz legan de manera radial, y por
lo tanto df = d¢ = 0. La distancia espacial se calcula integrando la parte espacial de la

métrica de Robertson-Walker (ecuacién (1.3.5)):

d(t) = /) ”m(——fﬁ:ﬁﬁqf—z‘ {1.7.1)

De la ecuacién de movimiento de un fotén (de® = 0), se tiene que:
. i

/r dr _ /( ot
o (1 =kt = Jy a{t)’

lo que implica:

t
dt

I (8) = alf) . 1.7.2
antt) = atn) [ 2, (1.7.2)
donde dp(t) es la distancia al horizonte a un tiempo ¢, la expresion anterior también puede
ser escrita como:

a(t) (1’(1(}")

o Al (1.7.3)

dp(t) = a(t)

La expresion para a{t) depende del tipo de universo. es decir, si éste ¢s dominado por

materia o por radiacidén. La expresion pura cada case puede ser dada a partir de {1.6.3) ¥
(1.6.4) en forma general como:

=

a I+3a
eﬁ:@yg[l_nama(_ﬁ) 1. (1.7.4)
N J
donde « = 0 para cl caso de un universo dominado por materia ¥ a = 1/3 para el caso
de un universo dominado por radiacién. Sustituyendo la expresion para a(t) de (1.7.4) en

(1.7.3) haciendo el cambio de variable z = a/a, , ¥ usando (1.5.14) se tiene que:

dr

1 (143)~!
= Ha(1+:)/g [22(1 = Q,) + Qez1-3a]i/z’

Para el caso de un universo dominado por materia (a = 0) la distancia al horizonte

dy (1.7.5).

€s:
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1 - 2(Q, - 1)
d =z 5 ! | R —— N 176
M=+ (@, - 1A [ Q,(1+7) (1.7.6)
para el caso en que €, > 1 . Para el caso plano se tiene que:
dip =271 + )73, (1.7.7)
Esta expresién en funcidn del tiempo (ecuacion (1.6.9)) es:
dyy = 31, (1.7.8)
Finalmente para el caso 2, < 1
1 - 2(1 - Q)
dy = shH 1 2 4 1.7.9
1 Ho(l PR TE - Q‘,)l/;'m i [ + !30(1 +_:)} ( ¢ )

Estas tres expresiones siempre son cantidades finitas para todo el rango de . En
particular cuando :z — oo, es decir, en el momento de la gran explosién, dy — (0. En
el caso de un universo pluno o abierto, en donde o volumen del ecpacio es infinito, es
claro que sdlo una fraccidn del universo estard causalmente conectada. Para ol caso de un
universo cerrado. la fraceion del universo que esta causadmente concctada s la rozén entre

nein al heorizonte v la circanforancia del undserso es decing dyg/2xa{f), en donde

la distancia o
27a(t) es la longitud de la cireunferencia. Sustituyendo L expresion para dy. eseribiendo
alt) como a(t) = a,/(1 4+ =) ¥ usundo o} hecho de que oFHQ, — 131 = 1 de la ecuacién

(1.3.10} para ¢l caso cerrado, se tiene ques

dylt)

2a(t)

(1.7.10)

Esta expresidn es cero al momento de la gran explosion, es decir, en este momento todo

el universo esti causalmente desconectado. Estarazénes 1/2 cusndo 14z = (2, —1)/Q,,
es decir, en cste momento un fotdn que salid desde un punto en el momento de la gran
explosion ha recorrido la mitad del universo, legando @1 punto que se encontraba justo en
el polo opuesto. De esta manera ¢l universo entero es visible desde cualquier puute, esto
es, la luz ha legado desde el punto mds remoto del universo. De la eenacién (1.4.8) =e
puede deducir que el punto de maxima expansion pura ¢l caso cerrado, es cuando § =7 y
de esta formau:

nYnHI — Q(}
a, Q,—1
Usando nuevamente (1.5.14), se deduce que, cuando 1 4+ z = (2, — 1)/, es cuando

el universo estd en el punto de maxima expansién. Como cl periodo de contraccién es
simétrico, un fotdn habra completado una vuelta alrededor de universo, justo en un ciclo
completo de expansién y contraccién.



Para el caso de un universo dominado por radiacién, la expresion (1.7.5) se convierte

en:
d ! e I (1.7.11)
T HO ) /(, (231 = 2,) + Q)17 e
Para €l caso plano (£2, = 1) sc¢ obtienc:
Ay = e (1.7.12)
Ho(l 4+ z)?
La solucion para el caso cerrado (2, > 1) es:
1 Q, -1\ 2]
Iy = oo een T (1 - T D . 1.7.13
< Hoil+ )8, — 1172 " [{ ) ( Q, ) (1.7.13)
Finalmente para el caso de un universo abierto (, < 1%
/2
dpy = 2 )
T (T } }

(1.7.14)

En un universo de Robertson-Walker dominado por materia o por radiacion la dis-
tancia al horizonte ¢x una funeidn que vale cero en el momento de la gran explosion. En
un principio no existian regiones del universo causalmente conectadas. a pesar de que la
distancia entre cualesquicra dos objetos tanbidén tiende a cero en el momento de la gran
explosién. Esto se debe al hecho de que Lo distancia fisiea entre estos objetos, crecié en
un principio mas rapido que su distaucia al horizonte. Gradualmente [a velocidad de ex-
pansién disminuyd v objetos corcanos cuipezaron o entrar en contacto causal, pero incluso

hoy en dia existen regiones del universo que no ¢stin causalmente concctadas.

1.8 Historia térmica del universo

El hecho de que la densidad de matcria en el universo decaiga como p,, ~x a~2 3
la de radincién como pr x a7}, situa al universo actualmente en un periodo donde la
dinarnica, y los procesos a gran escala estdn dominados por la densidad de materia, la cual
es aproximadamente 100 veces mayor que la densidad de radiacién. Sin embargo, en épocas
muy tempranas, cuando ¢l factor de escala era muy pequeno y existian temperaturas muy
elevadas, la radiacién y las particulas relativistas fueron mas importantes que la materia
ordinaria.

La dependencia de la temperatura con el factor de escala durante este periodo de
tiempo puede ser facilmente deducida. Recordando que un un objeto que se encuentra una
temperatura T, contiene una densidad de energia de radiacién p que varia como p o T y
usando (1.4.4), sc obtiene directamente que:
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Toaa "t (1.8.1)

Cuando el universo se encontraba a una tempertura T > 102/, contenia una gran
variedad de particulas en equilibrio térmico. Entre estas particulas se encontraban: fo-
tones, leptones, mesones y nucleones, asi como sus antiparticulas. A tiempos posteriores
T =~ 10'? K, el universo contenia fotones, muones, antimnones, electrones, positrones, neu-
trinos y antineutrinos, ademis de protones en la misma cantidad de nentrones. Todas esta
particulas estaban adn en equilibrio térmico. Conforme la temperatura cayd por debajo
de T = 101°A, los muones vy antimuones comenzaron a aniquilarse y de esta forma de-
saparecicron Ia mayorin de muones. Los nentrinos 3 antineutrinos se desacoplaron de las
demas particulas a una temperatuen de T oae 1.3 ¢ 10N R dejaado electrones, positrones,
fotones ¥ unoes pocos nucleones en equilibrio térmico. Cuando la tomperatura cayd por

debajo de 9
periodo de aniquilacién de los pares electrén-positron

< IWYA, aproximadamente 4 segundos despuds de T gran explosion, hubo un
A una temperaters aprosimeda do T0PR 0 0 130 sow 3 Tos newtrones ciipezaron
a fusionarse con protones, debido a fucrzis nucleares, formando un gas jonizado. prinei-
palmente de hidrogeno helio y alounos isdtopos de estos dos elementos. La cantidad de
hidrdgene que se o s conocido como hldrogeno primordial, con una abnndaneia de
aproximadamente 7557, mientras que la eantidad de helio ereado fué de aproximadamente
25%.

Uno de los periodos mas importantes de actividad se didentre T s 100K v T &~ 100K
en donde ocurrieron tres eventos importantes en Lo vida del universo, los cusles dieron lugar
ala era dominada por In materia. & la creacidn de dtomos v a o gue actualmente se canoce
como la radiacion de fondo.

El primuero de estos tres eventos fue ol de equilibrio entre L densidad de materia v la
densidad de radincién. Este os el instante en doude Ly densidiad de materia v 1o densidad
de radiacidn tuvieron el mismo valor, ¥ a partir del cual termina el periodo dominado por
radiacién y se cutra en un régimen dominado por mwateria. Se estima que este moniento
ocurrid cuando el universo tenia una edad de £ = 1400 anos, os decir, noa temperatura de
T = 64,000\ {estas estimaciones de obtienen consideranda O = b — 11

El segundo de estos eventos que tomo lugar fue la recombinacién. Conforme la tem-
peratura disminuyo los electrones libres perdieron energia, cayendo cu ¢l potencial de los
nicleos y dando lugar a dtomos de hidrogeno y helio. Cominmente In recombinacién se
define como el momento en que el 90% de electrones estan combinados con nicleos y solo
existe un 10% de electrones libres, este momento ocurrid a ¢ a2 140, 000 afios despuds de la
gran explosion, cuando el universo se encontraba a una temperatura de 7' = 3600K, con-
siderando nuevamente un universo plano, y el maximo valor estimado para el parimetro
de Hubble.

El dltimo de estos tres eventos fue el desacoplamiento de fotones con la materia. A
medida que el universo se fue expandiendo y la temperatura disminuyé, el equilibrio térmico
entre materia y radiacién legd a su fin, de esta manera, los fotones se desacoplaron dejando
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dc interaccionar con la materia. Este desacoplamiento ocurrié a un tiempo de ¢ = 180,000
afios, correspondiente a una temperatura de ' =2 3, 000K (con Q, = I = 1). Esta radiacion
es conocida como radiacion de fondo de microondas y actualmente se ha detectado con
una temperatura de tan sélo 2.7 K, debido al hecho de que su frecuencia ha sido corrida
por la expansidn (ccuacion (1.5.12)). La temperatura de la radiacion desacoplada en ese
momento cra la correspondiente temperatura que tenia la densidad de materia, ya que
para ese entonces el universo se encontraba en ¢l periodo dominado por materia. A fin de
estimar la relacion entre temperatura y densidad de materia, considérese la expresion para
1a densidad numérica n, de particulas de un gas en equilibrio térmico, en terminos de su

funcién de distribucidn espacial f(77):

_/f(if)(f‘p- {1.8.2)

donde ¢ son los grados internos de libertad. La funcién de distribueion f{p), estd dada
por la funcién de distribucién de Fermi-Dirac o la de Bose-Einstein:

F@) = (eapl(E — )Ty 170, (1.8.3)

- -2

donde E es la energia, tal que E® = [p? 4 m® ¥ g s o potencinl quimico. Sustituyendo

(1.8.3) ¥ escribiendo "a integral ol funcion de la energia se tiene que (1.8.2) es:

1%

R — )l
{
/ ‘”’((E—/l)/T):‘1E(‘E' (1.8.4)

m
En el caso en que T 3 m vy T S p, laintegral anterior es:
o= (C(3)Y/ =T, (1.8.5)

para la estadistica de Bose-Einstein y:

n = (3/4)(¢(3)/7*)gT>, (1.8.6)

para la estadistica de Fermi-Dirac. ¢(3) es la funcién zeta de Riemann de tres 3y tien
un valor de ((3) &~ 1.2. Como se puede apreciar n o« TP tanto para bosones como para

fermioncs.
1.9 Inflacién

A pesar del éxito de los modelos cosmolégicos de Robertson-Walker, estos modelos
tiene algunas implicaciones que estdn en contradiccién con varias observaciones.

El primero de estos problemas, es conocido como el problema de la llaneza. Ac-
tualmente no se sabe cual de los tres modelos de Robertson-Walker (plano, hiperbdlico o
cliptico), corresponde al tipo de universo en el que vivimos. Sin embargo, existen limites
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respecto a la densidad, que sitGan al universo con una densidad tal que: 0.2 < 2, < 2.
Considerando la ecuacion {1.3.10), escrita comae:

=0Q-1, {1.9.1)
-

es facil darse cuenta, que i ¢ disminuye en el tiempo, como eocurre en los modelos de
Robertson-Walker, Q cada vez se aleja mas de 1. Para que actualmente se tenga un valor,
en ¢l rango antes mencionado, es necesario que el universo haya tenido una densidad inicial
con un valor extremadamente cercano al valor eritico. Es decir, es dificil justificar por qué
el universo empezo con un valor inicial en la densidad tan especifico.

El segundo problema que tiene el modelo clisico, es ¢l problema de la desconeceion

causal. La radiacion de fondo de microondas, mencionacda en la secetdn anterior, hia sido

detectada con un valor correspondicute o una temperatura de aproximadamente 2.7 A
en cualquier direceion, es deeird con un mny alto nivel de isotropia, Esto tmplica que dos
regiones que se cncuentran actnalmente muy alejadas, pero no necesarimente causahnente
desconectudas, tuvieron I misma temperatura durante el desacoplamiento entre radiacion
y materia, ya que las dos radiaron o la misia temperstura. La distancia correspondiente
entre estas reglones, o ol momenta del dexacoplamiento, ex mavor que fa distancia al

1ou 17 por lo que se encontraban causalinente desconec-

horizonte cn esa ¢poca (ver see
tadas ¥ no podia haber existido algin proceso fisico que les permitiera tener la misma
temperatura,

Estos problerias, entre otros, son resucltos por un modelo propuesto por Alan H.
Gutt (1981) conocido como el universo inflacionario. Esta modelo fue corregido por Linde
(1981) ¥ Albrecht v Steinhardr (193250 con o} modelo de el nuevo universo inflacionario.
Aqui serd planteado dircctamente o] cegundo modelo.

La idea en In que se basn este modelo, es que existié un breve periodo de tiempo
acio falwo™, o] cual origind

durante el cual la materia estuvo en un estado mataestable de
que el universo se expandicra cu forma exponencial, duraute exte periodo de tiernpo de
dmadamente 10%°

, el nniverso se expandid por un factor de apro

vacio falco. En cste lups
veces mas de lo que se hubiera expandido en la cosmologia estandar.

El modelo del universo inflacionzrio requicre de un campo escalar de Higes €, con un
potencial efectivo 17{@ ). similar al 1nostrado ¢l la grafica 4. Una de las motivaciones para
este tipo de campo escalar tiene su origen en teorias de unificacion de Ias interacciones
fuerte, débil 7 clectrowagnética, ya que esta forma para ¢l potencial también se requiere
en este tipo de teorfas de gran unificacidn,

El valor VV(®) representa la densidad de energia. El valor miximo que se aprecia en
la grafica 4, que se da alrededor de & = 0, corresponde a una region inestable, donde la
densidad de energia es aproximadamente constante. Este es ¢l periodo donde se supone
el universo cstuvo dominado por un vicio falso el cual tienc la propiedad de tener una
densidad de energia constante. Posteriormente, el valor del potencial decae mediante una
transicion de fase, hasta un estado estable, donde el potencial oscila y el cual corresponde
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V(g)

Vacio
verdadero

Grifica 4.-Petencial efective como funcion ded campe eccalar, para vn unisverso inflacionario

a un vacio verdadero.

vieto falso, cuando la densidad

El periode de inflaciln ocurre dutante este ost !
de encrgia es conxtante, Pura cadenlir T solucion para el fector de escala en el modelo in ﬂa-
cionario considérese unn de las connciones de Frivdinanun ceenncion (1.3.80) » par facilidad

considdrese el vaso plano (d =y

a2
_> (1.9.2)
4]
La soluctén a esta eenuncidn, considerundo gque Ta densidad es constante es:
ailt) woerpi i {1.9.3)
donde \ = (8=Gp/3) <. Recordaudo que ¢ pardinetro de Hubble es definide como
H = aja. entonces H = . Durante erte periodo de inflacidn ol pardamerro de Hubble

¢5 constante,

Una forma de interpretar qm* una densidad de enereia conustante origine uu proceso de

inflacion es por merdin de la e B lu couanidn (.39 se puede ver que Ja aceleracion

originada por una densidad v ouna presidou positiva, es negntiva, os decin e veloeidad
de expansion va disminuyendo. Sila presion os negativa y tiene un vidor de p = —p

(ccuacién (1.4.6)), 1a eeuacidn (1.3.9) imphica uns aceleracton positivag exto ex, la velocidad
de expansion ammenta. De esta forma. una presion negativa puede sor interpretada como
una fuente de inflacion.

Duzante el periodo de inflacidn, [a densidad del nniverso ze ajusta hasta alcanzar un
valor extremadamente cercano a 1. Si el universo tiene un periodo en donde el factor
de escala crece exponencialmente, @ también crecerid exponencialimente. En la ecuacién
(1.9.1) cs directo ver, que si a crece, 2 — 1. independientemente de su valor inicial. En
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este modelo no es nada extrano que el valor de la densidad actual, esté tan cercano al valor
de la densidad critica.

Para cutender como se resueive ol problema de s desvoneecion eansal, fijese en el
horizonte de evenios, Este co define como ix superiiere que divide Lregion del universo,
que nunca mas volverd a estar en contacto causal, anngue podrin haberlo estado en el
pasado. De la definicidon os claro que la expresion para la distancia al horizonte de eventos
es la misma que para ol horizonte de particulas, pero integrando de un tiempo + hasta
infinito (ccuacidn (1.7.23):

[t
ppp(t) = a{t) / —_ (1.0.4)
Je

Para el caso de inflacion, la distancia ol horizonte de eventos se obtiene caleulando la

expresion (194} con a = agerpH{t — t,):

dpgp = H~ (1.0.5)

De esta forma. la disrancia al horizonte permencce constante. va que M es constante du-
rante el periodo de inflacidn. El heeho deogue en ol modelo estandar no todo el universo

este causalmente conectado, a pesar de que ennlesguiera dos ()t»_;( tos Imd'uron haber estado

COrri COieg 5o r"“l‘:z‘. wreddehe g e dentre estos

en el pasaco tan

dos objetos erecio mas rapido gque su distancia al horizonte. Lu el modelo inflacionario dos

regiones muy alejadaz pudicron estar en contacto causal porqué su horizonte de oventos
permaneeio constante. entoncees en algin momento. cuanedo 20 encontraban suficientemente
cercanas. estuvieron dentro de su horizonte de eventos y de esta forma causalmente concee-

tadas.
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CAPITULQ 2
2.1 Farmacién de estructura

Una de las hipdtesis fundamentales en que se basa la cosmologia estindar, es Ia

isotropia v la hemogeneidad del universo, ta hipotesis, conocida como principio cos-
molégico, parece ser cierta a escalas suficienremente grandes, (2 200 Mpe ). Sin em-
bargo, a esculas mas pequenas, las inhomogeneidades que se presentan son evidentes, como
lo es la existencia de galavins, aimtlos ¥ supereimdos. Fetas estraeturas s presentan
en escalas de 10-100 Kpe para gadaxias y de 10 v 100 Mpe para cdnulos ¢ saperetimulos
respectivamente, En estas pegiones fa densidad aleanza no faerar de hasia 100 2 1000 veees
mas grande que ol promedio de densidad en ol aniverso. Otro tipo de inhomozeneidades
que existen son los desominados @ vieios 7 los caades son reglones deomy haga densidad,
s won cel

Laxios por debujo del promcdios y enyos taman

con una densidad mamdrica de
orden de T00-200 NMpe.

Se asume comummente que Lo estructura actvsl on ol wdverso ev ol
tmeras clipas el nniverso v

restltiodo fnal de

Istetites e las pr

peguefias fluctuaciones en I densidud,

que, mediante algan proceso, han cvolucionado hiista formar las estructuras actuales,

Una de las restricciones que sureen enn rosporto o b Lodsogeneldades observadas
actualmente. es gue éstas deben de ser comuparibles con las observaciones de 1o radiacion
de fondo de 2.7 K. Las observaeiones indican gue la radiaeidn de fondo oo altamente
Lomogénen ¢ sotropica con 8T/ T = 1075 La dependeneia que existe eutre la fluctuacidon
en la deusidad ¥ Ja fluctuacidn en lo temprratura, la cual sera deducida en este capitulo
(seccidn 2.110:

L7

0 et 21.1
— T € (2.1.1)
P T
restringe a las inhomogencidades en la densidad de materia. La homogencidad ¢ isotropia
en la radiacién de fondo implican que ¢l universo tuve una distribueion de materia alta-
mente homogéneca e isotrépica en ¢pocus muy tempranas, os decir, las inhomogeneidades

en la densidad estén restringidas. por el fondo de microondis, o cor muuy pegueiias en da
épocu del desacoplamiento (seceidn 1.8).

Si se supone un proceso gravitacional como la fuente de evolucion de estas inhomo-
geneidades, como se vera mas adelante, éstas crecen. en un régimen lineal, proporcional
al factor de escala, es decir, épfp x a x t2/3. Este tipo de evolucion no permite a las
inhomogeneidades erecer hasta aleanzar las altas densidades que se ticnen en las actunles
estructnras, ya que ol factor de escala ha crecido desde el desacoplamiento un factor de
1000, cs decir, la mayor densidad que se podria alcanzar teniende en cuenta la restriceion
del fondo de microondas seria de §p/p ~ 1073, Esta es una estimacién muy burda, ya que

t 1pe = 3.08 x 10'%em; 1K pe = 103pe; 1M pe = 10%pe
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un analisis en un régimen lineal restringe a la perturbacién a ser menor que ta unidad v
para esperar estructuras mits densas habria que comparar con los resultados de tearias en
reginicues 1o linvales.

Entre jos elemoentos mas importantes a considerar en I teoria estindar estd el tipo de
universo en cl que s desarrolla ol crecimiento de las inhomogenecidades (hiperbolico, eliptico
o plano), ademas de la composicion de la materia que tiene ol universo, Otros elementos
importantes involucran el conocimiento de las condiciones inictales en las perturbaciones,
como lo son su paturaleza, su amplitnd, o] espectro de poteneins (definido en la sign-
jente seccién), asi como ol mecanismo mediante ol enal evoluelonan estas perturbaciones.

1inos ofectos que pueden borrar las inhiomogenendades, ote,

Ademas hay que considerar «

2.2 Analisis newtoniano para crecimiento de perturbaciones

Uno de los analisis que puede hacerse para explicar ko ovelueidn de B estruetura en
el universo, es un andlisis de Jeans para crecimiento de perturbaciones, Este supone que

el tipo de estructuras que s¢ tienen setuadmenie es o resultado final Jde I evolueion de

an Y que,

foraclo hasta formar L estruetanra que existe

actualmente. Para este amilivi< <o cupone que ol o

mediante un proceso gravitacional, han evoly

v - .
TR eries e QU gati

mteraccionando gravitactonalmente. Por lo tanto, se consideran fas cenaciones de Euler
para un fluido: i ceuacion de contis In Adnde momento o por iltimo. la

interaccidn gravitacional por medio de lo cenacidn de Poisson, Extac cenaciones som

o = 145Gy, (2.2.1)

donde 1a densidad de materia p. la presion p. el potencial gravitacional ¢ v la velocidad ¢
Considdérese ahora a

son funciones que en general dependen de la pasi

cada una de las variables de estas ecuaciones como su solucidn espacialimente homogénea
mas una perturbacién. Estas perturbaciones representan las inhomogencidades que se
tienen a cada tiempo:

P =po+ m(,1).

= po + p1(7,1),

=
I

@1
I

=, + vy (Fa l)’
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b= do + d1(F) 1), ' (2.2.2)

Las soluciones homogénens estan dadas por :

Po = Po(to)a_.J(”‘

(2.2.3)

donde a es el factor de escala, definido en 1a seceion 1.3, normalizado a 1 al tiempo prescute.

v t, es la edad del universo. La presion puede escribirse en términos de la densidad, por

medio de la siguiente ecuacion de estador

P = ap. (2.2.4)

aciones £2.2.1). se obtiene:

Sutituyendo ahora las ecuaciones (2.2,2) ey Yis o

a ; ; . 3 e
-—0/—;1~+3 o ~(I V‘m ﬁ»p,ﬂ" Oy =N {pr&) =10,
as,  on ~ T = 7] -
'-al—f —(:)[I (5, NI, :"(I N ‘7‘%!‘] + (& - Ve 4+

1 B 1 - - -

: Vo + - Uiy + Ve, + Yo =0.

Pa T Py o 0
They = dnxlip;. (2.2.5)

En este punto, la no linealidad del término 1/(p, + py) no permire simplificar estas
ecuaciones. Una de las formas de hacerlo ex suponer que la perturbacidn es pequeiia, hacer
un desarrollo de Taylor para este término v despreciar los términos de segundo ordein.
Suponiendo que la variacién en la perturbacion tambidn es pequeiia. esto es. del orden de
la perturbacidn, lo que se obticne es:

J a N ) 2L

'5;,7] RO R U PV 1) = 0.
a1

ot *(7' F)i + —«1 + ~—VP1 + Vo =0,

Vo = 47Gpy. (2.2.6)

donde se ha eliminado la presién por medio de (2.2.4). Si se define:
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HF ) = pr/pa (2.2.7)

Las ecuaciones (2.2.6) se convierten en:

Al a Iy L St
% 45y {(F- Y+ (Vi) =0,
a €

o
a7 (T, ;0 -
cl 4 E(r N A (hrl 4+ aVeé+ Vo =0,
Ot a 1
Vo = AnGpad. (2.2.8)

Estas ecuaciones =¢ stimplifican considerabdemente p
mediante la transformacion:

i
P ik
GiF i) = (27 ’/\I',,mmp(m——
. ally

donde T puede ser &7 o Una componente particular de Fonrler extai caracrerizada por
e amplitucl, (T por su mnero de ouda comovil, b donde & " v opor su fase. La
1is I : :

P PR Trater e T anacls crere e praprita
distancia fisica v ol numero de oonda oty Jo esenla

sindolas al espacio de Fourier

.9)

drp,=atydr. hpo= kladf)

Mientras que la loneitud de onda de la perturbacion esia relaciouada al mimero de
onda por medio de:

A Fia = al i\,

Jis

En el espacio de Fourler las ecuaciones i2.2.3) tienen la siguente forma:
3 ik
(\k —— Uk = 0.

1

o=
dlaTi o 5
— = e &g - Tl = 0,
ot k

oF = —-—T—u'(“p. (2.2.10)
Descompédngase ahora la perturbacion en ¢l campa de velocidades en una parte rota-

cional () ¥ otra irrotacional {7 ):

Ty o= 6o+ Fy, To= o0k + 5. (2.2.11)
donde:
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V-I?_L;‘U, VXL-;":U,

B-u(k) =0, F-ay(k)=[Fllay (8- (2.2.12)

Nétese que @ puede ser escrito cotno el gradiente de un campo escalar, mientras que 17,
puede ser escrito como el rotacional de un campo vectorial.

Por facilidad considérese que 5 = 0, es decir. el campo de velocidades es Ginicamente
irrotacional, Haciendo estas consideraciones se cncuentra una ecuacion para & de las

ecuaciones (2.2.10):

o '71 N 4'If'\'._’ . -
S+ 288 - < - »lﬁ({,;,,>rk =0 (2.2.13)
o]

ar

La solucidon de esty ecuncidn depende en primern instanein del tipo Joon

Varso qllil’.

se tenga. es declr, de la variacion de ¢ con respecto al tomnpo. Como ya se sabe, ésta
es diferente en cada una de las soluciones de lox modelos de Friedmann, Primero se
analizara la solucidn mas faclly que corresponde al caso de nn universo estiatico. of cual no
es un universo fisicamente posible. pero gue puede dar una idea del comportatiento de
la solucidn. En este caso lo gque se tiene es: 0 = (& haclendo osta sustitucion en (2.2.133

queda la ccuacidn:

—47(;,'),,>fk =0 (2.2.14)

a solucidn a esta ccuacion depende del signo del coeficiente de &. En el caso en que
L lucion t cion d le del signo del fciente de &, En el 1

éste sea positive lo que tenemos es un oscilador armonico:

& = Aycosyt + Aasennt, (2.2.15)

donde:

es decir, la perturbacién en la densidad no crece v queda oscilando. En ¢l caso de que el
signo sea negativo, la solucién es de tipo exponencial:

§ = Dy 4 Bye ™, (2.2.16)
donde:

ak? 1/2
1= |47Gp, — N
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En este caso la perturbacidn crece, dependiendo de las condiciones inictales. La condicidn
que divide estas dos posiblidades (1 = 0} depende de kL es decit, para que la perturbacién
pucda crecer se debe tener un cocliciente negativo, por o que & debe ser menor que un

cierto valor eritico conocido como el mimero de onda de Jeans (4;) cuyo valor es:

AT T
b, = ( '512’_-) _
il

que se obtiene directamente de lu condicidon y = 0. En el caqode nn universo en expansion,

Ia solucidn depende tambicn del hecho de que & sea miavor o menor que ol valor eritico de
{ X i

Atacionales estables e inestables. Fisicamente

Jeans, separando de esta forma los modos gr

ésto se debe al heclio de que Lo inhomogencidad en la deasidad erecera st las fuerzas de

presion son mas pegueiias gque s gravitacionales 30 por o tanio, esicinfomogeneidiad

serd un prnto atractor de s aro de nn nniverso damiuado por materia sin

ten restriceiones el rimafio pars gue la

presion {polvol. s thne que a == 00 ¥
perturbacidn erezea. Lo Hrercos de presidn no existen ¥ no dnteraccionan en contra e Ias
fuerzas gravitacionales.

Si se supone que el nnjverso <o expande conforme nui dey de porencias aif) xo#0 se

puede encontrar nun <olueion que depende do o ongi-od deonedes Poen donginad e onda
corta {& = k) I perturbacian osciln como:
Y ~ rp(kiory, (2.2.18)
en donde:
ok

u{ti{l ~ )

La solucion para el erccimiento de la perturbacién también depende de o es decir,
también se tendria diferente solucion st ol nniverso estuviera dominadoe por materia o por
radiacion.

Dentro de las suposiciones mis comunes se toma un universo dominade por wateria,
La justificacion para hacer esto es que las inhomonenaidades cotan semetidus oo clerto tipo
de amortiguaniientos que no les permiten crecer, sino hastie gque entren en un periodo en
donde el universo esté dominade por materia (sceciones 2.7 v 2.6)). Estu época se da
aproximadamente 1400 anos después de la gran explosion.

A continuacién se analizaran las soluciones para el crecimiento de las perturbaciones
para cada una de las diferentes soluciones de los modelos de Friedmann.

En el caso de un universo plano (@ = Bt2/3, p, = (67G12)7) la ccuacién (2.2.13) sc
convierte en:

s+ i 2520 2.2.19)
tgylgpe =0 (22.

cuya solucién es:



o= At Aur (2.2.20)

Sélo el primer término de la solucion contribuye al crecimicnto de la perturbacion, va que
el segundo es decreciente con el tiempo. La solucion para el erecimiento de la perturbacidn

crece con ¢l factor de escala:

Para analizar los otros dos caxos, existe el problema de que no =0 tiene la solucion
para o como funcion del tiempo. pero st como funcidn de 8 v 0 detinidas en ol eapitalo

s camnbio de variable de fas ccunciones

(1.4.8) ¥ (1.4.9). Ia ccuacion {2.2.13). para ol cazo hiperbolico, toma n siguiente forma:

1 {ecuaciones {1.5.8) ¥ {1-0.29)5 Aphicando ol m

Serhoe 3 i
: - O D
PN (et = 1
La solucidn de esta ecuacidn esti dadu por:
. Jescrion 5+ cosfie ] 0 aenhe ]
& = — P - + o [ (2.2.23)
=1 eosh -1 (coshi — 1)
Mientras que para e} cazo eliptico se obtiene:
48 ~enfl o de 3
— Ll &= 0, (2.2.24)
e (1 —cos8)dé (1 — cost}
cuya solueion es:
3Hscnd 5+ cox6 sené

=0 . : , {2.2.25)

_(1 - cosd)? N 1 — costf T [(1 —_ (?:Fj)—-’

A fin de comparar las diversas soluciones, e presentan sus graficas para cada uno de
los tres casos. partendo de la misma condicidn inivial fver grifica 1), Para poder hacer
la comparacion se tiene que graticar contra el tiempo, por lo que la tabulacién se hnee
paramétricunente, os decir, teaicndo & v f cowo fnneidn de ¥ v o fecunciones (1.4.8) y
(1.4.9)).

Como se ve, o] crecimiento de la perturbacion resulta xor mayor para el caso de un uni-
verso eliptico, en tanto que la perturbacidon crece de manera mas lenta en ol caso hiperbolico.
El plano resulta ser un caso intermoedio de los otros dos, La difereneia en las soluciones se
debe a que en el caso hiperbdlico la velocidad de expansidn del universo es mis grande, por
lo que es mas dificil que la perturbacion se desacople de la expansion. En el caso eliptico la
velocidad de expansion del universo es menor, por lo que ¢s mas ficil que lu perturbacién
caiga en su propio potencial y le gane a la expansion.

Hasta este punto se han considerado Ias diferentes posibilidades de evolucidon para é en
un universo dominade por materia. Estas soluciones iinieamente son validas en el régimen
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lineal, ¢s decir, & < 1. En el régimen no lineal £ 1o es necesarianiente pequena, por lo que se
consideran todos los términos, incluyendo los no lineales. Uno de los problemas inmediatos
que surgen de estas consideraciones es que aparece de nuevo ol término 1/(ps + p3). Si se
considera completo. en primer lugar no se puede recuperar la ecuacién para la solucidn no
perturbada, por lo que no se reducen las ecuaciones. teniéndose gue sustuir cada uno de los
términos para la solucion de foudo; ademas, existen problemas para escribir este término
en el espacio de Fourier. Una de las formas en que se evita este problema, es considerar
el caso en que ¢l universo es dominado por polvo (p = 0), por lo que sdlo se deducirin las
ecuaciones para este caso, en donde este término desapuarece. Las ecuaciones (2.2.5) toman

la forma:



d a = = = -
o1 3%+ U P 4l T3 T (T = 0,

o5 e o
g 1(” V)i, +-u‘+(v ) + Vg, =0,

at ¢
v2¢1 = 47(?'/)1. (2.2.26)
Y en el espacio de Fourier:
SR U T S
Sp ~ = T o= — (& x0T ) =0,
a a

date) e — (T (k- T6)) =0,

dt
4 y o
ox = m..gflnla-k. (2.2.97)

en donde  denota convolucidn definida por:

fitgr = (27)7

/.f(:)ml? -z

Una de las formas de resolver las ecuaciones (2.2.27) os wsando un método espectral

directo, que consiste en tomar solamente nn nimero findto de modos en la transformacion
macidn disereta definida como:

al espacio de Fourier. Para esto debe tomarse unn transfor:

N (e r;,(l’i"{l). (2.2.28)
£

e 1)

alt

Suponiendo que la velocidad 2olo tiene una parte irrotacional, surge una nueva variable
U, que representa ¢l camspo escalar cuyo gradiente es Ia velocidad:
v =Vr.
Escribiendo las ecuaciones con esta nueva variable obtenemos, ya en el espacio de Fourier,
lo siguiente:

"

2 1
45.\——1,A*;7—2 Z(’\—' 1t k= = 0,

A R
e — o] Lw (k- Ot + ok =0,
@
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45Gps a, .
Gy = A_.u—«“—-mm. (2.2.20)
Estes couaciones ({2.2.27) para of caso continuoe y (2.2.29) para ¢l caso discreto) pre-

serdan o] probiema de no tener una solucldn aualitica, por la que se tienen que resolver con
algin metodo numérico. Como condiviones iniciales cominmente se toma una distribucion
de aruplitudes de tas perturbaciones de forma Gaussdana, ademiis de foses 5] azar para ol
contraste de densidud (en ¢l espacio de Fourler), Otro mdtodo conninmente usado para
andlisis no linecales consiste en sinmlaciones de n-cuerpos. euyos resultados son deseritos

en la seceidn 2.8,
2.3 Analisis relativista para crecimiento de perturbaciones

El analisis de crecimicnto de perturbaciones, puede ser hiecho en el contexto de I teorin
general de la relatividad. En este caso, se ince un andlisis perturbativo de las ceunaciones
de campeo de Einstein, con un tensor de energia-momento perturbado en la densidad en la

presiéon y en la cuadrivelocidad:

A= ok Py,

= po -+ 1,

|

Ut =0+ UL (2.3.1)
La métrica se escribe como la métrica de Roberfson- Walker mis una perturbacion:

(lul — Yy 2.3.2

oo = Gpr T e (2.3.2)

La libertad que se tiene para escoger un sistema de referencia ofrece cuatro grados de
libertad sobre h, por conveniencia elijase by = by, = 0.
Las ecuaciones de campo perturbadas se obtienen directamente de la eenacidn (1.3.1):

X 1 -
SRy — 589, B) = 32 GET,.
o equivalentemente:

SRy = 8S7GéT,, ~ 47GE g, T), (2.3.3)

donde T ¢s la traza del tensor encrgia momento, T = 3p — p. Para facilitar ¢l andlisis se

define:

1 -
S[IV = ry sg;u'-'py
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y se toma la cuadrivelocidad como:

= { 1’ 0,0' U)
Una condicidn que debe tomarse para preservar la normalizacion de la velocidad U,
esta dada por:
Mg LU = -2 =0

La perturbacion que se obticne a primer orden para ol tensor S, es:

8Sue = polipw + g+ (po + Pl 4+ Uy 3 U Ut )+

. 1 1 ,
(171 + m ,)[-“‘;x:l- vt T ;!//rl'(gf’l -y j;l";w{"i]’o - f'\;)~ (234)

micntras que la perturbaeion que se obiiene eu ol tensor de Ricei, estribiéndolo en funcién

de la métrica perturbada, cs:

eRyy = (el 18T 0, )i (2.3.5)
donde
‘A ! Ap . hoooa . 9
(‘»‘r‘“, =359 [h/'l“" Fl ety ~.~/l,,,,.;,‘. (_36)
Las componentes para la perturbacidn en los simbolos de Christoffel dan:
..’,1.'.’, ] aT# S
5 = 59" (gl Hhpea =200 00, (2.3.7)

en donde los simbolos de Christoffe]l se caleulan con o mdtrien no perturbada. Ads

explicitamente:

- 1
6Ty = Shyue s (2.3.8)
s, = Lgi (2%, 2.3.9)
tj = 59 \’:jq*—:'.,‘ \ {2.3.9)
&L = 8T8, = 6%, = 0. (2.3.10)
Finalmente, lo que se obtiene es:

_ . Lo
6Ru = 2g" lhiiwe—20hia w2 (0 = DY nd, (2.3.11)

2 a a? a

1 . .
bRy = = [g“»i (’m,: —2:]—Lflxx> + g™ (’ux-n —QSM,\,.‘ )] -
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1 ’ a ’ ' a h
= [g”.x (’1.\;4 —241.\;-) + gt (’H:-r,\ —’2*’1,\.«)} +
2 a u

17 .. 2]
i {g” (}'Aj-t -Z%IIAJ)]_(/A'\(SI-.\-J' FGiA = dijen )

1 . B
:}‘ [g'” (’lu-l “2;(5]?1_;)}9'\/\[1/\/%1' . (2-312)

1 1 ,
5]?,',- = .‘59’“-1 (R~ -21‘:’,\/1/,,\) + :,‘!‘I'\‘\(h,\/\-'j -'2[‘&.1 l’/'»\ - 2[':&’1,,,\.] )=

.,

a 1 a o1 e & I
a—{].’j[§g (llkk~1_2:‘ihkk):| + 54 (han-k —Zri)‘h,,,\)l‘,»j S é-(-;h,vj,,+

1 i ’ , - a f a
S Urieax + i =R =275 )0y + 5 (}1,),, —25hy, )+
Z < ‘

R & 3a
(’lj,\.;; _%')Ilw\j "h)k-)\ -2Fijh,\,,)1 N Tj;]"l" -+

1
(Fakey +hoki —liya *?rf,vfu,.);;g'x‘xzu,\-k . (2.3.13)

Estas ecuaciones se simplifican considerableniente para ol modelo plano, por lo que
sélo se analizardn para este caso, en donde la méirica estd dada por la expresién (1.3.6)
(con & = 0). Por facilidad, tdmese un sistema de unidades en donde la velocidad de la
luz vale 1, ademads, témese la convencidn contraria para los signos de la parte espacial y la
parte temporal. En este caso la métrica que se tiene os:

. 2
g = =1, @y =¢Ehat, me=0,
quedando, finalmente, las ecuaciones perturbadas:

3 hiy _ 0%y Ol
Jridrk  Oridzkt ' 8r'0xI

“(12}1:;'-11 +
adalhijue —Eizhira] + 2([2[—211,1- + & k] =

—87G(po — pola’hij — SxGa'éii(p1 — p1), (2.3.14)

a [1 (ah,_.k Oy

'a—t —0;'— - Gk )] = IGﬂG(lz(po -!—]70)0}'., (2315)

a*
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(} {.l2 r B3
Hicker “:’_r-,/n.-k.x -‘r-‘2<7 - ;)’zu = —8xG{py 4 3py Ja”. {2.3.16)

un fndo poeden ser obtenidas de la ecnacidn de

Las ccuacion
conservacidn, T#%:,=0. Pero en exte caso se obtienen también aplicando el operador 3/0.0°
v /0t 434 /a alas ecuaciones {2.3.14) v (2.3.17) respectivamente. Usando (2.3.15).(2.3.16)

acion para o} momento;

y la traza de {2.3.14). se tiene la veuacidn de conzery

d O
AT la® U pa + pal] = —a 3 i
Tomando la divergencia de a conueidn (2.3.15) L usando (2.3.10) » la troza de (2.3.14),

se tiene la ecuacidn de conservacion para la encrgia:

(2.3.17)

Jav’

i NI o
L+ 35(/'1 +m) = =(pe 4 PU)[O, ( ;A ) + N lill (2.3.18)

Las ecuaciones (2.3.16), (2.3.17) ¥ (2.3.18) forman un conjunto completo de ecua-
ciones que se pucde resolver, aunque para esto es convenicnte exeribirlins de otra manera,
Definiendo: A = — E‘J’ h,,/n: O = VU, recordando la definicion de & (ecuncidn (2.2.7))
vy usando (2.2.4), la ccuacion {(2.3.16) queda comao:

B +2Hhy ~3H (1 4+ 3a)6 = 0, (2.3.19)

mientras que (2.3.18) toma la forma:

S o h. ‘o
b+ (1+i:—) (O— _)‘> +3H(n—-i)—)6:0‘ (2.3.20)

Aplicando el operador (V) y pasando al espacio de Fourier, la ecuncion {2.3.17) se

convierte en:

}\')
O+ (2 —3a)HO — _wf' § = 0. (2.3.21)
110//3

Estas tltimas tres ecuaciones pueden ser resumidas anin més usando el hecho de que
Po/Po = a, definiendo ¢ = O/H v usandn y = In{a) como la variahle temporal. Se ticne

entonces el sigulente conjunto de ecuaciones :

h" + %(1 —3a)h' —3(1 +3a)5 =0,
. ) PR /Y
F+(lta)fo—-5)=0,

'~ S(0a—1)8 =0, (2.3.22)
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donde la prima denota d/dy = H7Vd/dt y el tlthno términe en (2.3.21) ha sido despreciado,
es decir, estas soluciones soio son vididas para pertarbaciones Jde lougitud de onda grandes,

El sistema anterior tiene como sobeion para cada nunn de s variables una ley de

potencias:

5 = (40601 /(3+30)
Asa(l + a)(0a — 1P 1/BTsa) (2.3.23)
6= Bi(3a + 1721 — a){Da - 1jitte -1 /0430) (2.2.24)

W= Cl + Cut-l + C:‘1l2+(lr:)/l34lio)+

Cy2(1 + 3a)(1 4+ )it N/G+de) (2.3.25)
W= D,(—g(l 4+ 30)) + Dy(1 4 Ja jpeal/a30)
D3(1 + 3a)(1 4+ a)9a — 1Fe—11/3+3a) (2.3.26)

En particular, para ¢l caso de un universo dominado por materia, se tiene que a = 0
v la solucidén para é tiene In forma:

&= Eyi* 7 v Eat (2.3.27)

La solucidn para o} caso de un universo deminado por polve es exactamente igual que
I IS 13 e 1

la solucidn para é en el andlisis Newtoniano, ceuacion (2.2.20). En este caso el analisis

para la Teoria General de la Relatividad no eaznbia la solueion correspondiente al analisis

newtoniano.

1/3), estd

Por otro lade, 1a solucidn pura un universo dominado por radiacidn (a
dada par:

& Dyt™ 4+ Dot + DytdE (2.3.28)

En este analisis, a diferencia del Newtoniano, se encuentra una solucion para la pertur-
bacién en el caso dominado por radiacion, Como se menciond anteriormente esta solucién
no es muy importante ya que ¢l crecimiento empicza en la época de dominio por la materia.

2.4 El espectro de potencias y Ia funcién de correlacién

Una de las funciones que se utilizan para determinar la evelucidn de las perturbaciones
es cl espectro de potencias, el cual estd relacionado directamente con la distribucién de
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. donde & representa la iransformada de

densidad del universo v se define como
Fouricr del contraste de d(:nhi(ih(i, dado por:

o s F. 1) — Bt

E(F 1) = Pt = Pl (2.4.1)
At

en donde p s la densidad en cualquier punto del espacio ¥ p s la densidad promedio del

universo. Este contraste de densidad coineide con la varizble usada en o anddisis lneal

para perturbaciones (& = py/pa), es decir el expectro de potencias s ol caadrado de la

norma de la fluctuacion en la densidad. normalizada a la densidad promedios en el espacio

de Fourier. En el problems de formuacion de estructural lo que interesi os conocer este
.

espectro como funcion del ticmpo, para lo que s¢ da nn especiro de potencias inieial ¥

DH STeder

se evoluciona en o} tiempo vin algin mecanivino qne homogeneidades sl
estado que se observa actualmente.
Este espectro de potencias depende del tipo y evolucion de las flnctuaciones iniciales;

en la nusencia de un modelo adecuudo, éste <o tomn usunlmente una l«-_\‘ de p(m'nvins:

ve 42 gm 54
T I (2.4.2)

Considérese ahora la funcidn de correlacion, definida coma:

.
z\'-’/ HE + PV (2.4.3)
SO

La manera més cormin de eulenlnr esta funcion de correlieion no es por medio de la dis-
tribucidn de densidad de masa, sino por wmedio de la distribueion de galaxias & de etmulos
de galaxias, lo cual es obvio debido a que ex mias facil determinar estas distribuciones que

1N

{E T 4 Fae, (), (2.4.4)

$oalr)

lad numdénea de galisias. Lo funeidn de correlacidn para

le correlacion pura In densidad total de masal si 1o

dondce &, se reflere a la densic
n

galaxias coincidiria con la funcion ¢
densidad numiérica de gulaxias (#{r)) fuera proporeional o o densidod de masa (p(r)),

n{a) = cte p(rh en otras palabras, s1 toda o mnsn que existe en o] universo estuviera

solamente concentrada en gala

sta

Una de las ventajas mas importantes que ofrece la funcion de correlacion, es que
tiene una interpretacion fisica, ya que que por tuedio de olla podemos medir Ia probabilidad
conjunta, sobre una distribucién al azar y promediada sobre todo el espuacio, de encontrar

dos galaxias separadas por una distaneia r en dos elezentos de voliuuen €17 3 €15,

(6Py2) = n2EV 151 + &(r)). (2.4.5)

donde n es la densidad numérica media, la cual es independiente de la posicion. La
funcién de correlacion estd dando el exceso de probabilidad sobre una distribucién azarosa
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de Poisson, es decir, cuando la funcion de correlacion es cero reeuperamos la probabilidad

conjunta para una distribucién de Poisson:

Y A Y (2.4.63
Esto también puede ser planteado de diferente forma:
0= eV L0 0 {2.4.7)

es la probabilidad de encontrar una galaxia a una distancia r de otra galiuxia dada.
Tomando la transformada de Fourier de la faneidn de correlacion y aplicando el teo-
rema de Parseval se obtiene gue:

§(F) = (2x)~ /;m‘-'(.r,,(_ii.? A (2.4.3)

¥y por lo tanto:

ekl =

/{(F)n:rp(rl‘.l el . (2.4.9)

Es decir, €l espectro de potencias es la transformada de Fourier de la funcion de
correlacion.

De la expresidn (2.4.8) pucede ser deducida una expresidn para la funcién de correlacidn
correspondicnte al espectro de potencias, para una ley de potencias. Suponiendo isotropia
en el universo, es decir, £(7) = £(r), s¢ encuentra que la funeidén de correlacidn estd dada

por:
£r) = e / T cen u du (2.4.10)
JO

_11_—1)—7!

- 92
2w

T'(n+ 2).~r:71[(71 +2):/2}. (2.4.11)
Considere ahora el valor rms del contraste de densidad:

\' . - 9 .. Ia)
%’ = (BN (2.4.12)

Aplicando el teorema de Parseval en la expresién anterjor se tiene que:

¢\ 2 e
(i’z) = V—l /"Q k:‘
P 0

La contribucién a (6p/p)?, de un intervalo logaritmico en k, esta dado por la primitiva de

)

(2.4.13)

la ecuacién (2.4.13);
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(2.4.14)

(5,,(]3)\ 2
b,

'/
Esta expresion esta indicando el valor de Ia amplitud de las inhomogencidades, no comao
una funcidn de una coordenada expaciul, sino como una funcidn de la eseala de la longitud

de la perturbacion.
2.5 Perturbaciones adiabdticas e isotérmicas

Como se niencioné en la seecidn 1.8 o] plasima primordial contenda diferentes tipos
de particulas {protones, clectrones, nentrinos ete), ademis de radineion clectromagnetica

(fotonres), de manera que los fuentes de energio eran de diferente naturaleza. Las fhie-

tuaciones iniciales en la densidad, que oviginan In estrocoara, deben contemplar ol tipo
!

de energia que esta fluctunndo, es decieg A ew una Huctnaeidn en la densirdad mumdriea de

wlgin tipo de particula, o 1 es una flnctuacian en la densidad de rndincidn. Existen dos

hipétesis principales acerea de la maturalesss de estas fluetuaciones. La primera sugiere

una fuctuacion co la cavatiura del espacio, os decits nnn fuctuacidn en donde todas las

A

fuentes de curvatura son perturbadas {rocineidn v

TR ET] N
it xlj)() (1(

CHUHCIONes KoM

aterlad,

conacidas como fluctuaciones adiabéticas. va que la incrvaeion en el ndinero de particulus
de alguna expecie, por unidad comovil, desaparecen, o exte caso las Huctuaciones en la

densidad de materia y radiacion estan relacionadas por:

fom 3épr -
S0 200 (2.5.1)
Pm Apy

ademds de que todas las compounentes en la densidad de mnateria participan:

i Sng oy -
= 5 = 2 (2.5.2)
nn .

donde np es la densidad niimerica bariduica v 11, exta referida a cualquier ofra especie.

En el caso de fluctuaciones adinbiticas, «6lo las perturbaciones que comprenden
masas mayores que 1013 Af; son las que pueden sobrevivir perturbaciones con masas
mas pequefias son borradas por la viscosidad fotdniva (secciones 2.6 v 2.7) en una época
antes del desacoplamicnto. Es decir, las masns carneteristicas esperadas son del orden de
1073 — 101° Al; que, como se vera en el siguicnte capituls, conformun aproximadamente
la masa contenida en un supcredmulo.

El segundo tipo de luctuaciones son conocidas vomo isotérmicus, ya que dstas orig-
inan sélo pequefias fluctuaciones en la temperatura. o muy tempranas épocas, cuando la
densidad de radiacidn es mucho mayor que I densidad de materia, En las Huctuaciones
isotérmicas, tnicamente es perturbada la densidad de materia, mientras que la densidad
de radiacidn permanece constante Epy = 0; de esta forma, éstas no son fluctuaciones cn
la densidad total de encrgia, por lo que no pueden caracterizirse conio una fluctuacién cn
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la curvatura local, Fstas se pueden ver como fluctuaciones on la councion local de estado.

H . IEETR I ¥ e Y LY . IR
renes (L ARAREM- I R TUAIshiodiorn nd G pilith Bl et e

En este tino de s

R

de
colapsarse ¥, pusteriorinonte, su mutua atraccidn o
L

oo perinrbiciones en

astme gne e dodeneiilad vortespon

ta manera fus estpnctaras mis pegieiins son Ias primeras on

las masas mas peguer

ra lnpar o estructuras mos grandes,

Ao del tipo de Huetaaeidn que se

La formacion de estruectura s diferente dependion

ienes cvolucionn en forma diferente,

tenga, debido a que cada Hlun de Hneiue

nre dividir Ins Huctuneiones coomodos adinhdticos o sotdmileos, v gue

S ocolver

éstos 1o interaceionan y, adems, arsda en un nmpho ratigo de

longitudes de omdar wlolo para loneitudes de onda

grandes, cuawdo la entrapin es rnx:\r:'\'m}n v 2:\ difn=ion fotdnien puede ser despreciadis,

Cuando las fluctnaciones ~on sotérmicas. no Loy difusion de fotanes v Gons poeden con-

1

tones gravitaclonoles, Exte ofecta

vertirze en Huctuaciones ndinhiticns por wedio de inter:

itudes de onda menores que o] tanno del horizonre,

Fara poder elegiv entre estos dos tipos de luctuaciones e debe determinar qué 'Jp() de

s pequeno para lon

estructura es la primerien formaree, Como Vi se tueclond. parn g factrseddn adis

n tas fluctnaciones

fontras

las estructuras mas m:‘mh = xon las prin
1

et Jas nis

1sotérmicas xe forman pri (-qm-x}zm E rennientos para poder clegir

a favor de lns adiabiticne: o} prine vo tone e ver con i e e palnnias ¥

ctimulos dentro de los superaimulos y ol otro se refiere o la vegregacidn de diferentes tipos

de galaxias en alguuos supercumulos (esios argumentos seran discatidos en el siguiente
capitulo).

2.6 Amortiguamicnto no colisional

Antes de que las perturbaciones ciupiecen o erecer, cunndo se alennza ina equivalencia

en la densidad !mric’mi(‘u ¥ la densidad fotdnica (¢ = te,), lus particulas gque no sufren

colisiones pueden fluir fuera de regiones sobresdensas y hacla adentro de regiones de baja
densidad. Este cfecto puede Hegar a borrar lus inhomogencidades gue existen en esos
momentos, por lo que es importante considerarlo en ol estudio de formaeidn de estructura,
Una estimacion de la escala de amortignmiento no colisionud puede hacerse de la sigueute

MANeTa: WNR VeI Gue ciartu Gopoic se deracopla del plasima, Gsta viaja simplemente en

sansion. FEl rosd

caida libre, dentro del universo en ex irnto de erta particula puede
elegirse a lo largo de dd = d8 = 0, de manerie que la distaneia fidea que recorre una
particula que se propaga libremeate es a{t)}dr = ¢(#)dt {ccuncidn (1.3.5)) . La distancia
coordenada recorrida por una particula que flnye libremente desde algun ticinpo inicial ¢,
hasta un tiempo f, csta definida como la escala de Huido libre:

'\jl = T‘(f) —r(ty) = (2‘6.1)

Recuérdese que la distancia recorrida es a(t) veces la distancia comodvil. Este fendmeno
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- por loque ta escala

cidn emnipiece a cre

toma lugar tnicamente antes de que la perturl

de fluido lbre debe rer coleulads decde wn thoonpo 0 Lesta ol ioienio on o que se da la

equivalencia entra ¥ombieria {4, 0

1
v |
S

12.6.2)

Es conveniente calenlar estainteegral en dos portes. uia en an régimen redativista, es

deeir, en donde la velocidad de ta particulnoes coresna ada de fn huz (2 = 1) y Inotra en un
régimen no relativista (¢ << 1) Sea tp o] dempo que divide estos dos reginenes. Entoncees

o5 (1)
4 et it 2.6.3)
} / I“”r 12.0.3)

Cat

(2.6.2) queda expresada como:

Durante todo cste rierupo el universo ha «ido deminudo por radiscion, por lo que

¢l factor de escala se eseribe coma a x #1777 (ceuncidn (1.4.13)). La primera integral se

Gt ey
I el P

calcula directamente con esta cnctitneidn, Alpora B

libremente, su momento sOlo decacrd con o factor de expanzion pox aff 71 (ceuacion
(1.5.7)). En un régimen no relativista: p = o, entonees 0 puede osceribirse como o) =

apfa(?). Hadl porta suatitucidn para Mo sogiiiai iniogial, b exprosion auteriop es:
'
ti toup
,Xﬂ = 2 4 et (2.6.4)
agp IPEAIES

»

donde ap = a(tp). Usando de nuevo el hecho de que ¢ x t472 se tiene que ¢ = 1 p(a{t)/ag)?
e integrando, finalmente se obtiene que la escala de Huido Hbre es:

/[f‘ .

A | == J2+ bu(t, ). (2.6.3)
G

Al da la escala médxima para la cual las perturbaciones son amortignadas, es deeir, a

escalas menores que la escala de fluido libre, las inhomogencidades seridn borradas.
2.7 Amortiguamiento colisional

Come los bariones sen particulas colisionales, éstos no sufren el amortiaguamiento

descrito en la seccidén auterior. Sin embarrgo, el plasma foton-baridn estd sometido a otro
tipo de amortiguamicnto alrededor de la ¢poca de recombinacidon. Conforme se alcanza
el desacoplamiento, el camino libre del fotdn se vuelve mas largo y los fotones pueden di-
fundirse fucra de regiones sobredensus hacta reglones de menor densidad, ereando un amor-
tiguamiento en el plasma fotdu-barion; ésie ofecto os conocido como el amortiguamiento
de Silk. La funcién que caracteriza el amortiguamicnto es conacido como la longitud de
difusién fotdnica. Para hacer una estimacion de esta cantidad, considérese ¢l caunino libre

medio del foton:



Vo (N e ! (2.7.1)

- LNt U} .

donde o s la seccion de eruce de Thomson, X es Ia fraceion de lonizacion del electrdn vy o,
es la densidad mimerica de clectrones, Justo antes «!x-I desgroplinuiento X, = 1, mientras
que alrededor del ticrupo de desseoplamionto X = 0.1 A partir de es1e momento la jon-
) V2 Q).

Al considerar este tipo de ofectos, Ta suposicidn de an fhaido perfocto deja de ver vidlida para

asta convelarse ann \nL rdo X, = 3210700y

1zacién residual va dismbayendo,

cualquier perturbacion de longitud de onda A < v\\‘ voel o de fotones debe amortizuar

completamente cualquicr perturbaeidn de este tamano. En un tiempo N oun fordon sufre
AtfAL (1) colisiones (en unidades de o 2= 1) v de esta forma, la trayectoria ex o de un

1

caminante al azar caracterizado por una distancia coordenada media, cnyo enadrado es

o nledio del fotdn: el

es decir, el niimero de choques por el cuadrado de o camine B

factor a{f) es debido al hiecho de que no se enti considerando Ino distaneia fisien, sino la

distancia coordenada. Integrando esta conactdn hasta ol dempo del desicoplumiento, que
\

es cuando dejan de interactnar los fotones con o il
de la longitud de difusién fotduica:

il giae se obtiene ex ol cuadrado

2t 2.7.3
a“(t) ( )
Ia raiz de csta cantidad es conocida como la escaln de amortiguamiento de Silk.
pul
Si se asume que ¢l universo es dominado por materia alrededor de la épaca en 1n cual se
1 i 1

da el desacoplamicnto, ¢l fuctur de escala evoluciona conio a(t) x £33 { ecuncion (1.4.10).
La constante de proporcionalidad puede culeuliarse tomando el valor observacional de la

constante de Hubble; esta expresidn resulta ser:

afy =172 % 107 Q 0 gl (2.7.4)

Sustituyendo (2.7.4) en (2.7.3) ¢ integrando, se obtiene:

P 3ty fl«:) ‘i Ao
AL = Saeatollues), (2.7.3)
.)(11'1(.’

El tiempo al cual se da la recombinacion depende de lus cantidades 2, y Q4. Susti-
tuyendo el factor de escala. ¢] cnal ha sido cxleulado cu la época del desacoplamient o como
a({tdes) = (1100)~71 y sustituyendo X, = 0.1, la escala de mportiguamicnto de Silk tiene un
valor de:

Ao = 3.3(/ Q) HQEE) T Ape. (2.7.6)
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Un hecho intrigante vs o da creala de Stk ex coreana a la escala de edimulos de

galaxias en Ia dpoca del decacoplingic

2.8 Materia obscura caliente y {ria

Como se ha estado mencionaudo, la formacidn de estructura comienza cunndo el uni-
verso empicza a ser dominado por la masteria (f == ), por lo que éste es ol momento
mas convenicute para cexpecificar el expectro de potencius, Pora esto <o tiene gque tomar
o

fosi

cuenta el manortiguamiento de las perturbaciones, Existen, como va se vio, dos tipos

de amortiguaaniento, dependiendo del tipo de

tienlis que we tenen. Dara partienlns
no colisionales, cotno pueden ser pirticulas nizeivis de iiteraceion débit (PAID), fa esenla
de amortiguamicato estd dada por laeseala de tlaido Hbre Ay 52 Ay milentras que para

bariones, esta escala estdy dada por Ta escala de Sitk Ay =

Ao Un punto fportante os ol

hecho de especificar la anmiplitud del modo Justo cuando dste acaba de ernvar e horizonte

(seceidn 1.7 antes de que cunlguicr proceso mierofisico pucda borrar las pertnurbaciones,

Recudrdese que un camblo firleo en una perturbacidn puede ocurrir =dlo cunndo e encuen-

tra dentro del horizonte, va que las perturbaciones hiera del horizonte estdn causabnente

descunicetadus,

Especificar la amplitud del mwodo en este momento tiene la ventija de tener una
interpretacion {isica, que corresponde a la muplitud de o perturbacidn en el potencial
gravitacional (ecuncion {2.2.10)). La esenla que da ol tamanho del horizonte justo en el
tiempo de equivalencin entre radineidn y materia exti dada por:

ot

el = 130T Al pe, (2.3.1)
{r,..,

\

Neg

Existen dos et

Hmites para la escala de amortipuamiento; €] primero es cuando

&

Ap = Ay, lo cual s da para PAID conio neutrinos ligeros. Estos neutrinos ligeros, al

encontrarse en un regimen relativista, {v = 1) borrarén las perturbaciones en todas las
escalas que se encncutren dentro del horivonte. En este caso, la egeala de amortiguaiiento

es mucho mis grande que aquella que contiene una masa galictica ¥ es cercana a la que

contiene una mnasa de un superetmnulo, Exte viso Hudic os conocide © snplerin obeenra

caliente . El espectro de potenicing, en este cneo, et dado por:

}fkll — “1[\':+"1()_3'"'/‘-‘, e

11

= .—1/;2':'"%3‘]1[—»1461( k/k, )"} (2.8.2)

donde el segundo término se debe al amortiguamicnto originado por el flujo de neutrinos.
La escala de amortiguamiento del neutrino es A, = 40(m,./30e1)~ ! Afpe, lo que implica,
ky, = 0.16(r12, /30 V)M pe™3.

El espectro procesado (|&]7k%), o o que es lo mismo, ¢l cuadrado de la amplitud de
las perturbaciones (ccuacién (2.4.14)), se mucstra para este caso en la grifica 2. Un rasgo
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muy significativo del espectro es Ta caida Lrusea, gque se ticne para longined de onda corta,

A = 400, /30¢1 07 Mpel debido ol amortienamiento no colistomal - De esra nnse

e

FETOPIN 1
LU

primerag estructuras en formarse serian las de tamafio anrod
[RILERYS El hecho de que esta eseala sea tan grande implica que ol eolapso tuvoe gne

haberse dado reciememente, (09 35 Zelda

19700 B arennentado gues ensando fas
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Grafica 2.- Espectro procesado cono funcion de ba bingited de onda para el caso de materia absoura caliente

¥ materia obscura fria, poco después del tiempo de equivalencia o ptre radiacién v omateria.

El otro caso limite es cuando Apy <1 Mpe (A Aeg b lo cual ocurre para PMID que

se convicrten en particulas no relativistas antes de la época dominada por la materia, por lo
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C Casu, ias prineras estructuras

que la escala de amortiguamiento es muy peouein, Eoocst
as galictivas, Fste caso es conocido como

materia obscura frin. Si se asume que Ap es pequeia, ol espectro de potencias, para este

caso, estd dado por:
.U\“H " )
e T s (2.8.3
(14 gk okt 4 5k ( )

donde ;7 = ].7(!?‘,/):)_1.“[}»(". W 9.()('.2,,}1")71 ‘P‘Ji[lr‘l Gy = l.fl(f?(,fz.")—"‘.\/p(':‘

El espectro procesado para la mnteria obscura frin se muesira también en la grafica
2. En este caso la escala de smortiguainiouto o= irrelovante, mientras que la forma inictal
del espectro es muy hmportante. A diferencin del modolo de nateria obseura caliente, en
este modelo la fornacion de estructura ocurre en forma Jerdrguicn, os decir, lnc estraeturas
cmypiczan a aparceer de escidas pequelins a escalas mids grandess Eo las shiinulueiones heehas

1

para este modelo de wateria obseura frin, Davis (108510371083, encontrd que tn forma

de la funcisn de correlacion de sips simmlaciones o ernlotong

caleuladas observacionalente, siempre ¥ cumudo Q4 ~ o

con fuciones do correlneion

con o suposicion de que In
masa en el universo se cncuentriodistribaida de fonad tinnen gae o distribneion de fuentes

colon 2 Ademnns se cnconttd que ta dpoca

alternn es Jisew

(otra hipdtes
de formacidn de objetos de tamanio galidenvo oq relativianenre reclente, pero todavia con-
sistente con las observaciones . Estas simulaclones so ajustan rambicn a observaciones de

densidades Internins ¥ potenciales gravitacionales de halos de gali

wos, acdemids de deysi-
dades numéricas de galaxias ¥ chnudos. Uno de los inconvenlentes de estas sinmmlaciones
es que este modelo predice una funeién de cortelneidn pare cunalos de an fuctor de 3 por
debajo de la estimada obzervacionslmente, de mancran que vicios tan graudes como ol de
Bootes (seceidn 3.8) no pucden scr predichos. Ademias existe ol ineonveniente de la prefer-
encia de este modelo por Q0 ~ 0.2, lo eual estid en contradiccidn con otras estimaciones,

ademas de la prediccion del modelo inflacionario.
2.9 Perturbaciones en un universo inflacienario

Fl tamafio de Lo longitud de onda de une perturbaeion os una distancia fisica, por lo
que ésta crece proporcional a of fuctor de cocalas B la seecion 1.7 se demostrd gne en el
modelo estandar de Robertson- Wulker dos reglones cualesquiera no han estado causalmente
conectadas por siempre, debido al heehio de que ol principio. of horizonte de eventos es mas

pequeno que la distancia fisica que las separa. En el ciso de las perturbaciones se preseuta

un problema similar, ya gue ¢l se supone que e sortarbaciones son onginadas en épo

muy tempranas la longitud de onda de éstas deberfa sor extremadamente pequena, mds

pequefia que el horizonte, para poder justificar ¢} hecho de que uan proceso fisico pueda
originarlas. Para tener longitudes de onda suficientemente grandes, del orden de galaxias,
ciimulos o supercimulos, se requicre, en ¢l modelo estandar, que la longitud de onda de las
perturbaciones haya sido mas grande que el horizonte de eventos. El modelo de inflacidon
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ademas de los exitos menciotindos en el seeecion 1.9 resuelve este problemn. La selueion
es muy similar a la planteda para resolver o] problema de la desconeccion cansal. Sila

dist

podria Laber estado o contaets cavsel. AL nuentar o] ta

ancic ol Lotlzonie permances constante duraute o imfacion, cuadquier pertarbacion

ano de b longitud deoonda
como el facror de eseala v otener un horleoute constante, se justities que en algdn momento

Phorizontes v de estac formn canseahente conectada, En

esta perturbacion estuvo dentro d

la Grafica 3 se aprecia la evolucion de Ja loagitad de onda de dos pertnrbaciones, comuparada
con el radio de Hubble (la distineia al hortzonre s Como e prede vero Lo longirud de onida
de Ia perturbacion. en nn principio. es mads peguenn que o] horizonter posteriormente fa

perturbacidn entra en un periodo de desconeceion cansald

Ces dectr sale del horiconte en fy.

terminando por entrar nuevamente ol borizonte en fpoool enal vaoevolncionic de diferente

forma. debide o que rermina ol periodo de inflacion.

.
1]
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Grafica 3.- Evolucion d» la longitud de onda de dos Huctnacianes An longitnd de onda comovil KI-I v k. !

(lineas punteadas) en un universe inflacionario, comparadas con «f horizonte (linea continual

Durante ol periodo de inflacién cuando una perturbacidn sale del horizonte, como se
aprecia en la grafica 3, tiene un valor en la amplitud que ¢s el mismo para cualquier escala.
Para demostrar esto, considérese una perturbacion en el campo de Higes del universo
inflacionario (€¢), calculando el gradiente de esta perturbacién a una escala del tamano
del horizonte, se tiene:

d&d Ad
o (2:0.)

va que r &= H™! (el radio del horizonte). Una fluctuacion en el campo de Higgs origina
una fluctuacion en la energia del orden de:

V(é’(}}) ~

o
—



EE) ~ [V(60V? ~ (@) H?, (2.9.2)

calculando la energia sobre todo o] volumen a la escala del horizante se ticne que:

EE ~ (D) H Y, (2.9.3)

yaque Vx H=3, 8 se considera nna Huetuacion de naturaleza cudnticn como origen de
las perturbaciones, éstas estin condicionadas por o] prineipio de incertudumbre fE &7 ~ 1,
de manera que una fuctuacidn que origina una energia &£ puede croarse siempre v cuando
exista un periodo de tiempo 178, Para que una flnctuaceion no Jdesaparerca debe vivir el
tiermmpo suficiente para cruzar el horizonte y salir de Inregidn gue se encirentra en coutacto
causal. De munera que la perturbacion debe erecer a una velocidad aproximada o la de

ta dehe recorrer un

un fotén (que es la manera comae evoluciona ] horizonte), adeniis,
distancia del orden del radio de Hubble. De esta forma, ol ticinpo de vida esta dado por
St ~dpyg ~ H™' (en unidades de e == 1), Sustituvendo la expresidn para ol tiempo v para
la encrgia {ccuacion (2.9.31} cn I expresion para ol privcipio de incertidumbre se tiene

que:

(.s'q.f]-]‘i ~ 1. (2.0.4)

Lo que implica que vna perturbacidn en o] campo os proporciounl al evadrado del parainctro
de Hubble, el cual es constante durante el periodo de inflacidn.

Una vez que una perturbacidn sale del horizonte, ésta ne encuentra causalinente des-
conectada, por lo que no existe un mecanismo que pucda cambiar =u amplitud, de esta
forma la amplitud de la perturbacién permenece constante despuds de que cruza el hori-
zonte. Posteriores perturbaciones de longitnd de onda menor abundonaran el horizonte
tiempo despuds, cuando su longitud de onda aleance ¢l tamatio del borizonte, pero la
amplitud tendrd el mismo valor que las perturbaciones que abandonaron ol horizonte con
anterioridad.  Si se considera que una perturbacidn en ol campo de Higgs origina una
perturbacion en el poteneial gravitacional tal ques

i g

S
L o o

o (2.0.5)

donde ¢ denota el potencial gravitacional. El mecanisino antes mencionado implica que:

‘s
7?(1:) = cte, (2.9.6)

lo cual es conocido como invarianza de escala, ¢s decir, la amplitud tiene ¢l mismo valor
independientemente de la longitud de la perturbacion.

El hecho de que la amplitud de la perturbacién en ol potencial permanczea constante
fuera del horizonte, y sea invariante de escala, implica un eambio en 1a fluctuacién en la
densidad. De la ecuacion (2.2.10) es directo que:
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) . = o -
E=TR IR S (2.0.7)

al, en el cspacio de Fourier.

donde &¢ denota Ia Huctuacidn en ol potencial
Haciendo [a misma dedueeion que se hizo para I couacidn (2.4.14) pero ahora para el

potencial gravitacional se ticne que

(i_fz(;s))
(o} .

Dividiendo (2.4.14) entre {2.0.8) usando (2,9.7) v considerando invarianza de escala en la

(2.0.8)

fluctuacion en el potencial gravitacional, s tiene gues

(fl?u;)> ~ k2 (2.9.9)

En la grafica 2 se aprecia claramente que escalas gqne no han tenido amortignamicntos
(longitudes de onda grande) varian conforme (2.9.9). La expresion para el espectro de

potencias se obtiene directamente de la expresion {2.4.14) v de (2.0.0):

J86]? x &y (2.9.10)

que corresponde a la expresion (2.4.2) con n = 1, y lo cual se conoce como el espectro de

Harrison-Zeldovich.

2.10 Sesgo

Como se menciond en la seecidn 2.8 una de las hipdtesis que se hace en cuanto a la
distribucidn de masa en el universo, es que Csta se encuentra distribuida de la misma forma
que las fuentes huninosas, es decir, 1a luz estit indiennde los lugares dende se concentra
la masa. En ¢l modelo de materia obscura fria, las siimulaciones predicen una densidad
del universo por debajo de la esperada. Este problema. v otros planteados mias adelante,
3 de seago. La suposicion que hace este modelo es que las
regiones mias densas en el universo. como palaxias o cnmles de galaxias
cuando la densidad excedio un clerto valor eritico Hamado winbral. Considérese en un pro-

son resueltns por wna hiphte:
s¢ formaron

ceso estocastico, para una distribucidon de amplitudes en la densidad de forma Gaussiana.
Caletlese &5, la funcidn de correlacién para la distribucidn de densidad que yace sobre
un cierto valor critico 1o, donde ¢ s la varianza de la distribueion, es deeir, ba funciéa de
correlacidn valuada en cero (o = &(0)). Especificamente &5,(r) es el exceso de probahili-
&(ro) > ro, dado que, & &(r1) > 1o donde & v &2 son

dad normalizado, de que &
los contrastes de densidad para dos puntos z; y 72, respectivamente.
La probabilidad de que al elegir un punto al azar, éste tenga un contraste de densidad

mayor que el umbral es:



L
o / Piuld. (2.10.1)

S
donde P(y) = (2zc? )Y/ crp(—y?/a?). La probabilidad de que ambos contrastes de densi-

dad estén sabre el uinbral es:
b v
Py = / / Plyr.i)ddys, (2.10.2)
Mg W o

donde la distribucion de probabilidad conjunta es:

" N\ , £(0
Plyr,y2) = (27)7HE0) = E(m)] 712 ,.,-,.{._ SO

}A (2.10.3)

Como ya se vid, €55 ¢5 o] exceso de probubilidud normalizada, esto es, (Plall) —
P(bY)/P(b). Entonces sustituyendo la expresion para probabilidad condicional: Plalb) =
Plan b/ P lo que se tiene es:

Pla i/ Piby - P(B) .

Exg = - s 2.10.
5> B (2.10.4)

en donde a representa el evento de que & esté sobre ol umbral, en tanto que b es ¢l evento
de que & este sobre el umbral, esto es, P(anb) = Py y P(b) = P;. De la expresion anterior
es directo que:

el

s
14 &sa(r) = P37 =
i

R 2 - . — yE(ri/E(0)
2/7) 2 er felir /21772 x / (12 crf('{ i 1 GRTAN J(i 2.10.5
(/M er et/ 2 [ fe| Er e G | (2103)
Para £ <€ 1 esta expresion puede ser simplificada a:
2, b Fn 2 - .
Eoolr) = (n / e” rly) Epr)f et (2.10.6)
o
y para v >> 1:
Ese = (1 /2 )E(r). (2.10.7)

Es decir, lo que se tiene o5 un factor eatre una funcién de correlacion que corresponde a
regiones donde el contraste de densidad excedié un eierto valor critico (galaxias, eftinulos),
respecto a la funcién correlacidon de la distribucidon total de densidad.

Al adoptar la hipdtesis de sesgo surgen varios hechos interesantes. Una vez que la
funcién de corrclacion para galaxias £y, es determinada, se puede caleular la funcion de
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correlacion para la densidad de masa, ue tesulta ser mids pequena por un factor propor-

cional a 1-%. Esto implica que cxistivd un faetor gque hagn méas pequeio en o valor de (&7

1

ido de la funeion de correlacion para una distribucidn de eanlaxias, Ex de-
1 -~

respecto al infe
ciry la distribucidn de s es menos aglomerada que o distribuceion de galaxios, v habra

una gran poblicion de una discribueidn mas nniformnemente distribuida de peeadogd

o galaxias facasadas que no han <ido detectadis, Esto puede Hevar o reconciliar of prob-

lema de modcelos que predices 2, = 1, ya gque la poblacion de estas gnluvias fracasadas

proveerfan una cantidad de densidad de masa que podefa complementar ©, deteryinadn

a partir de lnomedicidon de mesn inforidie de calayins hrillantes, Una suposicidn gque hay

que tomar f11 Cienta 68 qre existe ale

hoy en dia,

Laidea de sergo tambidn ve b sugerido como una explicacion para In disevepanein que

existe entre la funcion de corelacion para gulaxins v la funcidn de correlacion para eiimulos
(capitulo 3), va que se considern que los enmulos se formnron cn los picos de densidad de
Ia distribueidn de densidad para gadaxios, Tambicn se presnnte que los exinmlos ricos se
forman en picos altos de densidad,

1.1

tel s

Sin embargo, existen algunos problemus inportantes respecto o la hipdtedis o

Unio de eilos o5 fa pregunta respecto a aad ez ol mecanisno fisico que lo produee, podria ser
g i I i

ins envenona el medio

este un proceso gravitacional 6 quiza la poblacion primaordial de gali
ambiente inhibicndo ol desarrollo de posteriores formaciones, como galasias comuues, St
sadas, estas deberfan tener algtn efecto

heay necesariamete un gran nimero de galaxias fra
observacional. Ellas podrian estar Henado los vacios, o actuar como lentes eravitacionales.

2.11 Fluctuaciones en la radiacion de fondo

El modelo de la cosmalogin estandar predice una radiacidn de fondo con un espectro
de Planck. La prediccion de esta radiacion fud confirmada en 1365 con o descubrimiento de
una raciacion isotrdpica con un espectro de Plank y con una temperatura correspondiente
de ~ 31,

Cuando ¢l universa <o eneantraba aomuy altos taaperaturas, todas Ias parteulas,
incluyendo fotoues estuvieron preseutes en el plasma primordial. Aproximadamente ez
z = 1000, estos foiones dejaron de estur en equilibrio térmico con las bariones. La radiacidn
desacoplada cn ese entonces es la que ahiora recibimos como esa radiacidn de fondo, la
cual ha cambiado su temperarura debido a que ha disminmido por la expansion (cenacion
{1.5.12)). Como esta radiacion de fondo no ha tenido practicamente interaceién con la
materia, ¥ la forma de efta no es cambiada por la expansion, sigue teniendo nn espectro
de Planck.

A pesar de tener una radiacion de fondo altamente isotrdpica existen varios mecan-
ismos que dan origen a fluctuaciones en Ia temperatura correspondiente a la radiacién de
fondo §T'/T, pero tnicamente dos estéan directamente relacionados con fluctuaciones en la
densidad de materia. El principal efecto a gran escala es el efecto Sachs-Wolfe, éste es
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debido &l corrimicnto al rojo que un fordn experimenta en un campo gravitacional, El

o par

cambioen la frecucueia de un fordn que pasa por un poteneial gravitacional e«tn d

T e, (211.1)

1

donde A es la diferencia en o] potenciad gravitacional, En ol easo de un fotdn con ¢l
espectro de Planck sin camnbio en la frecuencia origing un eambio en li temperatura dado
por:
T L.
‘;1‘_ = A (2.11.2)
T 1
Por lo tanto, si existe una flucinacion en la fuente del poteneial gravitacional, habrd an
corrimicnto cn la frecucncia de los fotones. De esta foriaa la temperatura en un ciunpo de

densidad inlionogdneo ¥ no estacionario depende de la posieion.

Para escalas pequenias b prineipal contribucion en la variaeidon de In temperatura
es dada por el cfecto de Silk, Este efecto s debe ul hecho de gque una fluctuacion en
la densidad numédrica de bariones implica una fuctnneidn on la tamperatura, por lo que
esta regidon radiard o una diferente frecuencia, La relacion entre las fluctuaciones entre la

densidad nunnéricy de bariones y la temperatura es deducida a pareir de cenacidn (1.8.6 ):
13 .
T cte, (2.11.3)

diferenciando esta ecuacion es inmediato ques

$T(r) _ 1 bptr)
T 3 p

Las inhomogeneidades en la distribucidn de la densidad implican inhomogeneidades en 1a

. (2.11.4)

distribucion de temperatura.

Los dos efectos descritos anteriormente crean inhomogeneidades en la radiacidn de
fondo, debido a efectos que cstin directamente relacionados con fluctuaciones en la densi-
dad de materia. El hecho de poder observar esas Juctuaciones en la radiacidn de fondo lleva
a dos resultados observacionales de gran relevancia, El primero es 1a deterninacion de las
amplitudes de las fluctuaciones en Ia deneidnd de materia v ta Cpoca del desacoplamiento.
ribucién

De esta forma sc tendria inforinacidn acerca de las condiciones inteiales en n dis
de materia en ¢l universo temprano. El segundo es una forma de conocer la forma de la
estructura a gran escala, denominada como la topologia del universo. Considerando gque
ésta no sufre grandes cambios a escalas de tiempo de la edad del universo, un mapeo del
universo en épocas recientes podria ser una forma de conocer la topologin que ticne el

universo incluso en el tiempo presente.



CAPITULO 3

3.1 Observaciones

El cstudio de 1o distribued

imode materiag o sl menos de o materia obsercada, gque se
presenta en fonna de galaxias cunudos vosupercinnalos degalaxias, en doeovital importan-

cia parn decifrar Tn estroctura @ gran escalo en el nuiverso. Las primeras observaciones

sugirieron que i esealas peguer 20 Mpey les walaxias mostraban nna tendencia a

acumularse, e tanto gque oo escalas moyvores parecin haber voa distribucion al szar. Sin
embargo, en alos rectentes e v empezedo i encontrar estractnras ¥ omovindentos oo escalas
mas grande<, del orden deoz= 100 NMpe (Nera A Babieal] 19355,

Un punto de sama i cuool conoecindento de o las estruetinras gue se fene

actualiiente os quue e-to Hevno oo vna elnrn b del tipo de o widn e e rnvn orj-
sinaltnente, et eatriner e crolicionan Y poco cnel tempao, por

ejemplo. un objero con v veloridind o feoz2 107 ks nnrdeninente e mmeve < 10470

Mpe. enoun siempee de Huabhleo Deestac fornn I ropoloeia v distribmeion de mareria es

PrAaciieanente b e (pie Duogie e Dive onjeiii oo,
Son necesiapios snrveys extenstvos deomiles de corrimiontos de salaxias para eubrir

voliinenes v esealns snficiontemente arinides. Estos i sido hecho por v

JRLREY L‘,I"‘lp('lﬁ} 3V
dentro de des revelaciones mds mportanies aue seotene estan
1.- Los ¢

Mpe). revelando un faerte aun

v osuperenmndos

on o esrrietura aoesealas orandes (>0 100477

siento, Extos resultados son expresados en términos de

la funcion de correlacion fecuacion (2.4.37).
2.- Se ha reporsado un movimiento de hulro del grupe loeal de walaxins de = 600
km/s. relative al fondo de mieranndas,

3.- El ae

lejanas.

nto de obleros w grendes corrimiontos. como cuasares v duloxias

.- Se b revelido wnn estrectura como de red o eaponja ast como b existencia de
acios a escalis 2 100 Mpe.

5.- Se han encontrado Hmites superiores pari las fhacraaciones del fondo de microondas
en varias esealns anenlares. v st rectentemente se han reporrado mediciones de estas
fluctnaciones,

En este cipitulo so hava vung rovisidn de las obzervaciones (e han Hevado o las con-

clusiones mencionadas anteriormente,
3.2 Ciamulos

Para poder usar los clunulos de galaxias como poesibles trazadores del nniverso. se
requieren de muestras completas de climulos sobre grandes volumenes. Para este estudio
existen tres diferentes catdlogos que han presentado un buen grado de confiabilidad. Ellos
son, ¢l catilogo de Abell, hecho en 1983, prra cdunulos ricos, ol eatalogo de Zwicky, hecho



en 1968, de galaxias y cimulos de galaxias, ¥ ¢l catalogo de cimulos hecho por Shectman
en 1985. ’

El catalogo de Abell contiene un total de 2712 eamulos, correspoudientes a los eimulos
mads ricos y densos cucontrados en las placas del survey del cielo de Palomar, y definidos por
los siguientes criterios de seleccion: a) cada etunmido debe contener ul menos 50 miembros
en un rango de magnitud de mg a 1z + 2, donde g s Lo magnitud de la galaxia mds
brillante; b} todos los miembros deben estar contenidos dentro de una esfera de radio
de 1.5A7! Mpec alrededor del centro del ctininlo; ) ol ciimulo debe vatar en un rango de
0.02 € = € 0.2; ¥ d) los etimulos deben estar sobre la declinacion norte 277,

Para cada ctunulo o catdlogo de Abell da su posicion en el cielor Inmaenitad de da
décima galaxia mas brillante (14 la distancia de grupo (D), definida como una fucion
de z; v la elasificacion de la rigneza, definida o partir del mimero de galaxins contenidas
]

le Abell de

los 2712 cimulos se consideran s6lo 1682 cinmilos ricos. correspondientes a distancias de

en ¢l ciamulo, (ver wtabla 1), Para las estadistiens hechas sobre ol edtialogo

grupo desde D=1 hasta G, ¥ con riqueza desde R=1 hasta 5.

i Rigueza

]
ks T | £ e A¥
1 0.0283 v [ 10 {3049 (2
2 0.0400 2 | i 5619 1224
3 00877 O 2 £6-129
4 0.07¢7 8y 3 130-199 Bs
5 013} £87 : 2 2062 &
6 0198 : s i

Towl Tos2 : Totad Rz 1) HaW

Tabla 1.- Distribucién de los cimulos de Abell con la distancia y la riqueza. 1 2= distancia de grupo,

riaunra

Zest = corrimiento estimado, 4\"51 = numero de cimulos. N gl = mimero de galaxias, R

La densidad espacial media que presentan estos cimulos ricos es del orden de 107%43
Mpc=3. Se aprecia también que la densidad decrece rapidamente conforme aumenta la
riqueza, es decir, existen mas clirulos que conticnen menor nimero de galaxias.

El catalogo de Zwicky contiene ;ﬂrodcdor’de 30.000 galaxias mas brillantes que 15.7™,
identificadas en las placas del survey del cielo Palomar. Contiene 9700 ctimulos de galaxias
visibles en estas placas, (im = 20). Los criterios usados para esta scleccion fueron los
siguientes: a) los camulos deben contener al menos 50 galaxias en un rango de magnitud
que va desde my hasta m; 43, donde m; es la magnitud de la galaxia mds brillante; b) estas
galaxias deben yacer dentro de los contornos del eitmulo; ¢) no existe ninguna restriceion
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sty ) los camulos deben estar ol norte

respecto al rango del corrimiento para las galaxi
de la declinacion —3°.

L] catidogo de Zwicky contene sistemas e =on menos reos gie los del eardloss de

Abelll por 1o que hay un asnento en el naniern de edmulos cu el catidogo de Zwicky, Los
etnmulos de Zoicky tambidn son conmumente mis grandes vocon nnan densidod mis baga
que los ciimnulos de Abell

El catalogo de Sheerman se basd en el conteo de ealuxias hecho por Shane v Wirranoen.,

que se basd en ol sirvey astrofisico del ebrervarorio de Lick, Este tneluve aprocimadinnenre

Fooesre vonteo nn

107 galaxias mias briflanres quue 19 v con unacdeclinacion © > 22
aran minero Jde ctinulos, definidos parnceste catadogo cotio reaiones con unn alta densidid

numdrica de zalaxins, son facilnenre reconocidiss Sheornan L denriticado nan mmestea

de 646 riimntos de o 107 La

: crerto volor wabral dado, Un

F}ZH\ cxtan loeadizados enunn hoitad ealdernica 59

l”.'_

selecciGn xe basd e nna detsnd b foeal masine

valor unibral ~elecionado de 3 ankindns conmdas por bin S wwdo pata este catadogo. El
procedimicnro pera ol catiloso de Shectmnn ~elecciona etinnlos qrue son considerahlomente
mas pobres e los cdneidos de Abell piee riguesas de 23 L de esta foran s densidad

sodensidinnd e dos enntlos de Ahedl solo o200 de Los
ciimnlos de She = oele Al
El ecaraloco o Abell ha ido o

jel) 1.“(‘11« filii u.u e Tlas U le o

ST IR SURRLER LT

€

(R EEI ML GL

determinar I disteibucion de cumdos vlecss Abell i 10531001 envonred que T «l,st ihueion

imente no nzarosia. Dogar v Wheoner (19730,

superficial ern su mneatra estadd
Hauser v Pmébh-\' (1973, v Rood 11076+ rambidn enconrra
existe agrupamlento carre Jox cunnlo: de Abelll Babicall » Sonecira (10331930 eneone

aitide

I fm‘rrv evicdenetn de quae

nque fos onndes de galixias o nernpen beerremente en el esprcios formandoe

traron tambic

cumulos de evnnlos de galasdas, o saperaiindos,

La funeicn de correlnetdn ceeceion 200 os wair dee fos tnedores erramiientas pora uedis
cuantitativamente ol acunmlandento enrre objetos. Esta fneion de corvelaecidon find deter-

minada por B(x“(‘ dl  Soneltra {19331 naendo Lo maesten extadistieon de Abell pars cdnidos

ricos, a partir de la rvlz:(‘i-'m:

donde F(r) ¢s la frecueneia observada de pares de edinulos con una separacion v, para la
muestra de Abell. en tanto que FI(ry es la correspondicnte freenencia de pares al azar,
la cual fue determinada de un conjunto de 1000 catilogos hechos al azar. La funeién de
correlacidn de ctimulos se presenta en la grafica 1.

Como se puede observar a una eseala de < 23 Mpe existe una fuerte correlacion espa-
cial. Una correlacion mas débil se encuentra a una escala de = 50h~1 Mpe v posiblemente
hasta escalas de = 100471 Mpe, donde &, = 0.1. Sobre una escala de 15047" Mpe no
existe ninguna correlacidn significativa. Lafanetdn de correlacion de cinnlos fue caleulada

por Baheall y Soncira (1983) como:
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Grafica 1.- La funcidn de correlacion de citmulos, para la muestra de Abell,

oo = 360r™ 18 = (r/26)705 . » < 10047 M pe. (3.2.2)

E] estudio de Ia distribucién de materia en el espacio fie clisicamente estudiada por
medio de la distribucién de galaxias. Esta dltima, a diferencia de a distribueion de etmulos
en estructuras pequetias o intermedias. Los sur-

ricos, traza principalmente los detalles
veys hechos para galaxias. revelan estructuras bien definidas, frecuentemente alrededor
de vactos (seceidn 3.4). Una gran fraceion de estas galaxins purecen estar en distribu-
clones geométricas como de hojas, con estructuras a veces filimentarias, tales como ol
superctiimulo de Perseus (seceion 3.5). La funcion de correlacidn para In distribucion de
galaxias ha sido calculada por Peebles ¥ Groth (1977) v Davis v Peebles (1953) como:

£y =200 = (rj0)7 Y 2087 M pe. (3.2.3)

La funcidn de correlacion para galaxias ticne la misma forma que la funcién de cor-
relacion para oimulos ricos, pero i difcrcncia de lo que se podia esperar tiene una magnitud
mas pequena por un factor de =2 18, es deeir, existe una mayor correlaciGuentre cimulos
que entre galaxias, La funcién para ciimulos tambidn se extiende a mayores separaciones
que la funcién para galaxias. La longitud de escala de correlacion para eimulos (donde la
funcién de correlacidn se hace uno) es: r, &= 264~! Mpc, en comparacion de r, = §h~!
Mpc para galaxias.

Este trabajo ha sido corroborado con investigaciones hechias por varios autores en
donde se tomaron diferentes pardametros para la muestra de Abell, como la riqueza, la
distancia de grupo y el corrimiemto al rojo (Bahcall (1988), seccidén 3.2). En todoes cllos
se encuentran resultados de acuerdo a lo mencionado anteriormente, con las diferencias
esperadas de las variaciones tomadas en los parametros.

60



Para el catdalogo de ctimulos de Shectinan, la funcidn de correlacion fue ealeulada por
Shectman {1985):

esta funcidn de correlacion es aprosimadamente 10 veees mids grande que Loode salaxias v

es un factor de aproximadamente 2 veces mas pequena que b faneidn de correlieion para

ciimulos ricos de -\‘w Esta diferencin era esperada debido aovue In dernsidad eapacial

para los etmudos de Shecturn e aproximadamente 6 veces tnyor qrie poarn o< eimndos

de Abell de tie formin las dos Mnectonos de correlieidn son o

e

La Inh"-'{:lih difercucii en tos eriterios de weleeeion praviv e oo [

Hlovo de Zwieky haee i

acentre s fnnclones decorrelicion para eatos dios et

posible v campnrnet

Sint embaroos en todos Toe diferentes estindiod se nnestre nnn con

o ‘LEl"&‘ N

E>((J Ilix(‘n' CUevd el gl
i

La correlacion crurada 18,00 nrde ol execso de probadalided sobre vinn mnestro sl avar,

in denrro de una separacion diela de o enmmlo, Esva correlacion
ariidon (1039 estn b sido

Sele potenein doble 1 Peelblee 1080

de encontrar unn eanls

ha sido estadinds por Pecbles v Seldner (19775 v por

estimarda por n tnodeio de nna

“ -
P )

donde el prizner términe representa ol pertil estiandar de densidnd nrerna de galaxias v el

rming es praducido por el agrupamicnro de camulos. Es rambién esperado que

segundo 1
la correlacidn cruzada sex una media geomerriea de Lo funeion de correlacion de galaxias

vode cdmulos, es dect

A ool
Carl?) = Sgg Selo-
Sustituyendo (3.2.2) v (3.2.3) = tiene:
€, Sort
lo cual es aprovimadamente ol vemundo término de ln rouncidn 132,20 slendo, por b tanto.

consistente.

Existen varias obzervaciones que apoyan la realidad fisica de la funcion de correlacion
para cimulos. Dentro de éstas se enenentran:

1.- La funcion de correlacion de ciimulos da resultados consistentes en diferentes re-
giones del cielo.

2.- La funcién de correlacidon hecha para ol eatalogo de Abell o5 consistente con las
hechas para los catdlogos de Zwicky (Postinan (1936} y Shectman {1985))

3.- La funcién de correlacion para cintdos 3 para galaxias, es consistente con la

funcién de correlacion eruzada clmulo-gals xia.
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La evidencia listada anteriormente sueicre una realidad de la funcion de correlneidn,
v hace improbable o] hecho de que esta sea una consecuencia def eatdlogo wsada,

Estudios Hevados o cabo principalinente por {Bahacall ¥ Soneira 19333 han tnostrado

que la funcidn de correlacion para ciimulos depende tambiin de o rigqueszs de los edmulos

Este dependencia aparcee en la grafica 2.

[Suds) r P e
.- -?dmn;m& e Abel o
o - cumndos de Zwicky - A
g --e-
<-
(L] =
3
s%0 3
£
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e}
5a -
© i tvecent s wwaapd g
s e 55 120 [SLRET

Riqueza (N)

Grafica 2.- Dependencia de la funcion de carrelacion con la riqueza ¢ N9, para diferentes catalogos.

Esta dependencia puede ser bien aproximada por:
3 I

Sl per 220N i3.2.8)

donde N es la rigueza del sisteme. Esta dependencin suaiere que los ctimmlos ricos pueblan
las estrueturas n escalas graudes ¥ tambicn suglore que varos son eficientes rrazadores (de
la estricrnra a oran esealn on el andeersg

pirei del sistemn, snetere la idea

La dependencia de o rigueza con I humiinesidad o b
de que la funcidn de correlacion para la disceibueidn torad de mase podrfa corresponder
a una extrapolacion de la funcion en la gratica 20 v apova In idea de i modelo de sesgo
{seccion 2.10) de formacion de galaxins v de otras estructuras,

Han existido diferentes explicaciones al incremento obrervado de la funcion de eor-
relacidn con la rigneza. pero hasta ahora exte fendmeno no ha sido entendido completa-
mernte.

Un punto importante radica en el hecho de que la forma de la funcion de correlacion es
la misma ley de potencias para galaxias para ciimulos v, como se verd en la seecion 3.3 para
superciunulos. Esto hace pensar que una condicion wnieial o alguna cvolucion subsceuente

puede ser la responsable de este fendmena  Eu la grifica 3 se mestra ln amplitud de la
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funcién de correlacién para varios sistemas (galaxias ctimulos y supercimulos) como una

funcién de la separacién media entre los ohjetas de la mucstra {d).
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Graéfica 3.- Dependencia de la funcion de correlacién con la separacién media de los objetos en diferentes

muestras ().

La separacion media esta relacionada a la densidad espacial media por medio de
d = n~"!/3, Es evidente de la grafica 3 que la correlacién aumenta con la separacién media.
Una funcién de correlacién adimensional normalizada a a sepacacidn media de la muestra
fue calculada por Bahacall (1988), v tiene la siguiente forma:

E(r) = 0.3(r/d)" 2, (3.2.9)
en donde d; es la separacion media de la muestra que estd siendo considerada. Esta funcion
de correlacidn tan general sugiere un proceso de acnumulamiento invariante de escala.

La diferencia mostrada en la funcidn de correlacion de galaxias respecto a la de ctimulos
radica, entre otras cosas, en el hecho de que no todas las galaxias son miembros de clinulos,
la otra explicacién podria ser la hipdtesis de sesgo (seccidén 2.10 ). Si f es la fraccién de
galaxias encontradas en ciimulos, esta fraccién representa la probabilidad de que al elegir
una galaxia al azar, esté correlacionada con un ctimulorico. Un estudio hechio por Bahacall
(1986), levs a los resultados mostrados en la grafica 4, en donde se grafica la dependencia
de la razén de las dos funciones de correlacién ( £cc/€gy ) con £, donde z = £J, /£,, siendo

; 4 1 correlacién de la (1~ f) fracci6n de galaxias fuera de los clmulos ricos. Esta relacién

puede ser expresada como:
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1/2 - _ f 1/2
(—ffi\ Jiza f)(fC“/f”) . (3.2.10)
Sgg/ 7

Los resultados de este modelo sugirieron que la fraccion de galaxias asociadas con
cimulos ricos es mayor que lo que se creia anteriormente, y la mayoria de éstas estarian
distribuidas en “colas” exteriores de estos cmulos. Investigaciones recientes han sugerido
que los ctimulos poscen gencralmente una estructura elongada (con colas) que contiene una

considerable fraccion de galaxias.

T T TTTTTTY T

moL Xm12 x=14 x~0
3

Ellyg
-
<
YT

T

VYUY

galaxias

L NN U Xy I U F ST W YN YU O § ¥ )

.01 0.03 [+8] 0.3 1

or

Grifica 1.-Razén de las funciones de correlacion para cimulos y para galaxias, en funcién de la fraccién de
galaxias contenidas en cimulos (f), donde T = {}{g/fgy, sicndo E!{g la correlacion de la (1 — f) fraccion de

galaxias fuera de lus cdanulos ricos.

Varios surveys de corrimientos de galaxias hechos por Gregory (1981), Giovanelli
(1986) 'y De Lapparent (1986) sugiricron que que las galaxias podian estar distribuidas
sobre la superficie que define un modclo de cascaras con ctimulos ricos localizados en
las intersecciones de éstas. Este modclo estd de acuerdo con la correlacion observada
para galaxias y para cimulos. Bahacall (1988a) ha hecho simulaciones de este modelo dis-
tribuyendo galaxias al azar sobre estas supeficies y formando ctimulos en las intersecciones,
encontrando que los resultados son consistentes con las observaciones en pequefias escalas.
Sin embargo este modelo exhibe una cola de débil correlacién positiva a escalas mayores, y
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Grafica 5.- Funciones de correlacidn para cdmulos y para galaxias es el modelo de cascaras, comparadas

con las funciones de correlacion ohscrvadas (Yineas).

que no son compatibles con las observaciones. Estos resultados son mostrados en la grafica

5.
3.3 Superciimulos

La distribucidn de galaxias ésta agrupada en todas las escalas. habiendo grupos bina-
rios, triples y en general desde unas pocas hasta cientos de galaxias por grupo; éstos son
conocidos como cimulos.

Existe también otro tipo de agrupamientos de galaxias, conocidos como superetumulos;
un supercimulo es definido como un grupo de ricos ctumnulos y es identificado.como un
aumento en la densidad espacial de ciimulos. Estos superctunulos tienen didmetros de
entre uno y hasta diez veces el de un cimulo y tienen menor densidad y, aunque no hay
duda sobre su existencia, hay algunos problemas para definir sus limites. Por ejemplo,
es dificil decir donde un supercimulo empieza y donde este acaba. Incluso hay hipdtesis
acerca de que los supercimulos estan intcrconectados entre si forrmando una gran red
tridimensional (seccién 3.6).



El estudio de superciumuilos es de gran importancia ¥y que osto provee entre otras
cosas de:
L- Unaddea de como es Lo estiuctura o wran escala, asf como informacion de o Spoea

de formacion de galaxias.

- Contiene informacion acerca de ln natealesn de henaetonss pritsordindes.
3.- Puede dar una wedida de o cantidad de nisa del universol esto es por que la

GZ{I)HnSi(')I) de Hubble on desaecleracdin debido o 1o sobredensidind e Mlin'w‘lrllmilu_ C'on-

ciendo Ia desacelaracion, so poddein tener tna estimaeion Jde by nosn dindm
i ode I i

temcta e superennunlos

Desde los primeros survers ha habudo eviden

o pruchaos que podinn sueeric serapamiento de ednndos,

[ncluzo desde 1030 Shapley e
Cen 10370 Alwell es ol prinnero en

IH puor 2w
1

Otra gran agrupacion en Disels es cneonin

sugeriv o o exisrencin de weocineion enree eiinmlos deogalionas

yeron spves deow as déhifes fueron hechos por Habble (1073400 v por S}mxw

Los prin

\
v Wirtanen {19671 F/‘u(h cneontraron nanerosos cinnnlos densos vowrnposs Shane (107
detalla una concentracion Qe wnbesogue contiene 12 eninmndos e padaxies o nnn ‘hxmm'm

de 340 Mpe

Los prineros catidooos hee

Hos pars supereimaiios aopartie el catalono de Abell fueren
asl corno Thuan (19305,
Mt reciente

hechos por ef misino Abell (1001, Rood <1765 » Mar

Sin embareo. no hhnbo comparacinnes condinbles con di

meate Bahaeail v Sonelrn (1030 coustriyeron un eardlogo Ade snperetnminios nos < (003, v
con D <4l con slos 104 e !

wero de supereiiandos encontrados s obtuve dererminando ol ninero de veces

ox mas cercanos de Abell

} s
que es s grande I densidad oo reaidn, respecto a la denstdud meding de edmulos
(1. Al elegir un valor del pardmerio foose o

densidad media, v ocadn unn de estos es dentiticada como nn supereimato. Lo densiedacd

s e tengan foveces la
de un superedimnlo ex dado entonees pons

= fr.. (3.3.11

donde 1, os la denustedad espacia

e ernlos v ooy, reprisenta ln densidad espacial media

de cimulos, Este estudio fue hecho para valores de foque ven desde 10 Liasta 400, Un

total de 16 ctmuldos con B 2 1 son cncontrados para un salor de £ o= 200 FL s, b
cimmlos encontrados por superetmndo variG de 2 a0 1D para £ == 20, et tanto para f o= 400
cartd de 2 2 3. La fraccion de ciunulos conteniendo supereiiinnlos fue del 54 50 a0 f == 20,

v se redujo a 16 9 a f = 400. Compariciones con catilogos hechos ol azar muestran
que las cantidades, asi como las fracciones encontradns son altas, respecto s distribneiones
20y

se observo que decrece rapidamente con o} incremento de fo Estos resultados son mostrados

azarosas. La fraccion de espacio oenpado por estos superaitmnlos fue de = 3% o f

en la grafica G, la tabla 2 vy o grafiea 7.

Debido al gran tamano de los superctimulos, Ia regiones de nterds para la funcion de
correlacion abarca & 100 — 150k~ NMpe. Escalas mas pequenas corresponden a escalas de
menor tamaiio que los superctmulos, en tanto que las esealns mavores son del orden de
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Gréifica 6.- Supercumules definidos en funcidon del numere de veces que ‘es mayor la densidad respecio al

promedio (f).

s

20 0 100 and
N, 11 -
Moo 2%
AR (Mp) KL}
CAR, (Mpe) 271 76

286 133
.54 0.30
003 0003

Tabla 2.- N\ se (ndmero totul de superaimulos), Notjse (vlmero de cimulos por supercimulo), AR,,M,—
- n . - N & A . R . . .
(tamafio lineal del supercimulo mas grande), \AR,/ ¥ \_.lf-’;) {media proyectada y separacién medida por cor-
rimiento para pares de cimulos en sipercumnios), F(l(ﬁf‘) (fraccion de cimulos que pertenecen a supercimulos}

¥ ‘sc/‘ {fraccién de volumen ocupado por supercimuiosy como una funcion de fo

los limites de la muestra. Los resultados implicaron la existencia de grandes estructuras a
escalas de = 100 — 150k~ Afpe.

Otros estudios mas recientes han sido hechos por opylov (1987) a » < 0.2 calculando
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Gréafica V.- La fraccion de 1odos Ios cimulos que son mmiembros de supercimulos como una funcidn de f

Para muestras observacionales thinva continuai v para une caviless besbo al azar ddinea paateaday,

TV My =047 = 0,140

W

1957 v de dn distriburion de
Jde
it

la funcion de correlacion comno £o., 1100 — 15

Las observaciones de Tully | mulos a crealas tayores

de = 300471 Mpe ha indicado una tendencia de agrupaisiento entre superenmulos. En la

aci para superctunulos, eomparada

ide correlacian «

grafica 8 se muestra la funcid 1eOLTT
.

con las funciones de cor La funcion de correlaeidn

para superciinuios fue cil v Bureers 030865 comor

S m 150007 S me (p G0 T 13.3.21

Esta funcion de correlacion da nna birena estimeeion seeren del agrupamiento de su-

peraitmulos, pero to es posible dereruyinar por mcedio de ol fes estrientnras filaanentarias

poeo duinformaeidn aeerca

o planas gque pueden existir entre superetimnlos. asd comn v
de los vnelos contenidos G slan Calide thitis,

Un rasgo nmy importante en la disiriloneion de

tenclin Wdel 8

Este supereinmlo es rambica

£, i

perciimulo de Virgo. del cual forma parte nuestra galax

llamado el Superetimmlo Local. v uno de sus principales miembros ecel Ciunulo de Virgo. ¢}
cual se encuentra nproxinmd;:mvm(' en el centro del superediulo. Este superaimulo tiene

. '.'.u:'.g‘.d.x de proporeidn

una loneitud de aproximadamente 406 Nype, v precentn

G:1. asi como una velocidad de dispersion de = 350 k< (Qorr

Otro gran supereimulo. es el conocido como Superaiinnlo de Coma (uie contiene a los
ctimulos ricos de Coma ¥ de Abell. Las partes mas densas van desde 11%,20°,.6200 kmi /s
hasta 13.6*.35°. 7400 kwn/s. es decir, una extension aproximada de 160 Mpe Ticne una

6
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Grifica &« Funciones de correlavidan para ga’axias cimulos v snpotedmulos.

proporcidn de T:1. v una velocidad de disporsicon de o femente de 300 km/s.

cCOny

una masa calculada de poco menos de 109 370 1 Oorr 10830
Einasto (1080). investigando estructuias~ o giag oacale en el hemisferio palietico sur.

encontrd una estructura como de e dilieri gqu le el edmulo de Perseus

N

(Abell 4261 & una recion alrededor de 2337 COIO OTTE NI POCo 1Es peguen
v oangosta que se extiende desde Abel] Dot Abcll 1040 Eecrns dos estoineinras son

s ~uperenninnlo conocplo como ol

consideradas por Jos autores eomo milcinlros de s

. - )
AR SFEE R S TE Ve

superriinulo de Pers unoarca oo 2000 Mt L e

contiene tres cunilos de AheHl vl esireturs de et sapereiinnlo consisne o deloindas

SITLAY Youed

estructuras Alamentarias, i masi es estimacda del ord ferie nna veloet

de dispersion de 2 100 b /s

Existe una cuarta gran extrictura conocidn como of Superenndo de Heéreules, Esra

conticne dos grupos de ctimidos ricos uno cercano o Aheli ‘3151 con nna velocidad de 11000
1

Ces decirs se enenentra

'i\'m s v el otro cerea de Abeil 2199 con una veloendaed de 9000

a nna distanein de 200 Mpeo v tiene un didmeno sproing ‘ln e 140 Mpe Oore 19335

Como se ha menclonado, un superciimulo a veees s prwsvm;: COMO BNA estractura

clongada ¥ algnnas veees fillamentaria, como ol superetinnto de Peraous, Pavs tener una
estimacion del tipo de geometria de estos aglomeramicntos uno debe reenrriv o diferentes
métodos. Une de estos métodos comusiste cu rodear eadn gataxia o una esfera hmapinaria.,
y hacer crecer el radio de la exfera {Zeldovich 1932 Conforme ol radio va creciendo.
los bordes de las esferas empezarin a unirse furm;mdo extructuras. El tamano y forma
de estas esructuras dependerin del radio de las esferas que rodean o cada galaxia Este

procedimiento ha sido nsado para medir ¢l tamano de las diferentes estructuras de las
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distribuciones obtenidas por observaciones, asi como en diferentes modelos, ademads de
distribuciones al azar. Los resultados son mostrados en la grafica 9.

100 -
of-a s
80 / 4
/
_80} / R
g -
z _ lo.
_JI.O + /! s 4
; /7
20 o7 ]
/‘"/ - g /
3 :_/ — N
0 2 6 8 10
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Grifica 9.- Longitud maxima de regiones conectadas, como nna funcién del radio que rodea cada galaxia,
para un modelo de acumulamiento jerarquico (), maodeto de distribucion de Poisson (P), simulacion de N-cuerpos
para un escenario adiabdtico (A} v distribucian obtenida por observaciones ().

Estos resultados concluyen que las mayoria de Ias galuxias yacen en estructuras de
supercimulos, ¥y que ademis llenan un 1 % de todo el espacio. La forma que preseutan
este tipo de estructuras puede ser una estructura prolata o de diseo. En el caso del
supercumulo de Hereules, asi como ¢l de Coma, las observaciones se inclinan a tener una
estructura prolata. En el caso de superenimulo de Perseus, lo que se tiene es una estructura
claramente filamentaria.

Un rasgo importante que se tiene en casi todos los supereinmlos. es que éxtos no
presentan grandes concentraciones en ¢l centro, de manera que no han tenido tiempo de
virializarse, y por lo tanto no han aleanzado un cquilibrio gravitacional.

Giovanelli (1983) ha encontrado que la estructura en el superenimulo de Perscus es
definida principalmente por galaxias de tipos primordiales, este fendmeno puede ser de
gran importancia para saber como han sido formnadas estas estucturas. Un estudio hechio
por S. Zieba, ha mostrado que las galaxias E y SO tienen una mayor tendencia a acumularse
respecto a las espirales. Esto ocurre a escalas pequenas del orden de 0.5% a 1 asi como en
escalas de 5° a 10°. Este indice de concentracion no difiere de una distribucién azarosa en
escalas de 5° 6 mas. Mientras que para galaxias elipticas esta tendencia a agruparse persiste
en escalas de al menos 24°. Este cstudio fue hecho en la regidn polar galactica norte, un
estudio mas extenso debe hacerse en mas regiones para tener un resultado concluyente.
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Los ctinulos de galaxias sou cominmen e elongados, ¥ en promedio sus clongaciones
selipticas. En este tipode estructuri, es por o tanto niny fieil
determinar su orientacion Carter v Metendfe (10835 haciendo v estndio en U diferentes

son mayores que el de galax

clunulos. encontraron gue en 10 e Caion o dngndo de posicion de Las galaxias eentrales

Pevmulo al gue pertenecen. Adeniis se ha encoutrado

difieren solo 157 respecto al anenlo d
en Jos superaimulos de Coma v Persens una correspondoneia entre los angulos de posicion
del eje principal de los cvianunlos ¥ da orientacidn de Ly codena del sapereinmlo. Bingeeli
Iste unn corrclaeion veneral entre

(1952) ha hecho el desenbrimiento portante deogine e
anlo vl direecton del ctmmlo vecino mas coreano.

la orientacion del eje priveipal del e
E weli I comparacda

slempre v oenatido Sstooeste e unn distanelc menor de 30240 Mpeo Bh

]L]:l (‘ll('ng]!r;u](x

In orientacion de un einndo con o dineoceion haela mas distanres ctfannlos

una correlicron diferente on excalus tunyvores gpe 100 Mpe .

La evideneia v correln

')ZA!}iil't'il-."It‘- e u.’li.’: SHENY u"i!ll]x]n I kll}il't‘ |'-\‘ill;l'«

de superenmulos da una fuerre ovidenein o fover deogue los sapereammlos e formaron antes

o sitnultineanente giie los etnbos,

MucGillmry {14
ulines
P
v posibleniente twnbicu p

- rienden aoestar

beneoitrd gre en o Superaamulo Lovall as wada

T 110300 rambicn eneontrd que la

Lmisma region tenden o estar paralelos

alelo con linelongada superestrnetara o faoope perteneeen, A

Uy Tuuo velol aE eVIencns o sol 7!'1?{!131’1(‘11"(‘ COpVINCenTes,
1

deonoctn:

i
fento Qe smpereimnnios ef 81 dston

'

Una presunta de vron inportac

forman entidodes diseretas o o1 o conectados entre <1 Elnasto 1 105001 Head o T

Ios estdn on cobtacta v tenen elementos enocornn.

G orataas o Blanwenios de dn campleln ostraeinra de

conchigion de gue supercimlos ve

Tambicn hay evidencin: de que s

Vestighneiones

ColirS i lors, Jrelnr so ece

ledores es

Perseus v sus alre

en velocidades vieli

CSopuri probiny esrg o cnneecion, ]

R .
voent ol de Conra, sy couio

que conecta al Supereimulo de V
1

superciiilo de Consac v ol de Hipeses,

derallado sobre extas posibies conexiones.

ron los ctinodos dlos superenannlos Jos primeros en

Otra pregunta fundamental es,
formarse; los dos diferentes modelo< de Hucrnaciones. Adinabiticas ¢ lsotdnmnicas, predicen

' b Une arenmenta o favor e

cada una de estos posihilidades rocpovilhvainente (seccion

que fueron primero los superciimmlos como va s vid es ol e o orientacion de los emmulos
dentro de supercimmlos. Otro argumento es la segregacion de diferenes tipos de galaxias en

las ramas principales del superciunulo de Perseus. la enal esta o favoer de las Hluetuaciones

adiabdticas.
3.4 Vacios

Un vacio es una region donde la densidad de galaxias es substancialmente mids peguenia
que sus alrededores, o que el promedio de toda una muestra completa de galaxias.
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Una de las primeras referencias hechas solire viclos, es la presentada por Gregory v
Thompson {1973) v Chincarini, Rood 3 Thompeon (19311 Ellos hacen referencia a un par

de vacios con uni longitud caract i de > 40 Mpe localizados en las immediaciones del
fos superctinniio de Cowa v Horeules  respeetivament e,

Tully {19527 Livo v estadio cn donde encuenita que laaran mayoria de galuxias en
supereiimlos estan localivadas vn 9 nnbes con eapacios vacios estre ellas,

Una lsta extensiva de o saeveys han determninado gue bos vacios mencionados anre

riormente estan en Jas tendiaeiones e

Tom waperinizlos Jde Comn v de Herendes, e
1

spectivamente v tenen longitindes earieter! vate desde ol cdinulo de Coma

a = 12437, EAS IR INTIE cveando ATGOG 0 a0 o H!‘,]'_’”’_:" e
2007 = 08360 A /e, prara ol PricTO. cnotan ne ol =eonndo o expande desde ol

etinmlo de Horenles (a2 ToR37 0 S Lt ol cimnlo A2109 o
a = 16" VEsenadi e estos dos vieios son
senmentos de dos vacfos i mis crmnles, los cunles preden ser apreciacdos en o grifiea

nae e 120000

THU & e RN U L nGy L

oy A

10, Esta erdfici muestra porte de wn surves o L dhsrriedo por de
Lapparent {10301 De Ligparent nord nna loneitad earaererisiien :lw SOM pe pini Jos vaeios
de Coma v Herenldes,

;

Kirshuer (19315 cieontrdonna pecion con ana densidad menor aque v esperada eon un

radio de s G0N e contrndo cn fo o= TS0 0 = 4670V = 50 ng sl Iocaliondo on la

toovneioes eenoctda conn e vaeio de Doorest v repart

e e e

reatdn de Booies fes
1

NI QTR Siielt RSHS
1

tra ceren < o Hevado seabo por Beheall 11052y ¢ hase
ata muestra de cunlos de Abelll suglere gue existe ann araa contidid de supercamuos
cn la periferia del viedo de Boores of onad <e extiende, seonin lo disteilnwion Jde Abell desde
1= 140" hasta 23000 b
isticn de 2 300 A pe Bas
02

3()" Lasta D00 2 == G003 hiasre 00050 convna longinud carneter-
S Brirns 0195300 v hase aeste

2 candbinton novacios con 2o 0010 Esto

1 x';;!."xl* 1O CLCOILTralogn

una lista de candidaros oosu

N 1 L .
¥ ootras Olmervacions Lo shues

\ . N ’
Iorosicin i die gralides

Ceono fo o son los supereimnlos

epiie e

estracturas, de mayvor densidid, con
Se han e

Bothun (1086) presenta evich neins deque Tos s

srerin dentro de vietos,

)
10 algtnns prurbis pava cor ol eseines e

rosde Hirendes v Connn entin desprovistos

de materin, Krumm y Broaeh 710841 han ~uzerido que o vieios no contienon una poblacion

o Brosh v Gonetlilehar 110847 han detectado

significante de protogadayias H L Sin emibis

algunas lineas de absoreidn en los vieios de Bootes v ol de Prpaens] Esto sugiere que

Xiste un entigueciinionio quinidco de gas i estos vacios.

Un vacio tipico ticne un radio de = Mpe vy normalmente qe encnentra rodeado
de cascaras de superctunulos. Esta caracier{ztica, coio ~e verd s adelantes imprime
una velocidad de expansion del vacio de aproximadamente 1150 L= Para estudiar la
dindamica de una galaxia contenida en un cunulo dentro de uno de jos snpercinmlos que
forman la cascara que rodea a un vacio. considere fa velocidad total (151 de esta galaxia

como: 15 = Vi + Vir + Vin 4 Ve + 1or donde todas estas veloeidades son. la velocidad
de virializacion (Vi ), relativa al centro del cimulo, Ia velocidad de Hubble (V) la

-1
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100C0 km/r

Si0¢ am/w

-0

Girafica 10.- a1 Mapa de velooidad Diopele. Gl ves v en s cdechinacion 20007 N o <3205
I Iy i =

con T, <133y 1 15000 ke Ly Misois Sgnrisgae s pero ent £ S yaor 100000 ks
¢} Mapa proyectado de objetas con i, S 15,5 cnuna segion 87 Tl T .Ll_h vt el e ML

velocidad hacia ol cenrro del cdnmlo 1V, 1 odebido o Ja sobredensidad de éstel Ta velocidad

YT .
Toane Lililiea o

hacia afuera del vacio (1], ). debida o o baga densidad el varn o snmee g
una componente exeri caonsado por un hipordten explosian que origind el vacio 717 0
Para entender la velocidad que se denota como 1V, considérese en un mordelo mimy
sencillo, donde exista un vicio de baja densidad p,. dentro de nnac distribucion nniforme de
materia de densidad mayor py,. Cousidérese In velocidad relutiva a fa expansion de Hubble
= 0 Parn

se puede pensar que existe nun punto material {la galaxia en la edsearn) que interactaa

< dindmidcos

v despréciese la velocidad virial, de manera que Vo= 1

gravitacionalmente con una region de densidad negativa, ex decir, se resta una densidad
pu @ toda la muestra, de manera que e vacio queda con una densidad py,. = p. — p,.
Esta interaccion con una densidad negativa se traduce en una fuerza repulsiva que hace
que se expanda el vacio, convirtiéndose en wna estrueutura esférica, ya que lox puntos més
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cercanos al centro del vacio sentiran una mayor repulsion hasta emparejarse con los mas
externos. Para calcular esta velocidad simplemente usamos la ley de gravitaeion:

AWpur _ G

s T —mnesn i

ot R

doude My, es la masa correspondiente a una densidad p,,. conrenida en el vacio. Una

W
-

burda integracion desde 0 hasta el ticinpo actual lesa

. G

Vowr =

My,

) o
Y

donde ¢, es el tiempo actual. escrito en términos del paramervo de Hublee se tiene:

Gy
Viwe & = — h (3..52)

e : T, e Fo '
[RISTEE I;-.'.Q‘(ll' U SR SRR I

masa contenida en este vae{o,

Si se supone que p,. = 0,
de esta forma se tiene ques Vi & 600 A /s 1, =0 hia supuesto que tiene nn valor de
22 300 b/ tRood 10330 Dna cxplosion. vomo orieen de un vacio, evecta nna masa de
A o Lo distancia vedin de esto maetertal haele o6 conreo del vnefo os 22 087, v de esrn
VM. La dist nedin d A

forma V., = 02R . H-t = 250

e Esve andlisls predice vnn veloeidad de expansion, de

padamenre 1153 ko=,

un vacio de tanfio tpleo, de aprox

3.5 Estructura a : grandes

Se han hecho intenros pary determinar estruetura & escalas wiin mids arandes que la

de superctiunilos. Uno b los objetos que conriene informacion a mny altos corrimientos

telos dde hnsta o= 8 Se ha encontricdo que

son los cuasires, los cuales cardn o oolisrs

existen agrupamicntos entre cwiesares. Qort (10315 reportd tres pares de mitiisares con una

- - 1 L.
v 27 Mpes Otremedia doeena mids fie encontradn en oo

separacion de entre 2

que cubrinn graudes arens. Fonslmente <o cucontraron con una separacion nny pegueni de

entre 22 v 52 NMpe 1 Qort 10 Se ercontro ademi- v prapo de tres enasares euun radio

deran solo 0.1 j‘.[}'n‘ (Burbicdee 1080y, Lo p:i)}):n])i[it}:uf ik

rweantrar wripos s aglonerados
= 140 Mpeoa

una = = 0.37 gue contiene 4 cuasares e reportacdo por Weberer (19320 Trabagos hasados

e una nestra con una distribueon al arar es iy bado, Unsnpere

aaer 1108 piUss)

et
oD

en surveys de ctmsares mts exrensos heehos s

y (Zhua y Cha 19375 han reveledo una signiticante correlaeinng espaeial entre enasares o

oparaciones (= 10041 pey

grandes v han encontrado qne cuasures con ¢ < 1.5 62 estan
fucrtemente correlacionados. Shanks (1937 usando una muestra mas pequein. enconteo

una fuerte correlacion entre cuasares a separaciones pequetias (< 10471 Mpe) pero una

correlacion insignificante a grandes escalas. Fstos resnlrardos sagleren e adn o escalas
muy grandes existe correlacion entre la materia.
Otro tipo de objetos que también estan distribuidos & grandes distancias son nubes

intergaldcticas conocidas como nubes de Luman-a, las cuales se consideran como galaxias
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fallidas. Algunas de éstas se encuentrana : > 2. Una forma de poder identificar esta nubes
es por uwexiio del expectro de cusares. Las wibes de Lytidea dicnen i adto coienido de

hidrogeno. por lo que cmiten 3 absorbet en lae Heeas de Lyman o EFespecreo proventente

"
del cuasar sufrird linecas de '\‘\\uu;uu al pasar por cadn nnn deoestos nnbess S las imbes

se encuentran a diferente distaneins tendrdn diferente veloeidad, por Los gue Tas Hoeas de

absorcion estardan corridas respecto a los lneas hechins por orra tube formandose de esta

Hento de

nianera un conjunto de lineas conocidas como hosaqne de Lymani-o, Con el et

cada linen se puede deteviminae T distanernc e Taoque <o cnenenrra esinc unla se rienen
espectros b diferentes cusares, se puede tener un buen mapeo de b distriboeion de dos

nubes de Lyman-a, Eurre los resnltados mas importantes obtentdos principalaente por

Sargent (1‘7\&'1 se ha encontrado gue no existe nn aonmudamiento en las nubes de Lvman-a,

vt ret! AY ot Foerosr RRTL AT H T e 1
NS SR FTR P RS I A S TR S U H O LI F T N S TR TOlidlne qe

v oque dJde
vaecfos de nubes de Lymnneocen los espeeerzos, Do estivmnners o porece exderir correlacion

COEre ese 10 distribreion.

Otro tipo dedisrriberdn que puede ser estidindic de Lo misma forma. son objetos que

tienen neas de cinision deoelomentos I)t\\;u}m\, [ESEEN nfljv'nn S0 UTeC i sl j,‘;tl.'xfxiﬂ.‘- dis-

. . . . R .
!«':Ti CLCDDTIG e eSTos u!s_}wrn:- ~1 ]'L'i’ff‘li’ilii LRSS R T PR E SRR EER SRR LRSS N A(’u“.xn\m

Hex e espeeiros }V!'L)‘.'illi(‘l;h‘é de enasares se-

€ eNCOnIrar e phisorcion

HEsE

!‘! "Hi:l i)l'()'\'('(

rencia de

cideneis wor de

para clos por

srandes ¢strn dentos ooeran escala.

Sine

SUrveys s

ijos encionados snteriorente, odn oo existen

- o } .
e nmf"' dos para verificar ln posible correlacion de estrnerura aoes-

calas mavores ue supe nulos, Alznnos murores, pricipnhiente dos gue defionden moddelos

cosmoldgicos hojnogdneos. considernn gue no existen inhomwogeneidades o escalns mayores

voque ln hipdresicen T gue oo boenn losmndeloe de Frieds CRobertaon Wil vagede

4
estar justificacia. Frenk b hecho slonuas proebos calenlando L veloeidad de nn objero
< s profunedos 200
]

Mpe ). ¢l ha compr obado qre eara velocidad cotnende con s nedidas obsorvacionalmente.

debido a 1oda la distribucidn de materia que provedn los warv

Esta simili lere quee L materia vestante gre pudiera estar interaceionado con este

objeto ticne nn efecto nulo, por lo que debe estar homogencamente distribaida, Ademas.

los modeios de formnacion de esizneiata, plmv!}mim«-use' 1os Qe Tderhis obsctra x'ixiix'hh:.\

frin, no predicen inhomogeneid des o esenlins mids gronedes que o del orden

les oy o

de supercumulos (grifica 2 del capitulo 23, Otras pruchas hechias para estimar densidacdes,
muestran que conforme se elija unt escala mavor, la densidad tiende o una constante, ey
decir, estas pruebas sugleren que a escalas mavores, pero no demasiado grandes, la den-
sidad de esta region del universo riende a cor In densidad promedio. Hacen falta mnehos

estudios para tener un resultado concluyente
3.6 La Topologia del universo

Uno de los problemas mas importanies en cosmologia consiste en caracterizar la
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topologin & gran eseala en ol universo,  Originalmente feron planteados dos modelos

respecto a osta,

El prisucr wodein fue propuesto por Pecbles ¥ Soncira (1978), En este modelo las

regiones de alta denchdad como cinmlos 3 osuperetnuios =on reglones aisladas en un mar
de baja densidad {menar gque o promedio), el cual constituye una vinics reglon coneetada.,
Este modelo es conocido cono o] miodelo de aenmnlamiento jordrguico, v L ~hdo apoyvado

]

por simulaciones numdricas heehas por Peebles v Soneira, En estas simulaciones se han

mente cianmlos esféricos en

partido de condiciones iniciales en donde se distribnyven asaros

Tste fnodelo Dpatoee de fan

deria obsearg

Ul expacio Viclo, a natural enon modelo deoa

Xl e fortnan prilucio ¥ post rrente los einelos » superctinmlos.

fria en donde lns gnk

El ceeundo modeln fue sneerido por Joeverr v Binasro c 1OV 3 e husadoon an podela

3

de fluctnaciones adia! v eomso de celdnes s donede

.
sodelo nestra nni estrers

] jas reglones

las paredes constipnye fas reelones e alia depsddind v Tns o flas pepresen

St iodedn jril fo 1('\.‘\11;:1’ PIes o 1nas pate des se

dde s

vacias, como seria nn

intersectan on las aristos, consiando cle esti fornae por interaeeion eravitacionall guie virias

annto denso. Cuntro ooy

galaxias sc conugredien enoestos regh rawdo wn

. L - ' . 1 i T
aristas soontersecting o dos VErteess tornaticio s ennsilo ‘1" muy !H( [RIRFEM AT Dt’ [EEN F4%

slas, inlentras

<Ll

iiaedatin

manera. cu ol modelo Geoveldas s Yo vieios Jos que Tonman regiones aisk

que las regioucs de wl
(19821 decarrolld une.

eNTre e310s dn- 11 uir

Baesiolo e nna iuestra doe

0%~ Wpe. para posder diseernir
4k seceion 3.2,

E-tioprachicconstsre en oo misioa lden plantedia

riohmaeinariag ose le haeen cvecer husta ol punio en

que erupiecen @ intersocia e formnndo de estiomanery regiones coneetnda:

donde a cada saluxia s+ e socia e

egall 4 IorINarse osIiy recionos colectindas,

(7.} definido cotio al Tuelo part on enal en

[ 1o ety
PRy (30 ’LM‘.A!( M

s dos aodelos, Enoan o

ST «‘( (AJI( Telale 1 cafiin Titid

woed vl crinivo Prale DN NS I AT O-4 de Poivsomnir, s Esto os

debido i gue las rewiones de alin densddad son reclones aisladas Pirac ol uodelo de eeldas

R ecpori Con Ty

1
reanectaday .

1 U PR Sy
LoOne e ‘;.11.;,\11\~ ot

1oty

ter

el radio critico serd :

o oaue 7

Shandarin encoutro raon e nmera gue el i favorecido. Sin

sres cotno el de Melorr (1098

embargo, trabajos poster: s Davis 11955 1o niostaron una

prucba contundente a favor de nincuno de estos dos modelos.

Gotr Melott v Dickinson (10300 plantearon un wucvo wodelo isndo en b observa-
ciones del catdlogo CIA conochlo como o madelo de esponja. Puara esto, ellos se fijaron
en una region que estuviera inelnida en ol catilogo de Zavicky (¢ > 0) ¥ la onal estuviera
a una latitud galactica alta. Para cate estudio se elijio o] octante definido por o] tridugalo
esférico ABC, donde A st a & = 00° B aé = 0" a = 9999" v C a ¢ = 0. Posterior-
mente fue elejido un cubo ciesta region, con una longitnd diagonal Jde 5047 Npe. que
corresponde a una Jongitud de 28947 Mpe por cada uno de sus lados. El munero de
galaxias incluidas en esta muestra fue de 153 ¢ incluy 6 el superctinulo de Virgo, Este cubo
fue dividido en un arreglo de 64 celdas (4 < 4 % 4). cadu una de una longitud de 7.257!
39 galaxias por celda. La mediana resultd ser

Mpec. La densidad nimerica mnedia fue de
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de una galaxia por celda. De las 64 celdas 27 no presentaron galaxias y se encontraron

26 celdas con mas de 2 galaxias. La densidad de cada una de las ccldas fue caleulada y
A

Posteriorments 1o sidad fud snavisada

se asumid la misma a lo largo de toda Ta celda

ho™ e oo

s fornia, s Bivo nna distribucion

con un funcion eibica suavisadori de
suave en la densidad. En las grificas 11 3 12 se muestran las regiones de alta densidad
(densidad mayor gque el promedio) y las regiones de baja densidad {densidad menor que ol
promedio), respectivamente. En estas figuras las superficies que dividen las dos regiones
son aumentadas de manera que ol volwmen ocupadn por eada una de estas es justamente

la mitad.

Grificas 11.- Regiones de alta densidad. Grifica 12.-Regian de baja deasidad.

Las graficas 11 y 12 muestran claramente que tanto las regiones de alta como de baja
densidad forman rada une, una Ynice cstructura conectada, por ejemplo, se podria ir a
tedos los puntos de la region de alta densidad, ninicamente viajando sobre esta regidn y de
igual manera para la regién de baja densidad. De esta forma se podria asumir que sélo se
tiene un superciimnulo y un vacio. La estructura descrita anteriormente es topoldgicamente
conocida como una esponja, en donde cada una de las regiones es geométricamente equiv-
alente e indistinguible de la otra. ademas de encontrarse interconcctadas, es declr, seria
imposible separar las dos regiones sin tener que hacerles cortes a cada una de estas region.

Existe un argumento teérico que apoya csta topologia de esponja. Las fluctuaciones
primordiales tienen una distribucion Gaussiana con fases al azar, de forma que las fluc-
tuaciones positivas esta tan favorecidas como las negativas. Ademads, los tipos de amor-
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tiguamientos a las que estan sometidas las Quetuaciones, borran tanto fus Hucinaciones

es deeiry se deberia tener dos tipos de regiones totalmente

positivas como las negative

4 - . 1 7. P PR i N N Tas a7 M Ve >
métriens. Lo 4 s t\;‘)u.\ GG VuhiocTVe s ld CULGICTOLL A sphlel i e g Inlnuln.u,m e

fey hay b Iy ' 2 | PP Mt e (tev Tigtvy sy IS TRl
RPN AL @ n“x.mum \u coobhresgegor e Cenidies AT e e e e Lita ‘-. !.H 11|H
3.7 Medicién de las fluctunciones en la radiaciéon de fondo

f(vlul(l, fieron ]111‘]1().\

Los primeros intentos para detectar an=otropio en b radiaerdn d
en escalas angulares de 20 a 1307 v apartesdel ténmino dipolar debido ol movimiento peenliar
del ctinulo loeal, no fize obsorvada nineana :miu»z:'upm porencina de AT 7 = 1071078,

o mivetes el orden de Af T

rinseca en boradiaeidn de fondo,

e sensitividad &

ety

En los altimos anos. of raneo o
1077, Avin asi. uo Sie detectnda nineuna

\u"nln.x 1

Uno de los prineipaies probletias en fa detecelon de anisotropiis., o5 gque eX1s1eq virios
efectns que pouen un Himite ol resohicion en s nvediciones, Evtos prueden <er desde Ja
mismos lHnutes de los instmmienros de npedieidn, hasra ofeetos que ortamsn seiiades gque
\

vores que e luctuaciones dedaomisime red

Eutre estos cfectos ~o

causan ruldos ny avic

LA RN

cuctientran: sel Hlns por fuentes deoradio diteretas, cnasion sinetoton ealdetion.

cinision Bbre-libre andn emision de polvo caloctico voel efecto Sunvaev-Zeldovi

Todos estos efceros by exto Hmites superiores a da- anisotropine on la radineidn de
fondn.

Para exenlus oy
superiores pars las t
(1984). AMartin v Pu !
Al Chini (19591, Toddos earos resultados con resunaie

poquenns <2 1 ha Ladido muchos teabnjos que reportan Hmidres

dones, eutre os que seoencuentran: Fomalonr 195450 Kuoke

Hogan » Parrvidee (10807 v Kressa

P1088), Fomalont 1108

ol tabla

En varins mediciones Leel ] ara esealns an riente jnspo-

Preiioies

tantes on teori=s de forenetdm de

en las Huctunciones, Entablia 4 won ;r;‘t‘sn:n:u’lus s resultados obtenidos por Tran v Wilkiare
son {10341 Readliond (19501 Svers 110020, Be P 1054 NMemnhobd » Lubano 1'5'31 o Alsop
(19923 v de Bernardis 11090,

Los Hmites superiores §
Wilkingon (1990 1L Andreani 19900, Mandolesd {1936, Cortingliamn 119370 Bouhe (19913,

Pawe (1090 v Jever <1007 son =intetiz:

ra escalax angnlares de 1 a ‘3(}" cncontridos por Timbie «
i

10O ey ln Tatdin

oL ol e T
rlalinoy plaliies b ),

(Smoot 19921 4 partir

No fre sino hosta 1002 que o reportaron aulaoiroplns, o

inherentes a la radineién de fondo del orden de AT/ =G« 10
de los datos obtenidos de la mediciones hechas por «*1 catelite COBE (COsnic Backgrouud
Explorer). Entre los resultados obtenidos por el COBE esta ln deteeeidn de un radineion de
aode 2726 4 00100 N

(Mather 1993). Otro rasgn importante en el mapeo de temperaturas heelias para todo ol

toniporat

fondo. con espectro easi perfecto de cuerpo negro, o
ciclo por el COBE es que la funcidn de correlician para o temperatura definida como:
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escala

angular AT Temt

Famalont ef gl 1954 18~ 95
3o 80

L 50

Knoke ¢f ol 1934 6" 320
12 170

15" 120

Martin & Partridge 181807 10
Fomalomt ef al. 1988 132 £5
18" 12

30" &

€0 6

Hozan & Partridge 57448 63
107-48" 32

187-507 16

Hreysa & China kI 26

Tabla 3. Limites superiorss 2 AT /T 5 vvrubin amzutapee 0 17

escala
angular AT 7'~ 10°

Uson & Wilkinson 1984 14 21
i 3.9
Readhead ef ol 1989 18 1.3
118 1.6
el 9.6
26 1.9
o5 30
Myers ef ol 1092 1:8 4.5
Berlin ef ol 1634 §:5-979 *
Meizhold & Lubin 199] 20'-30° 35
Alsop ef £l 1922 30 15
de Bernardis ef ol 1990 15'-100" 20-30

Tabla 4.- Limites superiores a AT/T a escaias angulares de 1" a 1°.

donde Tt ¥ T2 son las temperaturas medidas para dos dirccciones #) y 7y v a es tal
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escala

angular AT T x10%
Timbie & Wilkinsan 1950 1°7 T4
ifl 18
0°4-3°5 0
Andreapi ¢f ol 1893 e B
L 9
NMandolesi ¢f ol 1956 2°-30° 50 - 70
Cottingham 3°-25° 20
Boughn e o 1951 i 10
lea 4
Page £t af 1930 Hog 9.3
Never of ol 192 13¢ 1.6
3e-100 4

TFubla 5.- Limites superiores a _KT'!/T a e~ealas angulares de 17 a 207,
que cosa = Fy - Fa. exhibe estenetura en esenlas de 7 oa 90° (Sinoot 100200 Ademis o]
espectro de potencias pura las fluetaciones primordiales. deducido medinuie mediciones
en la temperatura, es consistente con o] expectra de Harrizou-Zeldovieh, con un indiee
de n = 1.1 = 0.5 {Smoot 1002,

mflacionaria {seccidn 2.9 Los resulticlos obienidos para s muediciones enp las Suetuaciones

TC espectro os pire dtelio Por un modelo de eosinologia

de la radiacion de fondo no ~on @in eontindentess v gue Tos andcotropias detectadas por

«] COBE p(»drf:m deberse @ contmninackin por emdsiones enlneticns o extrs

valaeticas,

independientes de 1o radiacidn de fondo, Por estoo se sizuen plisueando exgpe

RS 1CHTOS (iLe

confirmen esta deteccidn.
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Conclusiones

El problema de formacion de estructura en el universo no ha sido atn resuelto ni
observacional ni tedricamente.

Los surveys mas profundos (€ 200 Mpe), muestran que la estructura a gran cscala
en el universo estd determinada por un fuerte acumulamicnto entre galaxias, ctnalos y
superciimules.  Para determinar estructuras a mayores escalas se vequicren de estudios
mas profundes. Sin embargo. algunos trabajos sugicren, de mancera indirecta, que ies-
~alas mavores el universo tiende wser homopdnes, en seuerdo o modelo de Friedmeann-
Robertson-Walker (I-R-W)

La topologia de Ja estructura en ol universo, es tonbidn un problema gue 1o esta del
todo definido; existen tres propnestas 1o >;u cto o estictopoloatin. Los dos modelos eldsiecas,
el Modelo de Celdas, donde
parcdes de alta deusidad v ol Modaelo de ~\( wm:lmnu nto Jerdrguico, donde las estrueturas

se encuentran aisladas en un mar de baja densidad, han sido cuestionados con un mo-

s haja densidad estdn arsheday v oradeadas de

tones. tinto Ins de baja comno Jas

o cde e ':s‘ donde Tie dos ree

delo reciente de Yn}\nlrv

de alta densidad. son dos Guicas
T

RIS TRIT )
toprol

1t S5 Thet
resultados contundentes,
Los intentos heehos para deteetar la smplitud de les imhomageneidades en 1a época de

desacoplamiento entre rocdiacidn 3 nuteria, tuvieron resultados reclentomente. Medicjones

como las cfectuadas por ¢ CODE hin dvrectado mbomogeneidades del orden de AT/T =

— - ye - 1, e olea trye
o Estas mmediciones corresponden o distanclas deineluso

Air;winm-.\ para cloricen du las Huetuaciones indeinles

En (~1 aspecto xm')ricu

{semillas de estructura), Estas son asociadas a .‘Em'ru;;rim:x\ <~n;'mtir‘zx> que existian en el
campo de Higgs. durante el periodo de intlacidn, que padicron haberse ereado en épocas
muy tempranas, incliuso d(v,\‘c‘( la era de Planck. Ademds, o] modelo inflacionario proved

un mecanismao para tener ol espectro de potencias de Harrison- Zeldovieh.

Los trabajos tedricos para la evolneidn de las inhomogeneidades primordinles han dado
soluciones analiticas para su eveolucion unicamnente on el regimen hneal, es decir, soluclones
para periodos muy pequefios de tiempo o para escalas muy grandes, gue no han aleanzado
regimenes no lineales. Estas soluciones crecen proporcionalucute al factor de escala en ol
caso de un universo dominado por materia sin presion, v proporcionalmente al cuadrade del
factor de cscala para ¢l easo de un universo dominado por radiacio. Adeniias las soluciones
son diferentes también dependiendo del tipo de modelo F-R-AW que se tenga,

La solucién para el régimen no lineal no ha sido totalinente resuelta . Se han hecho una
gran cantidad de intentos, como mdtedos numéricos para resolver ecuaciones no lineales
asi como simulaciones de N-cuerpos. Esta shimulaciones han sido hechas principalmente

81



para dos tipos de particulas, las que proveén un escenario de materia obscura caliente y las
que proveén un escenario de materia obscura fria, ninguna de los dos tipos de simulaciones

han sido cempletamente satisfactorios, augioe, o i Qs 2 de lns S0« existid clertqa
preferencia por el escenario-de materia obscuri frin.

Algunos mitores han propuesto una hipdiesis de seseo para lograr s justar los resultados

de algunas simulaciones, lo que implica que la correlacidn para la distribucidn de materia
en el universo es diferente de la inferida por medio de galaxias. Esta hipdtesis tambidn da
una solucion para explicar los altos potenciales inferidos de mediciones de las velocidades
peculiares de algunos objetos, ademnids de que prede proveer un universo conr una densidaed
critica, predicho por la inflacion.

Este campo es sumamente amplio » existen muchas preguntas sin respuesta, El pro-
blema de formaeidn de estructura a gran excala en o} universo es un problema que se

encuentra abierto v su estudio estid tenjendo una gran actividad en la actualidad.
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