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Introduccion

Desde los primeros desarrollos cosmologicos relativistas llevados a cabo por
Einstein, la cosmologia ha estado dominada por consideraciones tedricas que
han tenido consecuencias en diversas areas de la ciencia. Sin embargo, en los
ultimos anos la cosmologia observacional de alta precision ha tenido grandes
avances. En particular, los resultados de las recientes observaciones del corrim-
iento al rojo de supernovas SNla, asi como anisotropias de la radiacién cdésmica
de fondo (RCF) han permitido establecer con gran precisién pardmetros cos-
molégicos. De esta manera, se han podido hacer conclusiones mas confiables
acerca de la forma, estructura y evolucion del universo.

El experimento que comenzé esta nueva etapa de la cosmologia fue real-
izado por el satélite COBE (COsmic Background Explorer) a principios de
los anos 90s. Este experimento, que representa la version moderna al real-
izado por Penzias y Wilson en 1965, ha revelado que el universo es casi,
pero no completamente, homogéneo e isotropico. Las pequenas fluctuaciones
cuanticas generadas por campos escalares fundamentales en el universo tem-
prano se convirtieron en pequenas anisotropias en la materia y radiaciéon. Estas
anisotropias fueron detectadas por COBE en la RCF del universo. Este junto
con otros experimentos cosmolégicos como BOOMERANG (2000), MAXIMA
(2000) y WMAP (2003), no sélo han confirmado con gran precisién algunas de
las predicciones tedricas del modelo estandar del big bang, sino también han
abierto la posibilidad de probar teorias y escenarios del universo muy tempra-
no.

Segun la vision moderna de la cosmologia, la etapa inicial del universo estu-
vo dominada por la presencia de campos cuanticos, los cuales proporcionaron
una densidad de energia aproximadamente constante en él. Esta densidad de
energia casi constante generé una expansion exponencial; a esta etapa del uni-
verso se le llama inflacion. En su version mas estandar, el vacio dominante
de energia de un campo escalar hipotético, llamado inflaton, es el responsable
de tal expansion acelerada del universo. La inflacion propuesta inicialmente
por Guth [23] resuelve paradigmas surgidos al confrontar la teoria estandar
del big bang con las observaciones; esto es, la inflacion resuelve los proble-
mas del horizonte y planitud de la forma del universo, y ademas proporciona
un origen causal de las fluctuaciones de densidad, que provienen precisamente
fluctuaciones de los campos cuanticos.

Las fluctuaciones cuanticas tuvieron su origen dentro del horizonte de Hub-
ble (H™1), el cual es un tamano caracteristico del universo. Asi, la aceleracién
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exponencial causé que las fluctuaciones originales del inflatén se hicieran mas
grandes que el radio de Hubble. Cierto tiempo después, en la etapa de ex-
pansién no inflacionaria, las fluctuaciones crecieron a un ritmo mas lento y el
tamano del horizonte crecié a un ritmo mas rapido, provocando que la longitud
caracteristica de las fluctuaciones se igualara con H !, es decir, las fluctaciones
reingresaron al horizonte; la dindmica que explica esta evolucién estd dada
por las ecuaciones estandares de cosmologia, conocidas como ecuaciones de
Friedmann-Robertson-Walker (FRW) en presencia de campos cudnticos. De
esta forma, las fluctuaciones cuanticas fueron traducidas en fluctuaciones de
materia y radiacion a escalas cosmicas, dando como resultado la formacion de
las macro-estructuras en el universo. Tiempo después de la época de recombi-
nacion, cuando el universo tenia alrededor de 300 mil anos de edad, la RCF se
desacoplé de la materia en la llamada superficie de iltima dispersion. A partir
de este momento, las fluctuaciones de la RCF se desacoplaron de la materia
y evolucionaron hasta hoy en dia, basicamente, sin cambios, salvo posibles
procesos de reionizacion que alteran un poco la RCF.

Una de las predicciones clave del modelo estandar de inflacién es el valor
promedio de la densidad de energia total del universo €2 = pﬁc = 1, donde p.
es la densidad critica necesaria para un universo sin curvatura espacial, segin
el modelo obtenido de las ecuaciones de FRW. Sin embargo, el resultado de
que €2 = 1, no concuerda con la mayoria de las observaciones en la dinami-
ca de galaxias y cumulos de galaxias. Estas observaciones han mostrado que
Qops ~ 0,30. Por otro lado, sélo una pequena fraccién €2, = 0,04, se debe
a la contribucién de materia ordinaria (bariones); esto iltimo se sabe de la
nucleosintesis primordial. De esta manera, la mayor parte de densidad de ma-
teria del universo, 2,0 ~ 0,26, se atribuye a cierta componente de materia
conocida como materia oscura, responsable de los halos de galaxias, y de ma-
teria presente en los cimulos de galaxias. El resto del contenido del universo,
Qp ~ 0,70 para lograr la prediccion de la inflacién €2 = 1 implica que existe
otra forma de energia llamada energia oscura. Este escenario vidé su confir-
macién soélo recientemente cuando aparecieron las primeras mediciones de la
velocidad de expansién de supernovas tipo Ia, las cuales predecian que deberia
de existir una energia tal que, {2y ~ 0,70. Después se dieron las mediciones
de los experimentos BOOMERANG [36], MAXIMA [59], y WMAP [60], las
cuales confirmaron que €2 ~ 1, con la presencia de materia y energia oscura en
el universo.

Las teorias que predicen la existencia de materia y energia oscura son las
candidatas naturales para explicar estas observaciones. Entre ellas se encuen-
tran las teorias efectivas escalar-tensoriales con potenciales provenientes de
teorias de particulas elementales. Estos potenciales, que dependen de campos
escalares como funciones del tiempo, son candidatos a producir la materia
oscura y la energia oscura del universo: en este esquema la materia oscura
corresponderia a bosones y la energia oscura tendria que relacionarse a un
campo escalar en funcion del tiempo, también llamado campo de quintaesen-
cia. El propésito de este trabajo es estudiar estos campos escalares y predecir
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sus consecuencias en la evolucion de la expansion del universo, y en particular
analizar los cambios inducidos en la RCF.

Los observables mas importantes de la RCF son la potencia espectral de la
temperatura y el mapeo de la polarizacion. La teoria predice, y hasta ahora las
observaciones lo confirman, que la potencia espectral de la temperatura tiene
una serie de maximos y minimos de amplitud debido a oscilaciones actsticas del
plasma bariones-fotones, llamadas picos de Doppler. Estas oscilaciones tuvieron
lugar en la época del universo dominada por la materia hasta la llamada época
de la ultima dispersion. Es en esa época cuando se aplican las teorias escalar-
tensoriales. Por otro lado, si los campos escalares no desaparecen con el curso
de la evolucion es interesante estudiar las consecuencias de ellos en la expansiéon
actual del universo, que se cree es tipo acelerada, es decir, inflacionaria. Por lo
que el campo de quintaesencia es tipo inflatén.

Esta tesis esta compuesta por 4 capitulos: En el primero se hace un recuento
del modelo del big bang y de problemas presentados en éste, asi como la
manera en que la inflacion los resuelve. El capitulo 2 se refiere a las mediciones
cosmoldgicas de alta precisién que se han realizado en los tltimos anos: desde
la prediccion tedrica de la RCF hasta su deteccién, ademas de una discusion
acerca las mediciones mas recientes de ésta, introduciéndo el concepto de los
picos de Doppler en las mediciones de la RCF. Las supernovas y el espectro
de distribucion de materia en el universo también son tratados.

En el capitulo 3 se hace una breve introduccion a la teoria escalar-tensorial
y al modelo de quintaesencia para la expansién acelerada del universo actual.
Finalmente en el capitulo 4 se estudia la influencia del campo escalar en la
teoria de gravedad inducida tomando en cuenta las constricciones en paramet-
ros provenientes de los picos de Doppler en la RCF. Este modelo consiste en
agregar un término que involucra un campo escalar, ¢, dependiente del tiempo
al Lagrangiano que se obtiene al aplicar un principio variacional a las ecua-
ciones de Einstein de la Relatividad General.

Esta tesis se llevo a cabo con la hospitalidad de los trabajadores del Instituto
Nacional de Investigaciones Nucleares (ININ).



Capitulo 1

Modelo estandar de cosmologia

La teoria Newtoniana para describir la gravitacion es adecuada para sis-
temas cuya masa M es muy pequena comparada con su tamano, 7 : %—Af < 1.
Por otra parte, la teorfa de la Relatividad General (RG) de Einstein toma
un papel importante para %—Af > 1. Este ultimo caso es el de interés para la
cosmologia: si se considera que el espacio esta lleno de materia con la misma
densidad en cada punto, entonces al tomar volumenes cada vez mas grandes,
se tiene que M aumenta como 7°. La isotropia y homogeneidad del universo
junto con la RG son los principios fundamentales para formular los modelos
de expansion del universo. En esta tesis se utilizard la siguiente convencion
de signos: (—,+,+,+), para la signatura; R,, = —R%,q., para el tensor de
Riemann; y G, = —87GT),,, para las fuentes del tensor de Einstein.

La RG considera al espacio-tiempo como una variedad Riemanniana, cuyo
invariante fundamental llamado “intervalo” o “elemento de linea” viene dado
por [55]:

ds® = gudatda”, gy =0,1,23. (1.1)

donde g, es el tensor métrico, que es simétrico y representa los potenciales de
interaccién gravitacional. Las ecuaciones de Einstein (con unidades en las que

¢ = 1) se calculan a partir del lagrangiano £ = @g, obteniendo:
G = —81GT),,, (1.2)
donde G, llamado tensor de Einstein, dado por
1
Gw/ = R/U/ - §gMVR7 (13)

contiene la parte geométrica y T}, es el tensor de energfa-momento y repre-
senta el contenido material y energético en el modelo, y G es la constante de
gravitacion universal, R, es el tensor de Ricci de la variedad (espacio-tiempo)
y R el escalar de curvatura. A esta ecuacién se le puede agregar un término
de constante cosmoldgica, A, sin alterar la conservacion de 71},

Gy = —87G(Thy — Ag) - (1.4)
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Desde un punto de vista general, adoptar un valor determinado para A es
restringir la teoria.

1.1. Modelos de Friedman-Robertson-Walker

Los modelos de Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker (FRW) son los mod-
elos mas adecuados para la descripcién del universo. Estos modelos estan basa-
dos en el llamado principio cosmologico el cual establece que el universo es
homogéneo e isotrépico. Bajo tales hipdtesis es posible mostrar que la métrica
esta dada por:

2
1 — kr?

donde k£ = 0,+1,—1 para un espacio plano, cerrado o abierto, respectiva-
mente; a(t) es el factor de escala del universo, el cual indica la evolucién de las
distancias en el modelo.

La forma que se adopta en general en cosmologia para el tensor de energia-

momento, T},,, es la correspondiente a un fluido perfecto:

ds> = —di® + a*(t) + 72(d6? + sin® 0dg) | (1.5)

THV = (:0 =+ p)UuUu + pg,uzu (16)
donde p es la densidad en reposo del elemento de fluido, p la presiéon y U, la
cuadrivelocidad,

g _

ds’

si se adopta un sistema en co-movimiento (co-mévil) con la expansién, que es

lo usual en cosmologia, entonces U* = §f = (1,0,0,0) es la velocidad en 4
dimensiones.

La métrica de Robertson-Walker y las ecuaciones de campo (1.4) permiten

describir lo que se conoce bajo el nombre de cosmologia estandar Asi, primero

considérese la componente t—t. Calculando la parte izquierda de las ecuaciones
de Einstein, ecuacion (1.4), se tiene que:

Gy = —3 [(Z)Q + c];] , (1.8)

(1.7)

y la parte derecha resulta:

de donde se obtiene la ecuacion de Friedman:
N 881G k
H25<“) =T A) - = 1.1
O =) (1.10)

donde H es el llamado parametro de Hubble, el cual proporciona la razén de
expansion del universo. La densidad de energia debe contener las diferentes



componentes del modelo en estudio. Asi, p = p,, + preq para universos con
materia y radiacion respectivamente. Vemos que la constante cosmoldgica juega
el papel de una densidad de energia. El término de constante cosmologica
también se puede indicar como py = A.

De la misma manera, las componentes r — r, # — 0 y ¢ — ¢ se pueden
calcular [45]. Estas ultimas tres ecuaciones son idénticas debido a la isotropia
del espacio: )

2 + (a) + Cl; = —81G(p — A), (1.11)

a a

Combinando las dos ecuaciones de campo anteriores, se obtiene la ecuacion
para la aceleracién del modelo sélo en términos de sus fuentes:

a ArG
—=———(p+3p—2A). (1.12)
a 3
La ecuacion de conservacion del tensor de energia-momento, 7", = 0
implica que:
d
- 3_ @ /3
pa’ = — (a*lo+pl)- (1.13)
Haciendo la derivada del lado derecho de la ecuacién se obtiene:
d d
-3 3 3, 3
= — — 1.14
pa” = - (pa’) +pa” +pa” (1.14)
por lo que:
d, d 4
el - —p— 1.1
T (pa’) = —p—a (1.15)

cuya interpretacion fisica es la siguiente: la cantidad del total de energia en
un elemento de volumen de tamaiio V = a? es igual a menos la presién por el
cambio de volumen, -pdV . Por otro lado u = pa?®, es la energia del fluido, por
lo tanto esta ecuacién representa la la. ley de la termodinamica.

Existe una relacion simple, la llamada ecuacion de estado, entre p y p:

p=w-p (1.16)

con w una constante. Por ejemplo, para la época dominada por la radiacién
p = p/3 con lo que se tiene que w = 1/3. Para materia no relativista, p
estd dominada por la energfa de la masa en reposo mc®> (= m, tomando
unidades tales que ¢ = 1) que es muy es grande comparada con la presion
la cual es proporcional a la velocidad v < ¢. Entonces, una buena aproxi-
macion para materia no relativista es tal que no existe presion, w = 0, lo que
se conoce como universo de polvo. Para un vacio de energia asociado a algin
campo cuantico, p = —p, i.e. w = —1.

Consideremos ahora las diversas épocas, en las cuales el universo fue dom-
inado por los diferentes tipos de materia-energia. A continuacién se proced-
erd analizando la ecuacion de continuidad.



= Epoca dominada por radiacion

En la época dominada por radiacion, como se considera al universo tempra-
no, la principal densidad de energia se encuentra en la radiacién o particulas
relativistas, las cuales tienen una ecuacion de estado p = % p. Entonces:

d 1 d

4o 3y_ _ L+ @3
5 (Pa’) = 3o (a),
d, 4
%(pa ) - 07
pa* = M, = cte. (1.17)

= Epoca dominada por materia

La época actual, dominada por la materia tiene como principal compo-
nente a la densidad materia de las galaxias, cuyas velocidades promedio son
pequeinias comparadas con la velocidad de la luz, (2 ~ 1072—1073), y las cuales
se comportan como polvo: p = 0. De la ecuacion (1.15) se tiene:

d, g
%(PG )=0
i.e pa® = My = cte, (1.18)

donde la constante M, es identificada con la masa total de las galaxias en el
universo (si éste es cerrado).

En general, para p = wp con w # —1, junto con la ecuacién (1.15) se
obtiene:

p = const - ¢ 31FW) (1.19)
] Epoca dominada por A

La constante cosmoldgica proporciona un factor de escala independiente a
la contribucién de la densidad de energia. Si consideramos p=p=0, la ecuacién
(1.15) es una identidad. Alternativamente, se puede ver la presencia de una
constante cosmoldgica A haciéndo A = 0y p=const. Asi, de la ecuacién (1.15)
se implica que:

p = —p = const. (1.20)

En resumen, para un universo dominado por la materia la densidad es
inversamente proporcional al volumen, hecho que no es dificil de entender
debido a que la materia estable, como los bariones, no se crea ni se destruye
de manera espontéanea. Es decir, dada una densidad en un tiempo particular
la densidad serd diluida de manera proporcional al voltimen, a(t), mientras
que éste aumente. Por otro lado, la radiacién, que como se verda mas adelante,
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domina al universo hasta los 10° anos después del big bang, disminuye un
factor adicional de a(t) debido a que la energia de cada fotén experimenta un
corrimiento al rojo debido a la expansién. Por ultimo, la época dominada por
A, la densidad total es constante, la cual puede ser provocada por algin campo
escalar discutido més adelante.

1.2. Soluciones a las ecuaciones de FRW

La ecuacién de Friedman (1.10) con A = 0, junto con la ecuacién de estado
para la época dominada por la radiacién (1.17) implican, que

0 = iwam/a2 —k . (1.21)

De esta ecuacion se puede ver que si a es lo suficientemente pequena, entonces
k es despreciable, i.e. todos los universos tienen la misma dinamica inicial y se
trabaja con:

a’ = inM,a2 (1.22)
© 1/2
d 8
ditl _ (37TGMT> a (1.23)
cuya solucién es
392 1/2
a® = (37TGMT> t + cte. (1.24)

Por lo que aun cuando a = 0 se di6 en un tiempo finito en el pasado, por
convencion se ajusta el cero del tiempo, t = 0, para a = 0 . Asi la constante
de la ecuacién anterior es nula.

De la misma manera, para la época dominada por la materia se obtiene:

a® = 6rGM,t* (1.25)
Entonces, el comportamiento cualitativo es:

a(t) ~ 42 para la época dominada por radiacién, (1.26)

a(t) ~ 23 para la época dominada por materia . (1.27)

En general, la ecuacién (1.12) se puede usar junto con la ecuacién de
estado (1.16) para determinar el tiempo de evolucién del factor de escala,
obteniéndose:

2
a(t) ~ ¢30+W) (1.28)
el cual es valido para un fluido con w # —1.
Para un universo dominado por una energia constante (w = —1) se obtiene

un crecimiento exponencial del factor de escala:

a(t) ~ et (época dominada por A). (1.29)



1.3. Dinamica del factor de escala a usando
técnicas de potencial efectivo

A continuacién se utilizan técnicas de potencial efectivo para analizar la
evolucion del factor de escala a en las diferentes épocas [45], definiendo:

(@) = (=k) = Var(a), Vi = —%36”\5 (1.30)

La figura 1.1 muestra la grafica de Vy(a).

v

Figura 1.1: Potencial V como funcién del factor de escala

El universo sélo puede existir en aquellas regiones en donde —k es mas
grande que Vys(a), ya que (@)* > 0. Hasta donde se sabe, actualmente a > 0,
entonces existen 3 futuros posibles: si £k = —1, el universo se expande infini-
tamente con una velocidad terminal infinita; si & = 0, el universo se expande
también infinitamente pero con velocidad siempre decreciente, y finalmente si
k = +1 el universo alcanza un radio maximo a = %WGM , a partir del cual se
regresa y recolapsa. Sin embargo lo, méas interesante esta en la historia pasada
de todos estos casos: todos se originaron en a = 0 (ver figura 1.2); ninguno
tiene un punto de retorno para a pequenas. Esto es lo que se conoce como big
bang, o gran explosion.

Las soluciones de FRW a la ecuacién de Einstein permiten entender la
expansion del universo conforme a la evidencia experimental que obtuvo E.
Hubble, quien en 1929 descubrié que las galaxias se alejan una de otras. Es
decir, descubrié la expansion del universo.
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Figura 1.2: Evolucion del factor de escala del universo k = £1,0

1.4. Termodinamica del universo

Hasta ahora se han obtenido algunas soluciones exactas para las ecuaciones
de Einstein de la cosmologia. Para obtener el escenario fisico se considera al
universo temprano compuesto por un plasma de particulas y sus antiparticu-
las. Debe tenerse en cuenta que la fisica descrita por la RG no se aplica mas
alld de las condiciones iniciales de Planck (Pl), debido a que las correcciones
cuanticas a la teoria son muy importantes. Cabe mencionar que en esta seccién
se describe la fisica después de la era inflacionaria, reservandose la discusién de
esta ultima para la seccién 1.8. Asi, se asume que para el universo temprano,
t > tp, el universo estaba compuesto de un plasma de particulas relativistas,
las cuales incluyen quarks, leptones, asi como bosones de norma y de Higgs, to-
dos en un equilibrio térmico a temperatura muy alta, 7', con algunas simetrias
de norma dictadas por la teoria de fisica de particulas.

Con el propédsito de trabajar en esta direccién, a continuacion se intro-
ducen algunas consideraciones termodinamicas necesarias para la descripcion
del contenido fisico del universo. Considerando una aproximacion del gas ideal,
la densidad n; de particulas (nimero de particulas por unidad de volumen) del
tipo ¢, con momento ¢, estd dado por una distribucién de Fermi o Bose:

2
_ G q“dgq
= 272 / e(Bi—p)/t + 1’ (1.31)

donde E; = \/m? + ¢? es la energia de la particula, u; es el potencial quimico,
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el signo (+) se aplica para fermiones y (-) para bosones y g; es el numero de
espin. Se tiene que g; = 2 para el fotén, quark, barion, electron, muédn, tau y
sus antiparticulas, pero g; = 1 para neutrinos. Para las particulas existentes
en el universo temprano usualmente se asume que pu; = 0: se espera entonces
que para cualquier reaccion entre particulas p; también se conserva, tal como
la carga, la energia, el espin, el nimero leptonico y el bariénico. EI nimero
de densidad de fotones (n,), el cual puede ser creado y/o aniquilado después
de algunas interacciones entre particulas, no se conserva y su distribucién con
ty = 0, = q = hv, se reduce a la distribucién de Planck. Para otros consti-
tuyentes, con el propdsito de determinar los pu; se necesita n;; de la ecuacion
(1.31) observamos que para p,; positivas y grandes p; >> E;, n; también es
grande. Por otro lado de la nucleosintesis se sabe que

"B _ Mbariones ~ "anti-bariones ., (3 —4) x 10710, (1.32)

N Ty

n

Que el nimero de densidad bariénica ng sea relativamente pequeno a la del
fotén sugiere que Neptones también debe ser pequenio comparado con n.,. Asi es
que p; no puede ser muy grande, por lo que se asume que u; = 0 para todas
las particulas. La razén por la cual ng/n, es muy pequeno pero distinta de
cero es una de las incognitas del modelo estandar de cosmologia.

La aproximacion anterior permite tratar la densidad y presién de todas las
particulas como una funcién sélo de la temperatura. De acuerdo a la segunda
ley de la termodindmica se tiene [55]:

dS(V.T) = ;[d(pV) + pdV] (1.33)

en donde S es la entropfa en un volumen V ~ a3(t) con p = p(T), p = p(T).

Ademas la condicion de integrabilidad PS5 también es valida, por lo
que se obtiene que:

oTov — ovVoT

dp _p+p
— = 1.34
orT T (1.34)
Relacionando esta tltima con la ecuacién (1.13) se tiene que:
d .a’(t)
— =0 1.35
S+l =0, (1.3)
por lo que la ecuacién (1.33) puede ser escrita como:
1 Vv
AS(V,7) = Zdl(p + )V) = 5 p + )T, (1.36)
las ecuaciones (1.35) y (1.36) implican para la entropia
a3
S = ?[p + p] = cte. (1.37)

es una constante de movimiento.



1.5. Evolucion del universo

A continuacién se hace un breve recuento de la historia del universo desde
el big bang hasta nuestros dias. Este modelo utiliza una solucién del modelo de
FRW haciendo consideraciones acerca del contenido de materia del universo.
Lo anterior ha tenido gran aceptacion a partir de la deteccion de la radiaciéon
cosmica de fondo (RCF) y la explicaciéon dada sobre la abundancia césmica
del helio.

Un buen trato de la naturaleza del universo temprano puede entenderse
mediante el hecho de que el factor de escala a, el cual decrece cuando el tiempo
disminuye, tiene el mismo efecto local sobre la materia, es decir, si la materia se
colocara en una caja cuyas paredes se contraen en la misma medida, entonces,
la contribucién de radiacién comparada con la materia ordinaria (bariones)
aumenta en el pasado, segin las ecuaciones (1.18) y (1.17). La densidad de
energia de la RCF en el universo actual se estima alrededor de 1,000 veces
més pequenia que la contribucion a la densidad de masa de la materia [54],
a pesar de que éste numero tiene una incertidumbre de un factor debido a
las dificultades para determinar la densidad actual de materia ordinaria. Asi,
asumiéndo que ésta radiacién continua existiendo en el pasado, entonces de
acuerdo a las ecuaciones (1.18) y (1.17), cuando el factor de escala a era mas
de 1,000 veces mas pequeno que el valor actual (a ~ ag/3233, ap el tamano
actual del universo), esta radiaciéon debi6 haber sido la contribucién dominante
a la densidad de energia del universo. Por lo que el modelo de un universo
lleno de radiacién es una buena aproximacion para la dinamica del universo
antes de esta época, mientras que el modelo del universo compuesto de polvo
corresponderia cuando a es méds grande que ag/3233, pero hasta antes de 101 qq

Asi como la temperatura de una caja con gas aumenta cuando ésta se
comprime, puede esperarse que la materia y la radiacién en el universo se
calientan cuando a disminuye, y se calientan infinitamente cuando se aproxima
al big bang, a — 0. Si, como es considerado, el universo temprano fue dominado
por la radiacién, entonces para todos los modelos (k = 0,+1) la dependencia
de a y p respecto a t, para t pequena se aproxima a la solucién para k = 0,
reescribiendo la ecuacién (1.24) como:

1/4
alt) = (S;WGMT) p2, (1.38)

y relacionando esta tltima con la ecuacién (1.17) se obtiene:

3
321 Gt?
Si la radiacion esta térmicamente distribuida, la densidad de energia p esta da-
da mediante la siguiente expresion, derivada de la mecanica estadistica cuantica
de particulas sin masa:

p= (1.39)

2

N
p= Zaifi

T
——(ET)*, 1.40
P 30h3C5 ( ) ( )
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donde N es el nimero de particulas relativistas, f; es el factor de degeneracién
del espin, y «; toma el valor 1 para bosones y 7/8 para fermiones. Las particu-
las relativistas cuya masa en reposo es mucho menor que K7 actdan como
particulas de masa cero, y debido a eso pueden incluirse en la ecuacién anteri-
or, como ‘“especies de radiacion”. Las tres ecuaciones anteriores implican que
T x p/* oca™.

Es importante senalar que las interacciones de materia y radiacion en el
universo temprano sucedieron a una escala suficientemente rapida para que la
termalizacién ocurra localmente (i.e. dentro del horizonte de particulas). Si no
es asi entonces la autoconsistencia al asumir que la materia esta térmicamente
distribuida es cuestionable, y la evolucion predicha de la materia y radiacién
debieran depender de detalles de la distribucion inicial supuesta. De esta man-
era se tiene una evolucién relativamente simple que envuelve una distribucién
térmica de la materia hasta la época en que ya no se mantiene el equilibrio.
La escala de expansion temporal del universo, tg, i.e., el tiempo sobre el cual
un cambio considerable en el factor de escala a ocurre, es

ty ~ala=2t, (1.41)

usando la ecuacién (1.38). Por otra parte, la escala de tiempo para las inter-

acciones es

1 a’ 3/2
tr~ — ox — x t7%/o(T), (1.42)
noc o

donde se considera que el nimero de particulas que interactian se conserva,
por lo que la densidad del ntimero de particulas, n, va como a2, y la posi-
ble dependencia de la seccién de interaccién o estd explicitamente indicada
mediante o una funcién de la temperatura. Comparando las dos tltimas ecua-
ciones se observa que a menos que o decaiga rapidamente a altas energias,
para tiempos suficientemente tempranos se debe tener t; << tg, asi que debe
alcanzarse la termalizacion. De hecho, es posible que a muy altas energias las
interacciones de la fisica de particulas se vuelvan “asintéticamente libres”, y
o decae lo suficiente para hacer que t; > tg cuando t — 0. Sin embargo, ain
si ésto ocurre, para energfas menores que 10'° GeV se debe tener que t; > tg,
y la termalizacién atiin debe alcanzarse para tiempos pequenos. Por otro lado,
cuando el universo evoluciona, eventualmente se encuentra que t; > tg y la
distribucion de materia debera alcanzar un estado fuera del equilibrio térmico.
Las consideraciones anteriores nos llevan al siguiente modelo de evolucion
del universo: El universo comenzé como una “mezcla” caliente (' — 00),
densa (p — 00) de material y radiacion en equilibrio térmico. El contenido de
energia del universo temprano fue dominado por la radiacién. Sin embargo,
mientras el universo evoluciona, el equilibrio térmico eventualmente se pierde
cuando t; es mucho mas grande que tg y las diferentes especies relativistas
se desacoplan del equilibrio. Posteriormente, para la época en la que a fue
1/3233 veces el valor actual, la contribucién de materia ordinaria dominé el
contenido energético del universo, y la dinamica del universo estéd dada por el
modelo FRW para el universo compuesto por polvo, i.e. sin presion efectiva

10



entre sus componentes. A continuacién se procederd a estudiar algunos detalles
importantes de la historia de la evolucién del universo.

Durante los primeros 10~%% segundos, tp;, de la historia de la evolucién del
universo predicha por la RG, la magnitud de la curvatura del espacio-tiempo
era mas grande que la longitud de Planck (Gh/c*)'/? ~ 10~%3cm.

Dos efectos importantes que debieron haber ocurrido en el universo tem-
prano, de tan sélo algunos ordenes de magnitud més grande que el tiempo
de Planck. El primero concierne a algunos modelos de la teoria cuantica que
intentan unificar las interacciones fuerte y electrodébil predicen que a tem-
peraturas muy altas, el estado del equilibrio térmico del campo cuantico debe
haber experimentado una transicion de fase. En estos modelos, sucede un su-
perenfriamiento debido a una importante contribucién del “vacio” cuantico de
los campos, al tensor de energia-esfuerzo, T, del campo; de la forma —Ag,,
(en donde A es una constante positiva de gran magnitud). Entonces, en el uni-
verso temprano debié haber atravesado una fase donde la dinamica es la misma
que si ocurriera en un universo vacio con una constante cosmoldgica positiva
de valor alto. Si estos modelos son correctos, entonces, como fue propuesto por
Guth [23], debi6 haber un periodo de inflacion en el universo temprano, por lo
que se expandié rapidamente, con una solucién del tipo dada por la ecuacién
(1.29).

El segundo efecto se refiere a la produccién de bariones. Existe una razon
observacional de gran importancia para creer que el contenido de materia del
universo consiste de mucho méas bariones que de antibariones; lo que hace que
no se tenga una simetria materia-antimateria. Es posible que nuestro universo
se hubiera formado con un exceso de bariones sobre antibariones, y sin em-
bargo, el nimero bariénico se conserve. Por otra parte también es posible que
el universo comenzara en un estado simétrico de materia-antimateria y que el
exceso de bariones se haya producido en el universo muy temprano. Para que
esto suceda es necesario que las interacciones de particulas a altas energias que
ocurrieron en el universo temprano satisfagan las siguientes propiedades [54]:

(1) No debe conservar el niimero bariénico.

(2) Esto debe suceder para que se preserven la conjugacién de carga, C, y
la composicion de la conjugacion de carga con paridad, CP.

Si algunas de éstas simetrias se preservan, entonces se pruducird la misma
cantidad de bariones y de antibariones.

(3) Condiciones fuera del equilibrio. Esto es debido a que las particulas y
sus antiparticulas tienen masas iguales, y en equilibrio térmico éstas existen en
la misma cantidad. Un fenémeno fuera de equilibrio puede producirse natural-
mente mediante la existencia de particulas masivas cuya vida media decae mas
rapido que el tiempo de expansion, tg, en el instante en que la temperatura
del universo cayé por de bajo de la masa de la particula, y por lo tanto la
produccién de la particula se detuvo.

Las teorias de “gran unificacién” de las interacciones, fuerte, débil y electro-
magnética predicen las tres propiedades mencionadas y podrian proporcionar
una explicacion de la asimetria de materia-antimateria de nuestro universo.
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Continuemos el recuento de la historia del universo temprano para el tiem-
po t = 1 segundo, cuando la densidad es p ~ 5 x 10°gem ™3, y la temperatura
es T ~ 10'YK. A pesar de que esas condiciones son extremas, nos encontramos
en un régimen de energia y densidad lo suficientemente bajas para realizar
predicciones solidas. En este momento la materia en el universo consiste casi
completamente de neutrinos, fotones, electrones, positrones, neutrones y pro-
tones en equilibrio térmico; la temperatura es lo suficientemente baja por lo
que la abundancia en equilibrio de mas particulas es despreciable. Para esta
época, las interacciones de los neutrinos se han vuelto lo suficientemente débiles
tal que se desacoplan del resto de la materia. Para el resto de la historia del
universo, éstos tienen un corrimiento al rojo de menor energia que la asociada
a la RCF. Debido a que el espectro térmico del corrimiento al rojo (w — w/a)
es simplemente el espectro térmico a una menor temperatura (7" — 1'/a), el
universo actual debe estar lleno con una distribuciéon de cuerpo negro de neu-
trinos a temperatura T' ~ 2K. Recientemente se ha encontrado una traza de
los neutrinos en la RCF [51].

Mientras el universo continia enfriandose, la cantidad de reacciones que
convierten los protones a neutrones y viceversa rapidamente decae con la ex-
pansion del universo. En consecuencia, la razéon protéon-neutrén se “congela”
o “estanca” a 1/6 para t ~ 1,5 segundos. Los protones son més abundantes
que los neutrones debido a que los primeros se encuentran sobre 1 MeV y por
lo tanto prevalencen méas en equilibrio térmico antes de que la etapa de “es-
tancamiento”, (“freeze out” en inglés). Claro que el término “estancamiento”
no debe tomarse de manera literal, ya que el “cambio” de interaccciones no
ocurre instantaneamente y, més atn, la razén protén-neutrén continia decre-
ciendo lentamente con el tiempo debido al decaimiento de los neutrones.

Para t = 4 segundos, se tiene que p = 3 x 10*gem™3, y T ~ 5 x 10°K ~
0,5MeV que es aproximadamente la masa de los electrones y positrones (con
m = %> En esta etapa el equilibrio de la poblacion de electrones y positrones
decrece rapidamente; la produccién decae debajo de la aniquilacién, y poco
después de esta época todos los positrones se debieron haber aniquilado, de-
jando una pequena poblacion residual de electrones. Esencialmente toda la
energia de pares electron-positron es transferida a los fotones, calentandolos a
una temperatura aproximadamente 1,4 veces mas alta que la temperatura de
los neutrinos.

Una vez que la temperatura desciende a alrededor de 10°K en ¢ ~ 3 min-
utos, la nucleosintesis comienza abruptamente, produciéndo el nicleo de “He.
De hecho, en el equilibrio térmico, la abundancia del *He en esas densidades
bariénicas debe ser apreciada atin a altas temperaturas (~ 3,5 x 10°K) aunque
una pequena nucleosintesis ocurre antes de t = 3 minutos debido a que el deu-
terio (2H) juega un papel importante en las reacciones nucleares que forman
mas que el helio. Sin embargo, la abundancia de ?H es muy baja hasta que la
temperatura alcanza los 10° K. Mas alld del “He practicamente no hubo nucle-
osintesis debido a las grandes barreras de Coulomb y la estabilidad de nicleos
con peso atomico de 5 y 8. Después de algunos minutos, esencialmente todos
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Figura 1.3: Historia térmica del universo. Figura tomada de [9].

neutrones presentan el “estancamiento”, tiempo durante el cual no hubo de-
caimiento a *He, dando como resultado una abundancia del *He de alrededor
del 25 % por masa, con pequenias abundancias de 2H, 3He, y “Li también pro-
ducidas, aunque despreciables. El porcentaje del “He no es tan sensible para el
valor de la densidad bariénica, debido a que esta gobernado principalmente por
la razén neutrén-protén en un “estancamiento”, no asi la abundancia de otros
elementos, particularmente el 2H es mds intuible para la densidad bariénica.
Una densidad bariénica relativamente menor puede producir una abundancia
del 2H, por encima de 5 x 10~* por masa, mientras que una densidad bariénica
alta -especificamente, una densidad por encima de la de un “universo cerrado”
- incrementa la eficiencia de las cadenas de reacciones que producen *He, y
resulta en una abundancia menor de ?H, por varios ordenes de magnitud.

Es dificil observar la abundancia césmica del helio, pero la cantidad del
25 % parece estar en concordancia con las observaciones. La presencia de esta
cantidad de helio en el universo no puede ser contada por otros procesos. En
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particular la nucleosintesis estimada en las estrellas se estima que produce una
abundancia del helio de tan sélo un pequeno porcentaje. De esta manera, la
prediccién del helio mediante la “nucleosintesis del big bang” puede consider-
arse el éxito de la teoria.

Después del periodo de la nucleosintesis, el universo continué expandiéndose
y enfriandose. El siguiente hecho césmico de gran importancia ocurrié en el
momento en que la temperatura ha decendido a 4000°K. Esto sucedié para
t ~ 3,79 x 10° afios, y ya para esa época el universo estaba dominado por la
materia. A esta temperatura y menores, los electrones y protones libres se han
combinado para formar un hidréogeno neutro. Mas ain para el momento en
que la temperatura ha alcanzado los 2000°K la fraccién de hidrégeno ionizado
es de sélo ~ 10~*. Como resultado de este hecho -llamado recombinacion, sin
embargo, los electrones y protones no se habian combinado antes- la interac-
cién entre la materia y radiacién disminuy6 abruptamente, debido a la seccién
transversal de la dispersion de fotones a particulas libres cargadas es mucho
mas grande que con H neutro y He. Ademads los fotones se desacoplan total-
mente de la materia después de la recombinacion, y se enfrian con la expansiéon
del universo en lo que sigue de su evolucién. Entonces, el universo actual debe
estar permeado con esta radiacién de cuerpo negro originada durante el big
bang, cuyos fotones interactuaron por tltima vez en el periodo de la recom-
binaciéon. A la regién de ultima interaccion se le llama superficie de ultima
dispersion.

Esta radiaciéon de fondo, como se vera mas adelante, se encuentra a una
temperatura T ~ 2,7°K, que corresponde a longitudes de onda de microondas
fue descubierta por Penzias y Wilson en 1965. La existencia de esta radiacién
es dificil de explicar de otra manera, ademas provee una gran confirmacion del
modelo descrito para la evolucién de nuestro universo.

El desacoplamiento de la materia y radiaciéon en la época de la recombi-
nacion tuvo mayor efecto sobre el origen de las perturbaciones gravitacionales,
produciéndo la formacion de galaxias. Justo antes de la recombinacién, la pre-
sion originada por la radiacion inhibié el crecimiento de las perturbaciones
gravitacionales involucrando masas menores que 10'7M, que es mucho més
grande que las masas galdcticas ~ 101 M. De esta manera, las irregularidades
en la distribucion de la materia comenzaron a crecer después de la recombi-
nacion, dando como resultado la formacién de estrellas, cimulos de estrellas,
y galaxias. Finalmente en t ~ 1,4 x 10'° afios el universo alcanzé su estado
presente [50].

La RG junto con la suposiciéon de la homogeneidad e isotropia ademads
de las consideraciones acerca del contenido de materia del universo produce
un modelo satisfactorio de la historia del universo. Son notables los alcances
acerca de la explicacién de la abundancia cosmica del helio y la existencia de
la radiacién césmica de microondas.
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1.6. Parametros Cosmoldégicos

A continuacién se introduciran algunos parametros que tienen relevancia
en las observaciones cosmologicas. Los objetos observados se encuentran en el
pasado del cono de luz y no en una hipersuperficie preferente a ¢ =constante,
éste hecho complica el analisis de las observaciones de dos formas. Primero, el
universo cambia através del pasado del cono de luz: pero debido a su expan-
sion, es homogéneo sélo en una hipersuperficie a t = cte. En segundo lugar, la
evolucion temporal de objetos astronémicos no ha sido comprendida comple-
tamente de forma que se debe ser cauteloso al hacer ciertas suposiciones, como
por ejemplo considerar que una galaxia lejana de forma eliptica de gran tamano
comparte las mismas propiedades que objetos similares a ésta que estan a una
distancia cercana.

» Parametro de Hubble, H

Como se menciond en la ecuacién (1.10), el parametro de Hubble se define como

H? = (3)2 con la cual se puede deducir la densidad de masa del universo a

partir de su desaceleracién. La idea general es que la ley de Hubble (v = Hd)
indica que tan rapido se expande el universo; si se extiende esta ley a objetos
muy distantes se deberd ver que la expansién cambia con el tiempo, por lo que
se observa la desaceleracién de la expansion.

= Densidad critica, p,.

De la ecuacién (1.10) se obtiene un valor caracteristico de la densidad, el tipo
de universo en el que nos encontramos se determina mediante la magnitud de
p relativo al valor critico de la densidad p. para el cual k£ = 0:

3
= ——H?2. 1.43
pe=g (1.43)
» Pardametro de desaceleracién, q.
El pardmetro ¢ se define como:
a 1
- - 1.44
1= 15 (1.44)
utilizando la ecuacién (1.12) se obtiene:
4G p+ 3p — 2A
= =3 o (1.45)
relacionandola con la ecuacién (1.43) =
3p —2A
g= PP en (1.46)

2pe¢

El parametro ¢ proporciona una medida de la aceleracion del universo. Si ¢ > 0
el universo se desacelera, mientras que si ¢ < 0 éste se acelera.
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» Pardmetro de densidad, 2

La razén entre la densidad total del universo y la densidad critica es llamada
Q

Q= p/pe. (1.47)

De esta manera la ecuacién (1.46) se puede reescribir como:
2q = Q4 3p/p. — 20, (1.48)

dondeQA:%ysip:Azoéq:%.

Si se mide ¢, y aplicando el principio cosmolégico, se deduce la cantidad
total de densidad del universo, e incidentalmente, su estructura global. Si €2 < 1
el universo es abierto, mientras que si €2 > 1 el universo es cerrado. Si 2 ~ 1
la fluctuacion local de la densidad causada por cuimulos de galaxias, la hacen
mayor que 1 y menor que 1 en diferentes lugares, entonces estrictamente el
modelo simple de FRW no seria valido, ya que éste plantea una homogeneidad
e isotropia total. Y para explicar los cambios locales de densidad se introducen
perturbaciones de materia-energia del universo.

» Corrimiento al rojo, z

Tomando la ecuacién (1.10) con A = 0, y expandiéndola en serie de Taylor
alrededor de t;, el tiempo actual, se tiene [45]

a(t) = ap[l + Hp(t — tp) — ;qhﬂga —th)? + .. (1.49)

que nos indica la evolucién de 1 universo hacia el pasado. Esto permite verificar
la ley de Hubble, donde la velocidad v se deduce del corrimiento al rojo z de
las lineas de espectro, el cual esta dado por:

1+ z=ap/a(t), (1.50)

donde t es el tiempo de la emisiéon de la luz observada actualmente. De la
ecuacién (1.49) se tiene que

2(t) = Hy(t —tn) + (14 qn/2)HP (t — t)* + ... (1.51)
y de esta ecuacién resulta que
th —t=z2(t)/Hy, — (14 q,/2)2(t)? )/ Hy, + ... (1.52)

por lo que se obtiene informacién acerca del tiempo ¢ en el cual una galaxia
emitié luz.
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= Distancia comévil, y

A continuacion se define la distancia comoévil entre un observador y un
objeto que emite luz. En este caso, la distancia comévil desde un objeto en el
factor de escala a (o el corrimiento al rojo z = 1/(a — 1)) es:

vt dd
x(@) :/t<a) a(t) =/ 2 H (@) (153)

Tipicamente se pueden observar objetos que se encuentran en z < 6, para este
tiempo domina la materia.

= Flujo luminico

Se define el flujo F' de un objeto a una distancia d de luminosidad conocida

L como
L

" dnd?
esto es debido a que la luminosidad a través de una esfera de drea 47d? es

constante. Este pardmetro puede generalizarse para un universo en expansion
através de la escala comdvil como:

(1.54)

» Distancia luminica, dj,

Utilizando la luminosidad, L, de una fuente (potencia total emitida) se
define la distancia luminica como

dr = x/a (1.55)

Estas cantidades o parametros caracterizan diferentes propiedades del uni-
verso y se usaran en lo subsiguiente de este trabajo.

1.7. Problemas del modelo estandar de cos-
mologia.

= Singularidad

Como se mencion6 en la seccién 1.5 para t = 0, a = 0, la densidad p = 0o
y T = oo. En ese mismo instante se demuestra que el tensor de curvatura
R, = oo. Hasta ahora no existe una teoria que explique la gravitacién cuando
a(t) tiende a cero. De hecho se esperaria que la RG sea valida atin cuando
a(t) — lp;, sin embargo, para valores menores a este limite se presentarian

17



problemas; por ejemplo, las fluctuaciones cudnticas de la métrica hacen im-
posible extenderlas a un formalismo clasico. Con la RG se puede entender
la estructura Fuclidiana -o de Minkowski- del universo a gran escala, pero no
para aquellas menores a [p;. Para esto es necesario tener una teoria de gravedad
cudntica, actualmente en proceso de formulacién, ver por ejemplo [?].

= Kl problema de la planitud

La contribucién actual de la curvatura espacial a la expansién esta dada
por © — 1 = po(t)/pc(t) — 1. Sin embargo, esta contribucién ha evolucionado
con el tiempo. De la ley de Friedman, ec. (1.10), se tiene que:

c’lk| _ k]

‘Qk(t) - 1| = |/)0//)C(t) - 1| = a2H2 - a2

(1.56)

Durante la época dominada por la radiacién (resp. materia), el factor a
crece como t'/2 (resp. t*/3). Entonces, un universo espacialmente plano es in-
estable: si inicialmente, k es exactamente cero, ), permanecera como cero;
pero si s6lo es cercana a cero, €2, aumentara con el tiempo. Entonces, para no
tener una curvatura significativa hoy en dia (|Q(to)| < 0,1), se encuentra que
para el tiempo de Planck, la curvatura debid ser muy pequetia,|Q(¢)] < 1079,
El modelo estandar no explica esta cantidad tan pequena en el universo tem-
prano: el hecho de que el universo sea espacialmente plano actualmente, atin de
manera aproximada, nos obliga a tener condiciones iniciales muy particulares,
de ajuste muy fino (“fine tuning”, en inglés). Esto es lo que se conoce como el
“problema de la planitud”.

= El problema del horizonte

Se define el horizonte causal como la distancia que viaja la luz desde un
observador hasta algin punto en un tiempo posterior. Asi, la luz cumple con
ds? = 0. Entonces utilizando la métrica en coordenadas esféricas se obtiene [8]:

[
o a(t) Jo 1—kr2/4

y se define el horizonte causal (d(t)) como:

dr

e (1.57)

TH
du(t) = a(t) |

Durante las épocas dominadas por la radiacion y por la materia, el horizonte
causal es igual al radio de Hubble (por un factor de 2 o 4). De los datos
observacionales de las anisotropias de la RCF, se sabe que el radio de Hubble
para la época de desacoplamiento es visto por debajo de un angulo de un grado
en el cielo. Asi que en un mapa de la RCF, dos puntos vistos bajo un angulo
mayor a un grado aparecen causalmente desconectados. En otras palabras, el
mapa de la RCF parece estar compuesto de aproximadamente 10% regiones
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independientes, lo cual no proporciona ninguna informacién del pasado. Lo
que no se explica es como pueden estar casi a la misma temperatura, con
variaciones del orden de 107°K. Dados estos argumentos, podria esperarse
que cada una de esas regiones tenga su propia temperatura. Por lo que ahora
se deberian observar inhomogeneidades de primer orden. Sin embargo, se mide
la misma temperatura en todo el cielo (T = 2,73K), por lo que aparece “el
problema del horizonte”, es decir, la pequenez del horizonte en la época de la
ultima dispersion no explica la isotropia observada en todo el cielo.

s Origen de las fluctuaciones

Hemos visto que durante las épocas dominadas por la materia y por la
radiacién el radio de Hubble (y el horizonte causal) crecen més répido que la
longitud de onda de cada perturbacién. Entonces, todas las longitudes de onda
observadas hoy en escalas cosmoldgicas fueron mas grandes que el tamano del
horizonte en el universo temprano. Dentro del modelo del big bang no existe
ningin mecanismo para la generacién de perturbaciones primordiales. Aqui es
donde se presenta el siguiente problema: si las perturbaciones son acausales, no
se explica como es que pueden generarse sin violar la causalidad, i.e. el hecho
de que ninguna informaciéon puede viajar mas rapido que la velocidad de la
luz.

= Constante cosmoldgica

Uno de los problemas que surgen como consecuencia de las teorias de gran
unificacion (TGU) (o teorfas del todo, incluyendo a la gravitacién) es que el
vacio de energfa asociado a éste, < 0|7),,|0 >=< p > g, se hace muy grande.
Sumando las energias-cero, las energias minimas de todos los modos normales
de algin campo de masa m, se obtiene < p >~ M*/(167?), donde M repre-
senta un limite en la integracién, M >> m. Considerando la validez de la RG
por encima de la escala de Planck, se puede tomar M ~ 1/v/87G, de lo que
se obtiene < p >= 10"'GeV*. Este término juega el papel de constante cos-
molégica A =< p >~ Mp, ~ 10GeV*, valor del término dado en la ecuacién
de Einstein (1.4). Sin embargo, si la constante cosmolégica actualmente es del
orden de magnitud de la cantidad de materia del universo se tiene que

32
G

A~ py= ~ 10" GeV?, (1.58)
el cual es muy pequeno comparado con el valor obtenido anteriormente, de
hecho es 121 6rdenes de magnitud diferente. Alin considerando simetrias para
escalas de energia muy bajas, la A tedrica es pequena, pero no tanto como en
el valor dado en la ecuacién (1.58).
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1.8. Inflacién

Genéricamente se llama inflacion a una expansion acelerada del universo
en la época més temprana de su evolucién. Este modelo ha sido formulado con
el propédsito de resolver los problemas antes mencionados.

1.8.1. Solucién al problema del horizonte

Para obtener una solucién al problema del horizonte, se utiliza el horizonte

comévil dado por:
a /
[ i
o da dH(a)

De esta forma el horizonte comédvil es la integral logaritmica del radio comouvil
de Hubble, H'/a. El radio de Hubble, H~!, es la distancia sobre la cual las
particulas pueden viajar durante el tiempo de expansion. De esta forma el
radio de Hubble es otra manera de medir cuales particulas estan causalmente
conectadas entre si: si las particulas se encuentran separadas por distancias
méas grandes que el radio de Hubble, entonces éstas no pueden comunicarse.
Es importante distinguir entre el horizonte comévil 1 y el radio comoévil de
Hubble (aH)~!. Si las particulas se encuentran separadas por distancias may-
ores que 7, entonces éstas nunca pudieron haberse comunicado entre si; mien-
tras que si estdn separadas por distancias mayores que (aH)™!, entonces estas
particulas no pueden comunicarse actualmente. Asi es posible que 7 sea mucho
mds grande que (aH)~! actualmente, por lo que particulas que no pueden co-
municarse ahora pudieran haber estado en contacto causal en el pasado. Esto
debi6 haber sucedido si el radio comévil de Hubble en el pasado era mucho mas
grande de lo que es ahora por lo que 7 debié haber adquirido la mayoria de sus
constribuciones en el universo temprano. Esto pudo haber sucedido asi pero
no durante las épocas dominadas por radiaciéon o materia. En estas épocas,
el radio comévil de Hubble aumentoé con el tiempo, por lo que tipicamente se
espera que la mayor contribucién a 7 se dié en tiempos més recientes. Como
se muestra en la figura 1.4.

En la parte superior de la figura 1.4 se ha dibujado un eje que representa
la temperatura del plasma césmico para un valor dado del factor de escala.
Se tiene poco conocimiento acerca de la fisica en los limites de la grafica, de
algunos cientos de GeV. Para esos valores de energia, el modelo estandar de
la fisica de particulas es adecuado. Para energias mas altas, aunque se tienen
algunas ideas, no existe razon experimental para preferir una u otra teoria.
Debido a que el contenido de energia del universo determina a(t), si se extrapola
el horizonte en la figura anterior regresando a a = 0, o equivalentemente para
energias infinitamente altas, en realidad se estda haciendo una consideracion:
se esta partiendo del hecho de que no sucede nada extrano en el universo
temprano, en particular para los inicios de la época dominada por la radiacién.
Si esto sucedié de esta manera, entonces se sigue que el horizonte comovil
recibié una contribucién despreciable del universo temprano, de tal forma que
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Figura 1.4: El horizonte de comévil como funcién del factor de escala (a)[17]

los fotones pudieron viajar soélo pequenas distancias en la primer fracciéon de
segundo después del big bang.

Esto sugiere una solucién al problema del horizonte: es probable que el
universo temprano no estuviera dominado ni por materia ni por radiacién. Sin
embargo, para al menos un periodo de tiempo pequeno, el radio comévil de
Hubble decrecié drasticamente durante esta época. En este caso, el horizonte
comévil debié haber recibido la mayoria de su contribucién no de épocas re-
cientes, sino de las épocas primordiales provocadas por una expansion rapida
del universo. Las particulas separadas por varios radios de Hubble actualmente,
estuvieron en contacto causal antes de la época de expansion acelerada.

A continuacion se realiza una descripcion cualitativa de la manera en que
el factor de escala debe evolucionar para resolver el problema del horizonte. Si
el radio de Hubble decrece, entonces se tiene que aH debe aumentar, H!/a
disminuye. Esto es:

d | da/dt] d*a

dtaa :ﬁ

> 0. (1.60)

De esta forma, para resolver el problema del horizonte éste debié haber tenido
un periodo en el cual tuvo una expansion acelerada. Es importante mencionar
que la mayoria de los modelos inflacionarios operan a escalas de energia del
orden de 10'°GeV o mayores. Para obtener tal orden de magnitud se considera
que el universo estuvo dominado por radiacién desde el principio hasta el
fin de la inflacién. Entonces la escala de H evoluciona como a~2 por lo que
apHy/a.H, = Z—O = %, en donde a, es el factor de escala al final de la inflacién
y Ty es la temperatura de la radiacién actualmente (T, ~ 1073GeV). Si a,
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corresponde a un tiempo para el cual la temperatura era de 10'°GeV, entonces
e o~ Tp/10P°GeV =~ 107 (T = 10~ ¥GeV). De esta manera, el radio comévil
de Hubble al final de la inflacién era 28 ordenes de magnitud maéas pequeno
de lo que es actualmente. Para que la inflacién funcione, el radio comévil de
Hubble en el periédo de inflacién tuvo que ser méas grande que las escalas mas
grandes observadas hoy en dia, i.e. mas grande que el radio comévil de Hubble
actual.

La manera mas comun de lograr lo anterior es construir un modelo en el
cual H es constante durante la inflacién. En este caso, debido a que % = Hdt
el factor de escala evoluciona como

t<t, (1.61)

en donde ¢, es momento en que termina la inflaciéon, con H=cte. El decrec-
imiento en el radio comévil de Hubble (aH) ™! ahora es debido al crecimiento en
el factor de escala. Para que el factor de escala aumente por un factor de 1028, el
argumento de la funcién exponencial debe de ser del orden de in(10%) ~ 64, de
esta manera la inflacién puede resolver el problema del horizonte si el universo
se expande exponencialmente por mas de 60 e-folds.

La figura 1.5 muestra el radio comévil de Hubble como funcién del factor de
escala. Fl lado derecho de la grafica muestra que es virtualmente idéntico a la
figura 1.4, la cual proporciona informacion en que las escalas comévil de interés
eran mucho mas grandes que el radio de Hubble en la cosmologia estandar.
El lado izquierdo de la grafica muestra que una época inflacionaria el radio
comévil de Hubble se reduce dramaticamente. Lo cual tiene sentido; debido a
que el factor de escala se estd expandiéndo rapidamente, para los fotones se
hace dificil moverse a través del la red comévil (el cual se estd expandiéndo
con a). Antes de que comenzara la inflacion, el radio comdvil de Hubble era
muy grande, mas grande que cualquier escala cosmoldgica de interés actual,
por lo que todas esas escalas se encuentran dentro del horizonte.

Notese la simetria en la figura 1.5. Las escalas que se encuentran dentro del
horizonte actual -estrictamente hablando de 60 e-folds después de la inflacion-
permitieron un horizonte de 60 e-folds antes del fin de la inflaciéon. La amplitud
de las perturbaciones en esas escalas permanecié constante mientras tuvieron
un tamano mayor al del horizonte. De esta forma, al medir estas perturbaciones
actualmente, se observan primero las que salieron del horizonte durante la era
inflacionaria. Para explicar la estructura del universo actual, es importante
entender la generacion de las perturbaciones durante la inflacién, que puede
ser explicada en el marco de la teoria cuantica de campos escalares.

En resumen, la inflacion es una época en la que el universo se expande acel-
eradamente, la cual resuelve el problema del horizonte. Durante esta expansién
acelerada el radio de Hubble permanence constante, por lo que las particulas
que estaban inicialmente en contacto causal unas con otras no pueden seguir co-
municandose. Las regiones que se encuentran separadas por distancias grandes
actualmente de hecho se encontraban en contacto antes de la inflacion. En esa
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Figura 1.5: Radio comévil de Hubble como funcién del factor de escala (a)[17]

época, esas regiones adquirieron las condiciones iniciales necesarias, la suavi-
dad observada actualmente, y al mismo tiempo se generaron las pequenas
perturbaciones que crecieron fuera del horizonte de Hubble, H~!, y eventual-
mente ingresaron de nuevo a una escala de H~! para formar las estructuras
que observamos en el universo: galaxias, cimulos de galaxias, etc.

1.8.2. Presién negativa

Hasta ahora hemos visto que una expansion acelerada del universo puede
resolver el problema del horizonte. Debido a que la relatividad general relaciona
la expansion del universo con la densidad de energia contenida él, ahora surge
la pregunta acerca de que tipo de materia puede producir tal aceleracion. Para
obtener una respuesta se apela a las ecuaciones de FRW. Primero consideremos
el caso en que A = 0. Asi, la ecuacién (1.12) nos dice & > 0 requiere que
p+ 3p <0, es decir,

p<-L (1.62)

3

Debido a que la densidad de energia es siempre positiva, la presion debe ser
negativa. La cuestién a resolver es qué tipo de materia puede producir una
presion de este estilo. Por otro lado en un contexto diferente al de la inflacién
resulta que las observaciones de las SNIa son compatibles con la cosmologia
estandar si @ > 0. Estas observaciones requieren por lo tanto postular un tipo
de energia (energia oscura) que produzca al igual que en la inflacién una p < 0.
La inflacion es aparentemente causada por una forma similar de energia, con
p < 0. La materia no relativista tiene una pequena presién positiva propor-
cional a la temperatura dividida por la masa, mientras que un gas relativista
tiene p = +p/3, nuevamente positiva. Asi, lo que proporciona la inflacién no es
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materia ordinaria ni radiacion, sino energia con presion negativa tipo constante
cosmoldgica.
Consideremos el caso tal que A # 0. La ecuacién (1.12) indica que

p+3p—20<0=p+A+3(p—A) <0, (1.63)

es decir, A juega el papel de una densidad positiva para una presién negativa.
En el limite A > p, A, ppo = A, pp = —A, es decir, py = —pp, w = —1 de la
ecuacion de estado (1.16).

1.8.3. Implementaciéon con un campo escalar

A continuacién se discutira la inflaciéon producida por un campo escalar
genérico. La versién mas simple del modelo estandar se encuentra dentro del
marco de un campo escalar, el campo de Higgs. Aunque no se tiene tanto
conocimiento acerca del campo de Higgs en el modelo estandar, sus interac-
ciones y propiedades causan las constricciones suficientes para saber si puede
o no servir como fuente de la inflacion.

Lo que se pretende saber es si un campo escalar ¢(,t) puede tener p + 3p
negativa. Lo primero es escribir el tensor de energia-momento para ¢. Esto es

w09 00 |1, 00 0¢

T; = i — _
p ox? 0xP 9 s 2g Ox+ OV

+V(o)| . (1.64)

Aqui V(¢) es el potencial para el campo. Por ejemplo un campo libre con masa
m tiene un potencial V(¢) = m?¢?/2. Se considera que ¢ es casi homogéneo
consistente de una parte de orden cero, ¢(¥(¢), y una perturbacién de primer
orden, d¢(7,t). A continuacién se obtendra informacién acerca de la parte
homogénea de orden cero, su densidad de energia y su evolucion temporal.
Después se consideraran sus perturbaciones, d¢, y cémo es que éstas fueron
generadas.

Para la parte homogénea del campo, sélo las derivadas temporales de ¢
son relevantes por lo que los indices a y 3 en el primer término de la ecuacién
(1.64) v p,v, en el segundo deben ser igual a cero. Entonces el tensor de
energia-momento se reduce a

0\ 2 (0) 2
1 (do
T(O)a _ _a 0 o - . (0) ) 1.
B 9095<dt> +9 5 2( It ) V(e™) (1.65)
La densidad de energia p = —T°) resulta
1 d¢(0) ? (0)
== ) 1.
o= () ) (1.66)

El primer término corresponde a la densidad de energia cinética del campo,
mientras que el segundo es su potencial de energia. Un campo escalar ho-
mogéneo entonces semeja la misma dindamica que la de una particula libre
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moviéndose en un potencial [pensando a »© (t) como la posicién de la particu-
la z(t)]. De hecho esta analogia domina en el lenguaje usado para describir la
inflacién. La presion para el campo homogéneo es p = T (no se suma sobre
el indice espacial i), entonces

e\ 2
o=y () -~V (1.67)

Una configuracion del campo con presion negativa es entonces uno con una
mayor energia potencial que cinética. El ejemplo se muestra en la grafica de la
figura 1.6 del potencial, en la cual el campo esta atrapado dentro de un falso
vacio, i.e. un minino local, aunque no global del potencial, con %¢2 <V

Hay algo importante que notar acerca del campo atrapado en el falso vacio.
Debido a que ¢ es constante, pues estd atrapado por la barrera del potencial,
su densidad de energia, la cual toda es potencial, permanece constante en
el tiempo. La densidad de energia constante es muy diferente a otros tipos
de materia-energia mas conocidos. Las densidades tanto de materia como de
radiacién, por ejemplo, decaen muy rapido cuando el universo se expande.
Entonces, aunque el universo inicialmente contiene una mezcla de materia,
radiacién [ver ecuaciones (1.18) y (1.17)] o falso vacio, segin la ecuacién (1.20),
éste rapidamente estard dominado por un vacio de energia. Para un campo
atrapado, es trivial determinar la evolucién del factor de escala. Debido a que
la densidad de energia es constante, la ecuacién de Einstein para la evolucién
de a es

H:é: 8tGp
a 3

Se observa que el campo atrapado en un falso vacio produce la expansién
exponencial como en la ecuacién (1.59), con H oc p'/? constante. El horizonte

= constante. (1.68)
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comovil primordial, que se gener6 antes del término de la inflacién, entonces
es obtenido al integrar en el tiempo el inverso de la ecuacién (1.59),

1
npmm - Heae
donde %, es el inicio de la inflacién. Por lo que si el campo esta atrapado por al
menos 60 e-foldings (H(t. —t,) > 60), de esta manera se resuelve el problema
del horizonte.

En la formulacién inicial de la inflacién propuesta por Guth [23], se usé un
campo escalar atrapado en un falso vacio del potencial, sin embargo esta con-
sideracion rapidamente fué descartada debido a que tal escenario no es viable.
La tnica manera para el campo evolucione a su minimo global es similar a
la forma en que la particula o emigre fuera de la barrera de potencial en
un nucleo: el efecto tinel de la mecanica cuantica. Entonces, inicialmente las
pequenas regiones localizadas pasan por el tunel del falso al vacio real. Estas
burbujas del estado del vacio real deben agruparse para que el universo como
un todo se mueva al estado del vacio real. Cuidadosos célculos [17] han mostra-
do que esas burbujas nunca se agrupan por lo que las regiones del falso vacio
debieron expandirse rdpidamente y permanecer, de tal forma que el estado del
vacio real del universo nunca se obtuvo adecuadamente para generar inflacién,
problema llamado “graceful exit” en inglés.

Para evitar el problema de que el universo nunca alcanza su estado de
vacio real, en algunos modelos de inflacién [1], [29], se utiliz6 un campo escalar
que rueda a través de su estado base. La densidad de energia de tal campo
también es muy cercana a ser constante, siempre y cuando el potencial no sea
demasiado profundo, por lo que ésta rapidamente dominé. Para determinar la
evolucion de ¢(© en general cuando el campo no estd atrapado, regresemos a la
ecuacién de Friedman (1.10), con £ = A = 0. Si la componente dominante en
el universo es ¢, entonces la densidad de energia del lado derecho se transforma
en (d¢® /dt)? + V. Derivando esta ecuacién se obtiene

jda/dt [d%/dtz - (da/dt>2] _ 86 [(dgb@)) (d%(‘”) +V,dd>(°)1 (1.70)

(efftte=to) _ 1) (1.69)

a a a 3 dt dt? dt

en donde V’ se define como la derivada de V' con respecto al campo ¢, V' =
%. Podemos reemplazar el primer término en los paréntesis de la izquierda por
-4rG(p/3 + p) como en la ecuacién (1.12). Similarmente el segundo término
del lado izquierdo es 8wGp/3, considerando k ~ 0. Entonces el lado izquierdo

se reescribe como

da/dt

(1.71)

A\
)

8nG[—(p/3) — p —2p/3] = —81GH (

Igualando esta ltima con el lado derecho de la ecuacién (1.70) se obtiene la
ecuacion de evolucién para un campo escalar homogéneo en un universo en
expansion,
d240) do©
¢ +3H ¢
dt? dt

+V'=0 (1.72)
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La ecuacion anterior puede reescribirse en términos del tiempo conforme como
variable, dt = adr, entonces se obtiene:

¢ +2aHO + V' =0 (1.73)

donde los puntos ahora sobre ¢ denotan la derivada con respecto al tiempo
conforme.

La mayoria de los modelos de inflacién corresponden a modelos de ro-
damiento lento (slow rollover, en inglés), en los cuales el campo de orden cero
y por lo tanto el parametro Hubble, varian lentamente. Entonces, se obtiene
una relacion simple entre el tiempo conforme 7 y la razén de expansion. En
particular, durante la inflacién

a da

775 e HCL2

. L [eda

Qe CL2

-1
~ (1.74)
la segunda linea de la ecuacién anterior es obtenida debido a que H es casi
una constante, mientras que la tercera se debe a que el factor de escala al final
de la inflacién es mucho més grande que en la mitad de esta etapa (a. > a).
Para cuantificar el rodamiento lento, tipicamente se definen dos variables que
se anulan en el limite en el que ¢ permanece constante. Primero se define

d /1 —H
¢ dt<H>_aH2' (1.75)

Debido a que H siempre decrece, € siempre es positivo. Durante la inflacion,
este valor es tipicamente pequeno, mientras que para la era de radiacién su
valor es 2. De hecho, una definicién de una época inflacionaria es aquella para
la cual € < 1. Una variable complementaria la cual también cuantifica que tan
lento rueda el campo es:

1 2¢O dt? —1 : .
_ = . (0) _ ()
5= a0 jd = atigo 119" 9"
= — 13aH O + a?V'], 1.76
aH$(0) { } (1.76)

la cual también cumple con § < 1, durante la inflacién. Asi los modelos con-
cretos de inflacion tienen que cumplir con e < 1y § < 1.

Hasta aqui se ha explicado cualitativa y cuantitativamente como se imple-
menta un campo escalar en el modelo inflacionario.
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Capitulo 2

Mediciones cosmoldgicas y su
interpretacion

En los dltimos anos se han realizado importantes mediciones astronémicas
entre las que destacan las siguientes: i) las mediciones de la RCF para dngulos
grandes, es decir, angulos (6 > 1°) que sustentan una longitud mayor al tamano
del horizonte. Estas mediciones fueron realizadas por el satélite COBE en 1992,
i) las mediciones de la RCF de dngulo pequeno (0 < 1°), correspondiente a
tamanos menores que el horizonte, realizada por los experimentos MAXIMA
y BOOMERANG en el ano 2000, y por WMAP reportada en 2003. Por otro
lado, 4ii) mediciones del corrimiento al rojo de supernovas tipo la a finales
de los 90’s. Finalmente, 7v) mediciones de gran estructura de la materia en
el universo, publicada en los catalogos 2dF y SDSS. Estas observaciones han
permitido hacer conclusiones importantes dentro de los modelos cosmolégicos.
A continuacién se hace una breve descripcion de estas observaciones.

2.1. Mediciones de la RCF para angulos 6 > 1°
y anisotropias en la tempereratura

Para longitudes de onda el orden de milimetros o centimetros, la radiacion
de fondo electromagnética fuera de la Tierra estd dominada por una compo-
nente, la radiacién césmica de fondo (RCF). Debido a la isotropia, la RCF
debe llenar el universo de la misma forma. Entonces, un observador situado en
otra galaxia detectara la misma intensidad de radiacion. La figura 2.1 muestra
el espectro de la radiacion de fondo para longitudes de onda de 500 ym a 5
mm, medido por el satélite COBE [46]. La linea que atraviesa los puntos es un
espectro térmico de Planck de cuerpo negro. Una funciéon de Planck tiene un
solo parametro libre, la temperatura, que en este caso es Ty = 2,728 + 0,004K
26].

Las mediciones en la RCF realizadas por el satélite COBE indicaron que
ésta es casi isotrépica. En este experimento se realizaron observaciones para
angulos © > 7°, cubriéndo una zona amplia del espacio, midiéndo esencial-
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Figura 2.1: Espectro de radiacién de cuerpo negro de la RCF

mente la misma temperatura, salvo pequenas diferencias. Estas anisotropias
observadas dan cuenta de las siguientes caracteristicas: la variacién dipolar
(ox cos @) en la temperatura termodindmica como funcién de la posicién en el
espacio, de amplitud ~ 0,1 %. La evidencia es que esta anisotropia est4 domina-
da por el efecto de nuestro movimiento relativo al marco de referencia inercial
definido por la radiacion y por el corrimiento al rojo de las galaxias distantes.
La anisotropia cuadrupolar, también medida por COBE, es de aproximada-
mente una parte en 10°. Este es el valor esperado de la perturbacién gravita-
cional a la RCF debido a las fluctuaciones de gran-escala en la distribucién
de masa. Para escalas angulares menores que 20 segundos de arco, la RCF es
isotrépica mejorando en una parte en 10%.

n Satélite COBE

El satélite Explorador de la Radiacién de Fondo consistié basicamente de
tres instrumentos complementarios entre si realizando las siguientes funciones:
-Un conjunto de radiémetros diferenciales de microondas (Radiémetro difuso
de microondas DMR) utilizados para detectar las posibles anisotropias de la
RCF.

-Un interferémetro de Michelson (FIRAS) para verificar cuando la RCF es
térmica y detectar diversas distorsiones en el espectro y

-Un fotémetro infrarrojo (DIRBE) para la deteccién de radiaciéon cosmica infra-
roja, asi como la radiacion astrofisica local.

COBE determin6é que la RCF muestra anisotropias en una cantidad de
una parte en 10° y mostré que espectro de RCF corresponde a la de un cuerpo
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Figura 2.2: Espectro de anisotropias del satélite COBE

negro con una temperatura de 2,735K £+ 2mK (figura 2.2).

El experimento de anisotropias corresponde a DMR, que permitié una de-
teccion positiva de éstas. La dérbita de inclinacién del satélite se control6 para
evitar la contaminacién debido a la radiacién reflejada por la Tierra y la Lu-
na. El detector consiste de dos cavidades a un angulo de 60°; un radiémetro
midi6 la diferencia de temperatura entre estas dos. El radiémetro cuenta con
dos canales (A y B) para cada una de las tres frecuencias: 31.5, 53 y 90 HGz,
respectivamente.

2.1.1. Analisis de las fluctuaciones angulares

La RCF aparece como una distribucion de radiacién sobre la superficie de
una esfera (vista desde adentro). Esta radiacién aparece como una distribucién
de la temperatura:

T(1) = Ty + AT(1) = Ty[1 + (AT/T)(0)] (2.1)

como funcién de la direcciéon angular n en el cielo. Cada direccion se fija por
un vector unitario n correspondiente, por ejemplo, a las coordenadas polares
6 (longitud galdctica l) y ¢ (latitud b o colatitud 7/2 — b). Generalmente los
resultados se expresan en términos de las fluctuaciones relativas AT/T. Su
valor promedio es por definicién cero. La desviacion estandar, Cy = (AT/T)
tiene un papel muy importante debido a que en la practica ésta contamina
todas las mediciones de las fluctuaciones para escalas angulares distintas de
cero.

Es claro que las fluctuaciones pueden representarse mediante un mapa en
la esfera celeste. Sin embargo, los modelos sélo predicen la estadistica de las
fluctuaciones, no su distribucién exacta. De esta forma, es necesario realizar un
tratamiento estadistico para comparar las predicciones con las observaciones de
las fluctuaciones. Este consiste en la descomposicién de términos en armoénicos
esféricos y en la funcién de autocorrelacion.
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La observable basica de la RCF es su intensidad como funcién de la fre-
cuencia y de la direccion en el cielo . Esta observable se describe simplemente
en términos de la fluctuacién de la temperatura O (1) = AT/T.

Si las fluctuaciones son Gaussianas, entonces los momentos multipolares
del campo de temperatura estan dados por:

O = [ iy, ()0(), (2.2)
y estan completamente caracterizados por su potencia espectral
< @?mgl/m’ >= 5ll’5mm/Cl

cuyos valores como funcién de [ son independientes de una realizacion dada.
Debido a esto las predicciones y el analisis son tipicamente realizados en el es-
pacio de los armoénicos. En pequenas secciones del espacio donde la curvatura
de éste puede ser despreciada, el andlisis de los armdnicos esféricos son sim-
plemente el analisis de Fourier en 2 dimensiones. En este limite [ es el niimero
de onda de Fourier. Debido a la longitud de onda 6 = 27/l, los momentos
multipolares grandes corresponden a escalas angulares pequeiias con [ ~ 102
representando las separaciones de escalas angulares. Por otro lado, debido a
que en este limite la variacién del campo es [ d?IC;/(27)?, la potencia espectral
normalmente se escribe como

I(1+1)
2T

A3 = CTe, (2.3)
la cual es la potencia por intervalo logaritmico en el nimero de onda para
[>1.

La grafica de la figura 2.3 muestra las observaciones de Ar junto con la
prediccién del modelo cosmoldgico de materia oscura fria. En la figura se ob-
servan maximos y minimos llamados picos acisticos (discutidos méas adelante).

La potencia espectral mostrada en la figura 2.3 comienza en [ = 2 y exhibe
grandes errores para multipolos pequenos. La razon es que la potencia espectral
predicha es el promedio de la potencia en el momento multipolar [ observado,
y deberia verse en un ensamble de universos. Sin embargo, un observador real
esta limitado a un universo en un cielo con un solo conjunto de 0y,,’s que cor-
responden a 20 + 1 nimeros para cada [. Esto es particularmente problemético
para el monopolo y el dipolo, con [ = 0,1 respectivamente. Por lo que si el
monopolo fuera mas grande en nuestra vecindad de lo que es su valor prome-
dio, no tendriamos forma de conocerlo, ya que tiene una incertidumbre tedrica
grande. Mientras que para el dipolo, no hay forma de distinguir un dipolo
cosmoldgico de nuestro movimiento peculiar con respecto al marco inercial de
RCF. Por otro lado, el monopolo y el dipolo -llamados simplemente © y v,- son
de poca importancia en el universo temprano. Sin embargo, la variacion tan-
to temporal como espacial de esas cantidades son de interés, especialmente la
del monopolo, el cual determina el patréon de anisotropias observadas actual-
mente. Un objeto distante observa variaciones espaciales en su temperatura
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Figura 2.3: Anisotropias en la RCF predichas por la teoria inflacionaria com-
paradas con las observaciones.

local o monopolo, en una distancia dada por una observacion temporal en el
pasado, como una anisotropia angular de escala-fina. Por otro lado, los dipolos
locales aparecen como un corrimiento Doppler de la temperatura, la cual es
observada analogamente.

2.1.2. Descomposiciéon armodnica

Expandiendo AT'/T en términos de arménicos esféricos se tiene que:

AT oo m=l

Z Z alelm (24)
=2 m=-—1
donde los coeficientes
AT R
Ay = i dQT( )Y}m(n) (25)

expresan la potencia del arménico esférico Yy, (7). Nétese que los arménicos
esféricos satisfacen la condiciéon de normalizacién

/ A Yimr = SOt (2.6)

donde la integral se toma sobre toda la esfera celeste.
Por otra parte el teorema de adicion establece que

ZYlm Y (fiy) = Py(cos ), (2.7)
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en donde P, es el polinomio de Legendre y cos @ = 0y - 1, es el coseno del angu-
lo entre las dos direcciones consideradas. La estadistica de AT/T estd com-
pletamente determinada por los coeficientes a;,,. Como se ha mencionado, el
término dipolar [ = 1, usualmente no se incluye en la suma, ya que la compo-
nente correspondiente es mucho més grande que las otras, y su origen estd en
el movimiento de nuestra galaxia con respecto al fondo césmico. Asi, la férmu-
la se aplica sélo para anisotropias en escalas menores a 180°. El estudio de
las anisotropias de la RCF introduce las diferencias en la temperatura en di-
recciones de una separacién angular dada, 6. Estableciendo una expansion en
términos de los modos podemos ver que al hablar de una escala angular 6 es
mas o menos equivalente que hablar de un modo particular (. Este tltimo puede
ser considerado como una medida del 4ngulo de separacién, en radianes™!. En
otras palabras, un modo [ corresponde a una separacién angular de § = 3320%
[22], es decir, de (60°)/l aproximadamente.

La homogeneidad del universo significa que la RCF es globalmente isotrépi-
ca, lo que implica que las estadisticas son rotacionalmente invariantes. Mas
aun para estadisticas Gaussianas, los coeficientes son independientes, con fas-
es aleatorias. Debido a esto podemos definir los coeficientes relativos para cada
modo [ como !

1
Cl =< |al’2 >= al2 = 2[7_’—]_ Z ‘CL[’Z. (28)

m=—I

El momento multipolar rms invariante-rotacional [ estda dado por

, AT?  2l+1
OTLT T2 T Ty

Ci. (2.9)

Comunmente, los resultados observacionales se expresan en términos de la
variancia por intervalo logaritmico del espectro angular

TP =1(20 +1)Cy /Ar . (2.10)
El valor rms de la anisotropia de la temperatura esta dado por

0T, & (2+1)C

Para una observacion ideal del cielo, la variacion en la medicién de C
es 2C; /(20 + 1). Esto viene del hecho de que los valores de C; tienen una
distribucién estadistica (una distribucién x?) con 2/ + 1 grados de libertad en
el volumen del universo. Esta variacién césmica no puede evitarse, ya que solo
se observa una realizacion del universo, lo cual no refleja el valor promedio
del ensamble. Esto afecta la comparacion entre la teoria y la observacion y no
depende de la calidad del experimento realizado. De acuerdo con la ecuacién
anterior (2.11), la variacién es més significativa para multipolos [ bajos.

LA la operacién < |--+|? > se le llama el promedio de la raiz cuadrada elevada al cuadrado,

o rms por sus siglas en inglés (root mean square)
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La componente [ = 1 define el dipolo y | = 2 define el cuadrupolo. Este
ultimo se escribe como:

5a2
2 = (ATy)?* = TO%%2 = —;Tg (2.12)

rms 4
Las mediciones de COBE indican que Qs = 10,7 + puK [46].

Una buena resoluciéon angular significa que se puede obtener modos de
orden mas alto. Por ejemplo, un angulo de 5° proporciona informacioén acerca
de los primeros 10-20 multipolos.

Los valores de los coeficientes a; pueden predecirse mediante los modelos de
formacién de estructura a gran escala y de galaxias, en particular, la potencia
espectral, P(k), o las fluctuaciones en el momento de la recombinacién. Para
modelos de formacién de galaxias en los cuales las estadisticas de las inho-
mogeneidades son Gaussianas, por ejemplo para materia oscura fria pueden
calcularse la estadistica de los coeficientes a;,,,. De hecho < a;,, >=0, ya que es
una estadistica Gaussiana. El hecho de que se puedan calcular los coeficientes
de cualquier modelo dado permite hacer un mapeo sintético de todas las fluc-
tuaciones de la RCF, para las cuales las estadisticas son representativas de la
“realidad” si coinciden con las mediciones.

2.2. Mediciones para angulos 0 < 1° y los picos
de Doppler

= BOOMERANG y MAXIMA

En el mes de abril de 2000 se anunci6 la detecciéon de oscilaciones actsticas en
el plasma primordial, mediante precisas mediciones de la RCF usando su in-
strumento Boomerang (Observatorio de Radiacion Extragalactica Milimétrica
y Geomagnetismo). El instrumento consiste de un telescopio de microondas
(a 90, 150, 240 y 400 GHz) que vuela colgado de un globo. Para la deteccién
de radiacién de micro-ondas se usaron bolémetros enfriados a 0,3K. Con las
mediciones realizadas por estos instrumentos se obtuvieron los coeficientes C
para 5 < [ < 800, encontrandose el pico mayor en [ ~ 200, ver figura 2.3.

= WMAP

El satélite Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP), lanzado en 2001
ha medido también la RCF, realizando un mapeo de las anisotropias con una
alta resolucién espacial y de temperatura, obteniendo mejores resultados que
COBE (figura 2.4). Mientras que la primer deteccién de las anisotropias re-
alizada por COBE para escalas grandes. El satélite WMAP, mide hasta para
[ ~ 1000.

Consiste de 2 espejos primarios de 1.5 m y ha mapeado el todo cielo con
una resolucién por debajo de los 0,3° al medir las anisotropias de la RCF.

Los resultados de WMAP estan representados en la figura 2.5, donde se
observa la confirmacién de que el pico mas alto se encuentra en [ ~ 200.
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Figura 2.4: Espectro de anisotropias en la temperatura de la RCF medidas por
WMAP. Los tonos representan diferentes valores de la temperatura

= PLANCK

El satélite europeo Planck, que esta previsto ser lanzado en el siguiente lustro,
mostrara datos un factor 2 veces mas preciso. Pretende medir las anisotropias
de la RCF en una escala angular menor de 8" a 30’. Observara todo el cielo, con
una sensibilidad cercana a AT/T ~ 107°, con 8 bandas de frecuencia entre 30-
890GHz (o A de 350 um a 1 cm). Este permitira determinar la potencia angular
espectral y las propiedades estadisticas de las fluctuaciones. De esta manera
se obtendra informacién importante acerca de los parametros cosmolégicos y
de los modelos para la formacién de estructura y sobre la fisica del universo
temprano, y por ende, sobre teorias relacionadas con fisica de altas energias.

De las observaciones del satélite Planck se espera poder precisar entre
otras cosas, los valores de los parametros cosmoldgicos fundamentales, como
la constante de Hubble; también se espera determinar si el universo tempra-
no atravezo por una fase inflacionaria y la naturaleza de la materia y energia
oscura que dominan el universo actual.

2.2.1. Oscilaciones acusticas

Como se mencion6 en la secciéon 1.5, la época de la recombinacién se
di6 cuando el universo estaba a una temperatura aproximada de 4000K, época
en la cual los electrones y protones se combinaron para formar hidrégeno neu-
tro. Antes de esta era los electrones libres actuaban como pegamento entre
los fotones y los bariones mediante la dispersién de Thomson y la atraccién
Coulombiana. Asi, el plasma cosmoldgico se encontraba fuertemente acoplado
en forma de un fluido perfecto de fotones y bariones. Después de la recombi-
nacién los fotones basicamente viajaron libremente hasta nosotros en la actu-
alidad, por lo tanto el problema de trasladar las inhomogeneidades acusticas
en la distribucién de fotones en la época de la recombinacién (superficie de la
ultima dispersién) se convierte en un problema de proyeccién. Esta proyeccion
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Figura 2.5: Anisotropias en la RCF predichas por el modelo ACDM compara-
das con las mediciones realizadas por WMAP.
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depende de la distancia angular entre nosotros y la superficie de la ultima dis-
persién. Ese nimero depende de la energia contenida en el universo después
de la recombinacion a través del radio de expansion.

Comencemos con una idealizacién de un fluido perfecto de fotones y bar-
iones y despreciemos los efectos dinamicos de la gravedad y los bariones. Las
perturbaciones de este fluido perfecto pueden ser descritas mediante la ecuacién
de continuidad y la ecuacion de Euler que encierran las propiedades basicas de
los osciladores acusticos. La discusion de las vibraciones actsticas sera realiza-
da exclusivamente en el espacio de Fourier. Por ejemplo, se puede descomponer
el término monopolar del campo de temperatura en la forma

e _ [ Lk kT (k 2.13
mom=o = | e O, (2.13)
y omitir los subindices 00 en la amplitud de Fourier. Como las perturbaciones
son muy pequenas, las ecuaciones dinamicas son lineales, de modo que los
diferentes modos de Fourier evolucionan independientemente. Por lo tanto, en
lugar de ecuaciones diferenciales en derivadas parciales para un campo O(z),
tenemos ecuaciones diferenciales ordinarias para ©(k). De hecho, debido a la
simetria de rotacion, todos los ©(k) para un k dado obedecen las mismas
ecuaciones. De aqui en adelante se omitira el argumento £ siempre y cuando
no produzca confusiéon con las cantidades espaciales.

Las perturbaciones de temperatura en el espacio de Fourier vienen dadas

por

. 1
@ = —gkv’y, (214)

que es una forma de la ecuacién de continuidad. Esta ecuacién para la temper-
atura de los fotones ©(k) tiene varios detalles a considerar, que a continuacién
se describen.

Primero, la derivada temporal aqui esta definida respecto al tiempo con-
forme definido por n = [dt/a(t) . Dado que estamos trabajando en unidades
en que la velocidad de la luz ¢ = 1, también es la maxima distancia comoévil
a una particula que hubiese viajado desde el instante ¢ = 0. Esta distancia se
conoce como horizonte comaovil.

Segundo, la velocidad del fluido de fotones, v, ha sido escrita en forma de
un escalar y no como un vector. En el universo primigenio, sélo la componente
paralela al vector de onda k es importante. Especificamente V., = —mE En
términos de los momentos multipolares, v, representa un momento dipolar
a lo largo de k . El factor de 1/3 en la ecuacién 2.14 proviene de que, por
continuidad, el nimero de fotones se conserva; pero no la temperatura, de
modo que la densidad de fotones viene dada, a partir de la ecuacién (1.31),
por n, o T®. Finalmente, hay que destacar que por el momento se estdn
despreciando los efectos gravitatorios.

Finalmente, la ecuacion de Euler para un fluido es una expresion de la
conservacién del momento. La densidad de momento de los fotones es (p,+p. ),
donde la presion de los fotones es p, = p, /3. En ausencia de gravedad y de
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imperfecciones en el fluido por viscosidad, los gradientes de presion Vp, =
Vp,/3 es la tnica fuerza existente. Como p, oc T* ecuacién (1.40), en el espacio
de Fourier adquiere la forma 4k©p, /3. La ecuacién de Euler puede escribirse
como

i, = kO. (2.15)

Derivando la ecuacién de continuidad (2.14) e introduciéndola en la ecuacion
de Euler (2.15) obtenemos la forma mas basica de ecuacién para un oscilador

O+ 2k’ =0 (2.16)

donde ¢; = \/]% es la velocidad del sonido en el fluido . Lo que nos dice esta
ecuacion es que el gradiente de presién actiia como una fuerza restauradora
para cualquier perturbacion en el sistema, de modo que éste oscila a la veloci-
dad del sonido. Fisicamente estas oscilaciones de la temperatura representan el
calentamiento y enfriamiento del fluido que se comprime y expande en forma
de ondas acusticas. Esta situaciéon se dié hasta el periodo de la recombinacion.
Asumiendo despreciables las variaciones de velocidad iniciales obtenemos una
distribucion de temperatura en la época de la recombinacion de

O(Mrec) = O(0) cos(kSyec) (2.17)

donde s = [c,dn ~ n/+/3, s la distancia que el sonido puede viajar en el
tiempo 7, denominado como horizonte del sonido. El subindice rec denota que
se esta evaluando en la época de la recombinacién z = 1089.

En el limite de escalas grandes, comparadas con el horizonte del sonido
ks < 1, entonces cos(kse.) >~ 1, es decir la perturbacién se congelé con sus
condiciones iniciales. Este es el punto clave que justifica el hecho de que las
medidas del COBE son realmente una vision de las condiciones iniciales del
universo primigenio, que se originaron durante la inflacién dadas por ©(0). A
pequenas escalas, la amplitud de los modos de Fourier presentan una oscilacion
temporal, tal y como muestra la figura 2.6, con ¥ = 0, ¥; = 3(0)(0) para esta
idealizacion.

Los maximos o minimos de los modos, corresponden a picos del espectro de
potencias, es decir a variaciones del campo de temperatura primigenio O (k).
Los distintos modos que aparecen siguen la relacién arménica k, = nw/s,,
donde n es un entero.

A continuacién se describe el proceso por el cual es que en la actualidad
se aprecia el espectro de inhomogeneidades de la recombinacién. La inhomo-
geneidad espacial en la temperatura de la RCF de longitud de onda A, aparece
como una anisotropia angular de escala © ~ \/D, donde D(z) es la distancia
diametral angular comévil a un corrimiento z medido por un observador, ver
figura 2.7. En un universo plano, D, = 19 — 1, donde 179 = n(z = 0). En
el espacio arménico, la relacién anterior implica una serie coherente de picos
acusticos en el espectro de anisotropias, localizados a

Iy =~ nly, la =7D/s,. (2.18)
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Figura 2.6: Oscilaciones acusticas

Para saber donde deberia aparecer la primer perturbacién, tengamos en cuenta
que en un universo plano dominado por la materia n o (1 + z)_l/ 2 asi que
Ny/Mo =~ 1/30 ~ 2°, 0 lo que es lo mismo /; = 200. En un universo espacial-
mente curvo, la distancia diametral angular no tiene la misma longitud lo que
implica que la localizacion del pico acustico es sensible a la curvatura espa-
cial del universo. Consideremos un universo cerrado con un radio de curvatura
R =Hy 1\Qt0t — 1]_1/ 2 Eliminando una coordenada espacial obtenemos una
geometria de 2 dimensiones representada por la superficie de una esfera, con
el observador situado en el polo, como se muestra en la figura 2.7.

La luz viaja a través de las lineas de longitud. Una longitud fisica A situada
en una determinada latitud, subtiende un angulo a« = A/Rsinf con el obser-
vador. Para valores de @ < 1, un analisis Euclidiano deduciria una distancia
D = Rsinf, y la distancia coordenada a lo largo del arco es d = 6 R; de modo
que

D = Rsin(d/R). (2.19)

Para universos abiertos, se reemplaza sin por sinh. El resultado es que objetos
en universos cerrados (abiertos) estdn mds lejanos (mdas cercanos) de lo que
aparentan si el universo es plano. Obsérvese la distancia D a la que se ubica A
en un universo plano y cerrado en la figura 2.7. Este efecto se observa también
en los lentes gravitacionales debido a la densidad del fondo césmico. En conse-
cuencia, en una escala comévil una distancia fija subtiende un menor (mayor)
angulo en un universo abierto (cerrado) que en un universo plano. Esta fuerte
dependencia con la curvatura espacial indica que el primer pico observado en
el espectro de potencias (figuras 2.3 y 2.5) a l; = 200, indica que la geometria
del universo es practicamente plana espacialmente.
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Figura 2.7: Distancia diametral angular

2.3. Curvas de rotacién en galaxias y la mate-
ria oscura

El concepto de materia oscura fue intoducido inicialmente por el astronomo
suizo Zwicky en 1933. La figura 2.8 ilustra la manera en que la materia os-
cura puede encontrarse en las galaxias, mediante el uso de curvas de rotacién
proporcionadas por el campo gravitacional. En la figura 2.8 la linea cortada
correspondiente al disco estelar es lo que se esperaria ver para una galaxia, sin
embargo, el modelo realista, que se ajusta a los puntos experimentales sugiere
la existencia de un halo de materia oscura. De hecho, este error encontrado en-
tre lo que se esperaria para la materia luminosa inferida a partir de la gravedad
Newtoniana y lo que puede ser observado a grandes escalas, nos lleva a postu-
lar que la materia oscura representa aproximadamente el 90 % de la materia de
cada galaxia espiral. De esta forma, la materia oscura se encuentra en forma
de un halo aproximadamente esférico alrededor del disco.

Existe otra evidencia indirecta de la materia oscura en el universo, la cual se
encuentra en la dinamica de cimulos de galaxias. Resulta que el movimiemto
de las galaxias es mas lento que el predicho por la teoria, es decir, la dindmica
no se puede entender con la cantidad de materia bariénica observada. Asi es
que es necesaria una cantidad de materia oscura para explicar este fenémeno
dinamico. En total la contribucién de la materia oscura en el universo es de
Q,, ~0,3.

La idea mas popular es que la materia oscura consiste de particulas elemen-
tales producidas en los momentos mas tempranos del universo. En general se
argumenta que la materia oscura se produjo de alguna manera cuando la tem-
peratura del universo era del orden de cientos de GeV'. La hipdtesis de que la
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Figura 2.8: Curva de rotacién para la galaxia M33 [15]. Los puntos con barras
de error vienen de la linea de hidrégeno de 21 cm provenientes de las estrellas
del disco estelar. La linea sélida es el ajuste a los datos considerando un disco
visible, gas y halo de materia oscura. Se grafican diferentes contribuciones a
la curva de rotacién: halo de materia oscura (linea cortada y punteada), disco
estelar (lineas cortadas) y gas (lineas grandes cortada). Se observa que para
radios grandes, domina la materia oscura.

materia oscura consiste de componentes fundamentales del universo temprano
es motivo de pruebas experimentales hoy en dia.

2.4. Supernovas tipo la y la energia oscura

La muerte de estrellas masivas se da con grandes explosiones que consti-
tuyen los eventos méas luminosos del universo actual, compitiendo en brillo
con la misma galaxia, de la que la estrella forma parte. Segin sea su estrella
precursora, se distinguen dos tipos de supernovas:

Las supernovas de tipo I son explosiones de enanas blancas (de unas 1.4
masas solares) situadas en sistemas binarios. La acumulacién de materia que se
produce desde la estrella companera hace que la enana blanca alcance el limite
superior de masa -conocido como limite de Chandrasekhar- donde pierde su
estabilidad. Entonces la estrella empieza a colapsar y la compresion propicia
la combustion explosiva del carbono que produce una destruccion total de la
estrella. La radiacién que se emite procede principalmente de la descomposi-
cion radiactiva del niquel y el cobalto producidos en la explosion. Dentro de
este tipo se distingue especialmente el tipo Ia por un espectro que presenta
ausencia de lineas del hidrégeno y la presencia de una banda de absorcién muy
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fuerte en el rojo a unos 6100 A correspondiente al Si II, el 4tomo de silicio
que ha perdido su electrén mas externo. El pico de luminosidad de este tipo
de supernovas esta relacionado con la rapidez de debilitamiento de su brillo
de una manera muy regular en diferentes supernovas. Cuando se aplica esta
correlacién, la luminosidad relativa (magnitud) de una supernova de tipo Ia
puede determinarse dentro de un intervalo de error del 10 al 20 %. Su utilidad
en cosmologia residide en el hecho de que se pueden utilizar como candelas
estandares -fuentes de luz de brillo intrinseco conocido- para medir distancias
extragalacticas relativas con alta precision.

En 1998, dos grupos [40, 41], reportaron la evidencia de la energia oscura
mediante observaciones de la supernovas tipo la. La evidencia se basa en difer-
encias entre la distancia luminica en un universo dominado por materia oscura
y uno dominado por energia oscura tipo constante cosmoldgica A. De las obser-
vaciones de distancia en el universo, la distancia luminica es mas grande para
objetos con corrimiento al rojo altos en un universo dominado por materia
oscura. De esta forma, objetos con brillo intrinseco fijo deberan aparecer con
brillo més débil si el universo esta contiene energia oscura.

Mas concretamente, la distancia luminica definida en la ecuacién (?7),
puede usarse para encontrar la magnitud aparente m de una fuente con mag-
nitud absoluta M. Las magnitudes estan relacionadas mediante el flujo F,
m = —(5/2)log(F) + const. Debido a que la escala del flujo va como d;?, la
magnitud aparente es m = M + 5log (dr). Se establece que

d
m — M = 5log (10l> + K (2.20)
pc

en donde K es una correccion para el corrimiento del espectro dentro o fuera del
intervalo de longitud de onda medido debido a la expansién. Las primeras medi-
ciones de 1998, ver figura 2.9 mostraron una tendenciaa magnitudes efectivas
mayores para supernovas con corrimientos del orden de z ~ 1. Posteriormente,
un estudio mas preciso, figura 2.10, confirmé estos resultados.

Los dos grupos midieron las magnitudes aparentes de docenas de super-
novas tipo la, las cuales tienen casi las magnitudes absolutas. A pesar de que
se pueden hacer algunas constricciones sobre la materia oscura usando algunas
supernovas que han sido detectadas, se pueden hacer conclusiones utilizando
sélo un par de ellas. Por ejemplo, considérese la supernova 1997ap [17], encon-
trada con un corrimiento al rojo z = 0,83 con magnitud aparente m = 24,32,y
la supernova 1992P, con corrimiento al rojo z = 0,026 con magnitud aparente
m = 16,08. Debido a que las magnitudes absolutas de éstas son iguales, la
diferencia de las magnitudes aparentes es:

24,32 — 16,08 = 5log (dp(z = 0,83)) — 5log (dp,(z = 0,026)).. (2.21)

La cercania en distancia luminica es independiente de la cosmologia, es sim-
plemente igual a z/Hy = 0,026/ Hy. De esta forma, el término desconocido en
la ecuacién (2.21) estd dado mediante las observaciones,

Hydp(z = 0,083) = 1,16 (2.22)
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Figura 2.9: Diagrama de Hubble. Gréafica de la magnitud observada contra
el corrimiento al rojo z. Se muestran mediciones de supernovas cercanas y
lejanas combinandolas en una misma grafica. Cuando z > 0,1, las predicciones
cosmolégicas comienzan a divergir, dependiendo de las densidades de energia
para la masa y energia oscuras. Las curvas en tono mas claro representan
modelos con energia cero del vacio; y la densidad de masa variando desde la
densidad critica p., hasta un universo vacio. La mejor aproximacién (linea en
tono fuerte) se obtiene cuando (2,7, 24) = (0,3, 0,7), implicando una expansién
cosmica acelerada. [40, 41]

En un universo plano, dominado por materia (2 = 1), la distancia luminica
més alld de z = 0,83 es igual a 0,95H; !, mientras que en un universo con
(2 = 0,3) y constante cosmoldgica (24 = 0,7), tiene una distancia luminica de
1,23H,". La magnitud aparente de una supernova distante entonces sugiere
que la energia oscura impregna el universo.
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Figura 2.10: Diagramas de Hubble. Arriba: Grafica de la magnitud utilizan-
do una escala lineal en z. Se han graficado el promedio de las magnitudes
en intervalos determinados. La curva solida representa el mejor ajuste con
(Qur, Q1) = (0,25, 0,75). Se muestran otros dos modelos cosmolégicos para
su comparacién (Q7,24) = (0,20, 0) y (Qar,24) = (1,0). Abajo: Diagrama
residual de Hubble del promedio de los datos respecto de un universo vacio,
también se incluyen los modelos presentados arriba [40, 41].

2.5. Estructura a gran escala

Al tener un mapa tridimensional a gran escala de la distribucién de galaxias
en el universo, puede ser comparado con el espectro predicho por la teoria, y
medirse los parametros cosmologicos de los cuales depende este espectro. Claro
que lo que se observa en el cielo en un catdlogo de galaxias sélo es materia
bariénica luminosa, y no la materia oscura. Sin embargo, se considera que a
grandes escalas, la distribucion de materia baridnica “traza” la distribucién de
masa. Esto significa que las inhomogeneidades en la materia luminosa podrian
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ser proporcionales a la densidad total de inhomogeneidades, es decir, en buena
aproximacion, a las inhomogeneidades de la materia oscura. El hasta ahora
desconocido coeficiente de proporcionalidad bias b:

6luminosidad(t> k) ~b 6CDM(t7 k) ) (223)
donde § = dp/p es el contraste de la densidad.

e 2 T ar Red "5 S ey -,
£ el 2001 : L

Figura 2.11: Distribucién de galaxias en dos cortes delgados de una vecindad
del universo, obtenido por 2dF Galaxy Redshift Survey [59]. La coordenada
radial es el corrimiento al rojo z, o la distancia entre los objetos y nosotros.

Desde hace varias décadas los astréonomos han construido algunos mapas
tridimensionales de gran escala de la distribucion de galaxias, aun en la escala
de no linealidad. En la figura 2.11 se pueden observar dos cortes delgados del
universo a nuestro alrededor. Dentro de los cortes, cada punto corresponde a
una galaxia vista por el 2-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dF GRS).
La coordenada radial es el corrimiento al rojo, o la distancia entre los obje-
tos y nosotros. Aun para un corrimiento z < 0,1, pueden observarse algunas
regiones oscuras, que corresponden a los wvacios -grandes estructuras despro-
vistas de materia visible en el universo. Para z > 0,1, el promedio de densidad
parece disminuir suavemente, pero esto es simplemente debido a la sensibilidad
limitada del catdlogo: En distancias pequenas éste observa todas las galaxias,
mientras que para distancias grandes solo observa las mas brillantes. Al tomar
en cuenta el efecto de esta seleccién, y mediante el suavizado sobre distancias
del orden de 50 Mpc, se recupera una distribucién bastante homogénea de
materia.

En la figura 2.12 se observa el espectro de potencias reconstruido de otro
catédlogo de corrimiento al rojo de galaxias, el Sloan Digital Sky Survey (SDSS).
Cada punto experimental se obtiene mediante el suavizado sobre pequenas lon-
gitudes de onda. Los puntos de datos con k < 0,1hMpc—! pueden compararse
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directamente con el espectro predicho por la teoria lineal de las perturbaciones
cosmoldgicas. De tal comparacién puede extrarse cierta informacion acerca
de valores de los parametros cosmologicos. Esto es similar a la extraccion de
parametros de las anisotropias de la RCF, aunque ésta proporciona algunas
constricciones independientes.
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Figura 2.12: Espectro de potencias de las perturbaciones de materia, reconstru-
ido del catdlogo SDSS del corrimiento al rojo de galaxias. En la grafica inferior:
datos comparados con un espectro tedrico del modelo ACDM, obtenido de una
integracion numérica sobre un sistema de ecuaciones diferenciales, tomando en
cuenta la evolucion de perturbaciones lineales. En el calculo, los pardmetros
cosmolégicos fueron escogidos con el propdsito de obtener un ajuste maximo
con los datos. Comparando los datos con el espectro lineal es significativo
s6lo para longitudes de onda grandes, k < 0, 1hMpc~!, las cuales no han sido
afectadas por la no linealidad de la evolucién [50].

En el extremo izquierdo de la grafica 2.12 de las perturbaciones de ma-
teria, se puede observar que la curva tedrica alcanza su maximo (para k ~
0,01hMpc™!, ie. =\ ~ 400Mpc). Los resultados del espectro de potencial
tridimensional [50] se obtienen al considerar h = 0,72 = h(,, = 0,213+ 0,023,
con §2,/Q,, = 0,17. Estos resultados son consistentes con las mediciones de
WMAP, mostrados en tabla 1.

Se espera que con futuros catalogos de corrimiento al rojo, realizados con
mas precision, se obtengan mejores resultados de la medicion de los pardmetros
cosmoldgicos.
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Ademas, recientemente los astrénomos han desarrollado nuevas técnicas
para la medicion de la potencia espectral a gran escala, basandose en efectos
de lente gravitacional. Estos efectos miden directamente la distribucién de
potencial gravitacional, en lugar de las perturbaciones de materia luminosa.

2.6. Composiciéon de materia y energia en el
universo

En la grafica del espectro de potencias, figura 2.12, se observa que la per-
turbacion de materia a grandes escalas depende de ciertos parametros cos-
moldgicos. El corrimiento al rojo de catalogos de galaxias proporciona algunas
constricciones. Los experimentos anteriores han proporcinado la siguiente can-
tidad de materia-energia en el universo actual

Qp=Qp+ Qepy + Q4 > 1, (2.24)

donde
QB ~ 0,04, QCDM >~ 0,23, QA ~ 0,73

De esta forma el universo parece estar expandiéndose de manera acelerada
actualmente, y el 96 % de su densidad de materia-energia es debida a una
parte no bariénica y desconocida hasta ahora. Los valores medidos de manera
indirecta de la constante cosmoldgica muestran que el universo comenzo a
estar recientemente en una época dominada por A: para z < 2, el universo ain
estaba dominado por la materia. Pero actualmente se encuentra en una época
dominada por A, consistente con la expansion de las supernovas tipo Ia en la
figura en las figuras 2.9 y 2.10.

La tabla 1 muestra los valores para diferentes parametros cosmoldgicos
derivados de las mediciones de WMAP.
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“Best” Cosmological Parameters:

Table 3 from Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) Observations:
Preliminary Maps and Basic Results,

C. L. Bennett et al. (2003), accepted by the Astrophysical Journal;

available at http://lambda.gsfc.nasa.gov/

Description Symbol Value + uncertainty — uncertainty
Total density Qior 1.02 0.02 0.02
Equation of state of quintessence w < —0.78 95% CL —
Dark energy density Qp 0.73 0.04 0.04
Baryon density Wh? 0.0224 0.0009 0.0009
Baryon density Qp 0.044 0.004 0.004
Baryon density (cm™?) ny 25x1077  0.1x1077 0.1 x 1077
Matter density O, h? 0.135 0.008 0.009
Matter density Qi 0.27 0.04 0.04
Light neutrino density O, h? < 0.0076 95% CL

CMB temperature (K)* Temb 2.725 0.002 0.002
CMB photon density (cm~3)P ny 410.4 0.9 0.9
Baryon-to-photon ratio n 6.1x 1071 0.3 x 10710 0.2 x 10710
Baryon-to-matter ratio Q00 0.17 0.01 0.01
Fluctuation amplitude in 84~' Mpc spheres og 0.84 0.04 0.04
Low-z cluster abundance scaling o305 0.44 0.04 0.05
Power spectrum normalization (at ko = 0.05 Mpc™!)¢ A 0.833 0.086 0.083
Scalar spectral index (at ko = 0.05 Mpc™!)¢ ns 0.93 0.03 0.03
Running index slope (at ko = 0.05 Mpc~')¢ dns/dlnk  —0.031 0.016 0.018
Tensor-to-scalar ratio (at ko = 0.002 Mpc~') r < 0.90 95% CL

Redshift of decoupling Zdee 1089 1 1
Thickness of decoupling (FWHM) AZgee 195 2 2
Hubble constant h 0.71 0.04 0.03
Age of universe (Gyr) to 13.7 0.2 0.2
Age at decoupling (kyr) tdee 379 8 7
Age at reionization (Myr, 95% CL)) t, 180 220 80
Decoupling time interval (kyr) Atgec 118 3 2
Redshift of matter-energy equality Zeq 3233 194 210
Reionization optical depth T 0.17 0.04 0.04
Redshift of reionization (95% CL) 2r 20 10 9
Sound horizon at decoupling (°) 04 0.598 0.002 0.002
Angular size distance to decoupling (Gpc) da 14.0 0.2 0.3
Acoustic scale? la 301 1 1
Sound horizon at decoupling (Mpc)4 s 147 2 2

afrom COBE (Mather, J. C. et al., 1999, ApJ, 512, 511)
bderived from COBE (Mather, J. C. et al., 1999, ApJ, 512, 511)
Clogr = 700

deEﬂﬁ;l GAETS d;l

Figura 2.13: Tabla 1
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Capitulo 3

Implementacion de campos
escalares en la expansion
acelerada del universo

Entre las ideas originales de Einstein al formular su teorfa de gravitacién se
encontraba el principio de Mach, el cual establece que la masa de una particula
debe estar influenciada por la interaccion con todas las demas particulas del
universo. Sin embargo, pronto se encontro que las ecuaciones de la RG admiten
soluciones en vacio, lo cual contradecia las ideas de Mach. Es por esto que P.
Jordan, M. Fierz, C. Brans y R. Dicke, entre otros, plantearon la existencia
de campos escalares para hacer mas efectiva la interaccion gravitacional de
las particulas en el universo. Como resultado de estas ideas se lleg6 a la for-
mulacién de teorfas escalar-tensoriales (TET) de la gravitacion. En este caso
la “constante” gravitacional de Newton se considera como una funcion escalar
determinada por la distribucion de las particulas en el universo. Una de las con-
secuencias de las teorias escalar-tensoriales es que la “constante” gravitacional
varia en el tiempo, idea que por otro lado fue analizada por P.A.M. Dirac para
resolver el problema de los “grandes nimeros”de la naturaleza!.

En la teorfa de Brans-Dicke de 1961 [6] la constante de Newton se con-
sidera como funcién del espacio y del tiempo, ademas se introduce un nue-
vo parametro, w. La teoria de RG es recuperada en el limite w — oo. En
modelos cosmoldgicos basados en TET més generales, en las cuales w es una
variable, generalmente existe un mecanismo atractor que hace que w tienda a
oo para tiempos grandes. De esta forma, es posible que la gravitacion difiera
considerablemente de la RG para un universo temprano, pero funciona bien
actualmente. Sin embargo, las desviaciones que podrian tener las TET estan
acotadas por escenarios fisicos como el de la nucleosintesis del big bang, la cual
proporciona una de las pruebas para tiempos pequenos.

Por otro lado, Einstein noté que la ecuacién para el campo gravitacional
permite la existencia de una constante, denotada por A, la cual no tenia

cH ! 4
0~ 0
e = 3,7 x 10*.

1€ ()23 x 104, he  ~ 15 x 1038,

2
Gmpme Gmp
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originalmente una motivacién teérica. Sin embargo, en 1922 A. Friedmann
mostré que la solucién cosmoldgica a la ecuaciéon de Einstein sin el término A
predice un modelo del universo en expansion o contraccién, lo cual estaba en
contradiccion con la suposicién de un universo estatico. Con el propdsito de
obtener la solucién estéatica Einstein entonces introdujo el término A. Como
vimos en el capitulo 1, esta constante se utiliza en la cosmologia moderna para
generar un universo en expansion acelerada, es decir, en el modelo inflacionario
reciente o de quintaesencia del universo.

Algunas TET plantean que los campos escalares estan relacionados con
los campos fundamentales de particulas elementales, e.g. el campo de Higgs.
Asi, el campo escalar en estas teorias es responsable tanto de interacciones
gravitacionales como de la producion de la masa de las particulas del universo.
De esta manera se obtiene una implementacién mayor del principio de Mach
9].

Considerando parte de estas ideas, algunas de las teorias modernas alterna-
tivas de la gravitacién incorporan tanto campos escalares, asi como constantes
o funciones cosmoldgicas. Las consecuencias en la dindmica del universo de
dichas teorias es motivo del presente capitulo.

3.1. Teoria escalar-tensorial de la gravitacion
en un universo homogéneo e isotroépico.

Comencemos con una teoria escalar-tensorial general. Consideremos la den-
sidad Lagrangiana en el marco de Jordan [5]:

1
L= F((I))R - 59“1/8#(1)81/@ + V((I)) + Lm<gul/) V9 (31)

en donde L, describe la materiay F'(®) > 0. Esto corresponde al pardmetro de
Brans-Dicke w = F/(dF/d®)? > 0. También se puede introducir una funcién
Z(®) frente al término cinético, (9,P)?, pero puede establecerse también como
igual a uno mediante una redefinicién del campo escalar. Por el momento,
no introducimos ningin acoplamiento entre ® y L,,. Esto garantiza que el
principio de equivalencia débil debe satisfacerse, ya que la universalidad de
la caida libre de objetos s6lo depende del campo gravitacional. También las
constantes fundamentales son invariantes en el tiempo en esta teoria; como por
ejemplo la constante de estructura fina. Esto concuerda bastante bien con los
datos del laboratorio, geofisicos y cosmolégicos.

Alternativamente a la ecuacién (3.1), se puede considerar la siguiente den-
sidad Lagrangiana [58]:

£ |0k = 29 39,60,6 + 167V (0) + Lugu) | Y2 (32

Realizando la variacion con respecto a la métrica se obtiene:
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_ 8 w HEPUEL BT
G = T T+ V(O)ga] + 5 (6,00 = 5020") + 5000 — 900) . (33

en donde G, es el tensor de Einstein y 7}, es el tensor de energia-momento,
definidos en el capitulo 1.
Ahora, realizando la variacion con respecto al campo escalar:

06 + ;mwd‘; In [”?] + iw@) {R + 167rd‘; l‘”f))w@] } =0. (3.4)

Las dos ecuaciones anteriores se pueden combinar para obtener la ecuacion:

av
ag — <V 1 _dw
O¢ + 167r3+2w(¢) = 357500 (87TT d¢¢,ﬂ¢ﬂ> , (3.5)

donde T es la traza del tensor de energia—momento.

3.1.1. Cosmologia homogénea e isotropica

A continuacién se considera w(¢) =cte., V. =V (¢), y ¢ = ¢(t). Tomando
el elemento de linea FRW dado por la ecuacién (1.1), las ecuaciones (3.3) y
(3.5) implican:

a\? k 8 w (¢ ? a¢
(3) + = (5) o8 20
a a\? k 8 w ¢ o) ao
2-(3) ‘az—qs@—v)*z(gﬁ) ot B0
b  _a¢ v V\ 8nr B

De la ecuacién (3.6) y (3.7) se observa que el potencial juega un papel de
densidad positiva y presion negativa, en consistencia con lo explicado en la
seccion 1.8.2.

La conservacién del tensor de energia-momento de la materia implica que

p+3H(p+p)=0. (3.9)

La solucion a estas ecuaciones depende del escenario fisico considerado, es
decir, de las condiciones iniciales y de los pardametros introducidos, como w.
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3.2. Cosmologia en la teoria de Brans-Dicke

En el marco de la teoria original de Brans-Dicke V' = 0, por lo que las
ecuaciones anteriores implican

(d>2+k—8ﬁp+w¢2—¢d (3.10)

a a? 30  6¢2 da’
.. ) .
3% = —3?;‘}; [(2+w)p+3(1+w)p] — w @) - z (3.11)
d . 8
a(@?’) = (3+7T2w> (p—3p)a’ (3.12)
p=-"2(o+7) (3.13)

Puede mostrarse que, en el marco de una aproximacion Newtoniana, la ‘con-

stante’ en la ley de la gravitacion de Newton es
L 2w+41
2w+ 3 ¢

(3.14)

Si se identifica a é = Gy, donde Gy es la constante medida en la Tierra,
entonces las variaciones astrofisicas ¢ cosmologicas de GG constrifien la teoria
valores w > 10° [58].

Los modelos cosmoldgicos que resuelven las ecuaciones (3.11) y (3.12) de-
penden de las cuatro cantidades ag, ag, ¢o gz.Spro y los pardmetros k (£ 1,
0) y w > 0. Nétese que los modelos de FRW sélo dependen de los 3 valores
iniciales y solo de un parametro, k. Entonces, el conjunto de las soluciones
cosmoldgicas en la teoria de Brans-Dicke forma una familia de soluciones las
cuales son mucho més grandes que en los modelos de FRW. No se describiran
con detalle tales soluciones, sin embargo cabe mencionar que las soluciones de
Brans-Dicke para un universo homogéneo e isotrépico poseen una singularidad
en el pasado, y sus soluciones son similares a las de la RG.

La densidad de materia actual esta dada por

_ 3H§ (4+3w)(4+ 2w)

= 3.15
Pom = SrG ™ 6(1+w)? (3.15)
mientras que la edad del universo es
21+ w) ., 4
tog = ————~ 3.16
on (4 +3w) ° (3.16)
y el pardmetro de desaceleracion
lw+2
=—— 3.17
do 2w 1 ( )

que en el limite w — 00, estos parametros son iguales a los parametros de la
cosmologia estandar definidos en la seccion 1.6.
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3.3. Observaciones de la expansién acelerada
del universo actual

Como se mencioné en la seccién 2.4, de recientes observaciones de explo-
siones de supernovas tipo la para el corrimiento al rojo z = ‘Z((tf)) —1~1se
ha concluido la existencia de una componente en el universo cuya densidad
de energia no solo es positiva sino que domina las densidades de energia de
todas las formas de materia conocidas anteriormente. Esta forma de materia-
energia tiene una fuerte presion negativa y permanece esparcida en escalas
cosmoldgicas afectando al cimulo gravitacional de bariones y materia mate-
ria oscura fria (no bariénica). Su gravitacién resulta en la aceleracién actual
del universo: d(tp) > 0. En una primera aproximacion, este tipo de materia
puede ser descrita mediante una constante en el término A de las ecuaciones de
Einstein. Sin embargo, este término también puede ser variable en el tiempo
cosmolégico. Esto puede ser determinado de datos observacionales. En partic-
ular, si se usa un modelo simple en donde A es variable, llamado quintaesencia
[13], similar al de un escenario inflacionario en el universo temprano, descrito
en la seccién 1.8, llamado un campo escalar efectivo & con una autointerac-
cién potencial V(®) minimamente acoplado a la gravedad, entonces la forma
funcional de V(®) puede determinarse de funciones cosmoldgicas: tanto la dis-
tancia luminica dy,(z) o de la perturbacién de densidad lineal en la componente
de polvo de materia en el universo d,,(z) para un radio comévil fijo suave. Sin
embargo, este modelo no puede ser explicado por ninguna observacion futura,
en particular, para cualquier forma funcional de dy(z). Esto sucede debido a
que un término variable A en este modelo debe satisfacer la condicion de en-
ergia-débil py+p, > 0. En términos de la cantidad observable H (z) = a(t)/a(t)
describiéndo la evolucién del universo en expansion en épocas recientes, se debe
satisfacer la siguiente desigualdad:

dH?(z)
dz

> 30, HE (14 22). (3.18)

Aqui , H, = H(z = 0) es la constante de Hubble evaluada hoy en dia y Q,,p,
es la densidad de energia en forma de polvo (CDM + bariones) componente
de materia en términos de la densidad critica pe.+ = 3H7/87G . Nétese que
la desigualdad se satura cuando el término A es una constante, determinado
a través de H. De los datos de observaciones actuales no es claro si se cumple
la desigualdad (3.18). De hecho hay indicios de que sucede lo contrario: Un
intento de reconstruir V(®) de los datos de las supernovas y ajustar a los
datos para un modelo con una ecuacién lineal de estado del término A, p, =
wpa, con —1, muestra la posibilidad de la violacién de la desigualdad (3.18),
aunque esta restringido, no esta completamente excluida. Por lo que es natural
e importante el considerar un término A variable en una clase mas general de
teorias de gravitacién donde no se da la condicién (3.18).
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3.4. Modelo de quintaesencia

Como se ha visto la expansion acelerada del universo requiere de una nueva
componente en la composiciéon de éste. Un elemento que se sume a los ya es-
tablecidos: bariones, fotones, neutrinos y materia oscura. Este nuevo elemento
se le ha llamado quintaesencia y genéricamente se considera como el generador
de la energia oscura asociaado a algin campo escalar Q).

Por otra parte una de las motivaciones para proponer el modelo de quin-
tesencia es para explicar el porqué la densidad pg y la densidad de materia-
energia deben ser comparables actualmente. Primero debe tenerse encuenta
que a través de la evolucion del universo, estas dos tltimas densidades dis-
minuyeron de diferente manera por lo que aparecen condiciones en el universo
temprano para obtener el valor de las densidades en la actualidad. Esto es lo
que se ha llamado el problema de la coincidencia.

La quintaesencia, () provoca una componente de presion negativa variable
en el tiempo y en el espacio. Se distingue de la constante A en que es dinamica:
la energia de quintaesencia y la presion varian en el tiempo y es inhomogénea
en el tiempo y en el espacio. Un ejemplo es un campo escalar de rodamiento
lento a través de un potencial, similarmente al inflatén en la cosmologia infla-
cionaria. A diferencia de A, el campo escalar dindmico esta en concordancia con
fluctuaciones para longitudes de onda grandes las cuales estan reflejadas en la
RCF y en la distribucién de materia a gran escala, discutidas en las secciones
2.4 y 2.5. Por otra parte los modelos de quintaesencia principalmente resuel-
ven el problema de ajuste fino debido a la existencia de soluciones tracking,
las cuales son soluciones atractoras de las ecuaciones de campo permitiendo
condiciones iniciales del campo escalar que varien por alrededor de 150 érdenes
de magnitud [42].

3.4.1. Ecuaciones de evolucion

La evolucion de un campo escalar cosmico se obtiene mediante el siguiente
mecanismo. Comenzando con el lagrangiano de un campo escalar autointerac-
tuante, el campo se separa en una porcion homogénea () y una perturbacion
inhomogénea 0(@). Las ecuaciones de movimiento para el campo en una expan-
sion FRW del espacio-tiempo que se obtienen son [12]:

/

L=10,000-V(Q — @ +2%=v, (3.19)

acoplados minimamente a la teoria de la RG. Se necesita especificar un poten-
cial para la evolucién de las ecuaciones. Se definen las densidades de energia y
presion, andlogas a las ecuaciones (1.66) y (1.67):

1. 1.
p= §Q2+Va p= §Q2—V (3.20)
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Ahora, al considerar una ecuacién de estado barotropica se obtiene
12
p ;Q*+V
w==-= fi (3.21)
P 5@2 -V
Asi es que un potencial de energia dominado por un campo escalar dara co-
mo resultado una ecuacion de estado w < 0. Recordemos que para obtener una
expansién acelerada se requiere que w < —1/3, ver ecuacién 1.62. Una formu-

lacién equivalente del campo escalar se da para especificar la evolucion de la
ecuacién de estado como una funcién del factor de escala, (a).

3.5. Soluciones genéricas de quintaesencia

Asumiéndo un potencial V' (Q), en términos del cual la ecuacién de campo
@ esta dada por:

.. . dV
Q+3HQ+@:

donde el punto denota derivada temporal, la densidad del campo escalar es

0, (3.22)

po= 50"+ V(@) (3.23)

De acuerdo a la ecuacion de estado definida en el capitulo 1, y utilizando
la condicién de conservacién de materia-energia se obtienen:

pr+4Hp, =0 (3.24)

fpp+3Hp, =0 (3.25)

para un universo dominado por la radiacion y por polvo, respectivamente.
Para obtener un adecuado modelo de quintaesencia, se necesita un tipo
de solucién particular de ). Lo mas importante es la suposiciéon de que pg
decrezca mucho més lento que la densidad ordinaria de energia, la cual decrece
como p,, p, ~ t72. Mientras que pg sea mucho mds pequena que p, o pg, el
universo se expandird como una potencia del tiempo t. Si se encuentran tales
condiciones, pg, la cual comienza en un valor inicial, en z < 1, mucho mas
pequeno que el valor de densidad de materia ordinaria, sera atrapado por este
ultimo, el cual es como una constante A en alguna extension, y de ahi causando
una aceleracién adicional. Este mecanismo (comportamiento) regularmente se
conoce como “tracking”. El comportamiento decreciente de pg puede pensarse
como una implementacién de la idea de una constante cosmoldgica decreciente.
Este comportamiento atractor debe haber disminuido en el pasado, y asi no
afectar a la nucleosintesis ni a la formacion de estructuras durante las eras dom-
inadas por la radiacion y por el polvo. Esto asegura que un universo acelerado
en tiempos tardios es genérico, resolviéndo asi uno de los problemas de ajuste
fino, de las condiciones iniciales particulares del campo de quintaesencia.
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Se han examinado en la literatura diversos tipos de potenciales del tipo
exponencial y potencias negativas [7]. A continuacién se describe el modelo en
un potencial de potencia negativa dado por [21]:

V(Q) = pHQ (3.26)

en donde i es una escala de masa tipica del potencial.
En las épocas dominadas por la radiacién o por el polvo, se encuentra una
solucién analitica para el campo escalar:

n(n+2)*\ /" (n4)/(n+2) ;2
= (RET2 n4)/(n+2)42/(n+2) 3.27
Q ( Gn) ) 7 (3.27)
por lo que
9]~/ (n+2) —2/(n+2) 2(n+4)/(n+2) ;—2n/(n+2)
po = [n(n+2)’] G(n) [2n + G(n)]p t ,
(3.28)
en donde G(n) es una constante adimensional definida como:
Gn) = n + 6, para la época dominada por la radiacion, (3.29)
] 2(n+ 4), para la época dominada por el polvo. '

De la ecuacién (3.28) se sigue que el comportamiento buscado para pg se
obtiene si
n>0, (3.30)

lo que implica que el potencial necesario es de hecho una potencia negativa
del campo de quintaesencia ). Se puede mostrar que la solucién (3.27) es un
atractor. Usando esta solucién, se encuentra que la evolucion del pardmetro de
densidad del campo escalar

8/(n+2) z . . .,
Qg ~ { a , para la época dominada por la radiacion, (3.31)

a%/(+2), para la época dominada por el polvo.

Para cualquier estado inicial, el campo de fondo se desarrollara dentro de esta
solucién atractiva. Si el valor inicial de 2o es mucho menor que 1, este se
incrementard en el tiempo de acuerdo a la solucién atractiva.

De esta manera de la ecuacién (3.28) se obtiene que:

(3.32)

a4/ (n+2), para la época dominada por radiacion,
Pa a3/ (n+2), para la época dominada por el polvo.

Como regularmente es establecido, pg disminuye proporcionalmente a una
potencia negativa del factor de escala, con un exponente mayor que -4 6 -3
para las épocas dominadas por radiacion y el polvo, respectivamente.

A continuacién se evalia el parametro de densidad del campo escalar de
manera mas precisa. Debido a que las dos soluciones atractivas en cada época
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son independientes una de otra, se espera una discrepancia en la densidad de
energia del campo escalar en el momento en el que el universo cambia de la
época dominada por la radiacion a la dominada por el polvo. Sin embargo, la
diferencia en pg en cualquier época aparece en el factor de G(n). Ademds se
puede revisar que la razon del factor para la época dominada por la radiacion
entre la dominada por el polvo varia sélo de 0.5 a 0.75 para cualquier valor de
n, donde 0 < n < oco. Entonces se sigue que solo hay una pequena diferencia
entre las densidades de energia de las dos soluciones atractoras en el momento
de la transicion de la época dominada por la radiacion a la dominada por el
polvo. De esta manera se estima el parametro de densidad sobre la base de
una solucion analitica, aunque sea necesario un calculo numérico para conocer
como es que este atractor es alcanzado.
La solucién atractora en la era dominada por el polvo es:

3 n(n + 2)2 —n/(n+2) 4 5
0, = 2 2(n+4)/(n+2)t /(n+2) 3.33

en donde ¢, es el tiempo actual.
Ajustando el valor observado de la energia oscura actualmente se requiere
fijar los valores de pps, dados por, en términos de la masa de Planck:

6,25 x 10718, n =3,
fiops ~ 4 8,75 x 10716, =4, (3.34)
40,6 x 10714, =5

Esto parece ajustar p de manera fina. Sin embargo, la escala de masa se en-
cuentra cercana la escala de energia electrodébil. Esta observacion sugiere que
el valor de p puede relacionarse a algun tipo de transicién de fase como una
condensacién de fermiones. Si el valor obtenido en esta forma es diferente al
valor de s arriba, entonces se tiene un universo acelerado antes o después
que en la actualidad.

El tamano de la escala de p sugiere que el origen de esta constante decre-
ciente se encuentra entre dos tipos, la energia primordial y la energia de vacio.
La condensacién de fermiones, como se considerd en el origen de pu, viene de
efectos cuanticos, sin embargo el resultado final depende sélo de un objeto
clasico, sugiriendo una similitud con el origen primordial.

Desde un punto de vista fisico, el potencial de potencia negativa debe haber
ocurrido en algiin momento después del tiempo de Planck. La solucion (3.27)
puede extrapolarse para cualquier tiempo anterior desde un punto de vista
matematico. En otras palabras, el potencial de potencia negativa falla al con-
frontar la primera fase del problema de la constante cosmoldgica en un sentido
convencional, es decir, cémo es que A pueda ser mucho menor que Mp,. Se
podria tomar esto como una indicacién para una masa mas pequena en la
unificacién, como es sugerido por la cosmologia de branas.

En la figura 3.1 se muestran los resultados de calculos numéricos. La grafi-
ca muestra que dadas cualquiera condiciones iniciales que satisfagan la domi-
nacion de radiacion debe desarrollarse dentro de la solucién atractora, dando
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como resultado un universo acelerado en la actualidad si se usa alguno de los
valores de p.

10™°
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z+1

Figura 3.1: Evolucién temporal de un campo tracker con n=6 (linea sélida).
La evolucién track de la solucion atractora corresponde a la linea punteada. La
lineas cortada-punteada y la cortada corresponden para los fluidos de radiacién
y polvo, respectivamente [47].

En la grafica 3.2, se muestra la evolucién temporal de la ecuacién de estado
del campo escalar (), dada por la ecuacién 3.21. De esta grafica se encuentra
que en la solucion atractora anterior existe un término cinético dominante
seguido de una fase de transicion, teniendo el comportamiento de la grafica, la
cual finaliza para un tiempo grande. Esta es la razén por la cual se obtiene un
buen modelo de quintaesencia. En la época dominada por el término cinético,
la ecuacién de estado de @ es justa aquella para un “stiff”de materia (p=p),
resultando que pg decae como ™%, que es mucho mayor que el decrecimiento
de la radiacién (a=*). Entonces el pardmetro de densidad para el campo escalar
decrece hasta que la solucién atractora es alcanzada.

Podria parecer atractivo si se pudiera comenzar con una condicion de
equiparticién, i.e. pg ~ p./g, en donde g es un grado de libertad de las
particulas. Sin embargo, la mayor parte de la energia de () estd almacenada
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Figura 3.2: Una gréfica de w = pg/pg vs. el corrimiento al rojo. w decae rapi-
damente desde +1 y () empieza a ser dominada por energia cinética. El campo
se congela vy w decae hasta -1. Finalmente, cuando @) satisface la solucion

tracker, wg decrece, oscila brevemente y evoluciona dentro del valor tracker
[47].

en la energia cinética; la energia potencial, aunque esta casi en la misma can-
tidad de esta como de la energia cinética inicial, podria convertirse en energia
cinética casi de manera instantanea, debido a que el potencial decae lo suficien-
temente rapido. La equiparticién no necesita ser realizada de manera natural,
podria ser, por ejemplo, que, aunque cualquiera condiciones iniciales permi-
tan un universo acelerado actualmente, la energia inicial del campo escalar es
mucho menor que la energia de radiacion si se comienza con la condicién de
equiparticion natural.

En general se puede concluir que la idea de la quintaesencia provee un
escenario razonablemente exitoso para una constante cosmolédgica decreciente.
La naturaleza “tracker”’de la solucion explica de manera natural el porque
un campo escalar domina para tiempos tardios y sin necesidad de imponer
condiciones iniciales ajustadas de manera fina.
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Capitulo 4

Teoria de gravedad inducida y
la aceleracion cosmica actual

4.1. Gravedad inducida

En este capitulo se considera una teoria escalar-tensorial, la cual acopla
la gravedad (R) con campos de Higgs (¢) de manera no-minima (¢?R). De
acuerdo al mecanismo de Higgs, el campo evoluciona a su valor de minima
energia, y con esto da lugar a la masa de las particulas elementales. En nuestro
caso este Higgs producira la masa de un bosén, cuya naturaleza es todavia
desconocida. Es decir, se utilizara una teoria con mecanismo de Higgs, del tipo
del modelo estandar de particulas. Al generarse la masa del boson, aclopada a
la gravedad, el campo escalar evoluciona a una constante, y simultaneamente
el término de acoplamiento no-minimo también se hace constante, generando
la teoria de RG. Es por esto que a esta teoria se le conoce con el nombre de
gravedad inducida, debido a que la RG es obtenida a través de un mecanismo
tipo Higgs utilizando una teoria escalar tensorial.

4.1.1. La teoria y sus ecuaciones de campo

El Lagrangiano estd dado por:
@ Lt g i
L= qu PR+ §¢W¢’ —V(¢'®) + Lu| V-9, (4.1)
donde ¢ es el campo escalar tipo Higgs y a es un parametro adimensional por

determinar.
El potencial de Higgs se toma como:

vio) =5z (1oP + o7 ) 42

P . 4 .
en donde se ha agregado un término constante, V(0) = %, para evitar una
a

constante cosmoldgica negativa después del rompimiento de simetria. El estado
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base de Higgs, v, esta dado por

vt = — (4.3)

con V(v) = 0, en donde A\, es una constante real adimensional, mientras que
p? < 0.

En la teoria de gravedad inducida aplicada a la cosmologia, el potencial
V(¢) juega el papel de una “funcién” cosmolégica durante el periodo en el
cual ¢ pasa de su estado inicial a su estado base, v, cuyo valor determina la
constante de gravitacion Newtoniana:

(4.4)

a través de la cual también se determina el valor de a.
De esta manera, la constante gravitacional de Newton estd relacionada con
la masa de los bosones de norma (M,), de la siguiente manera:

My, = /mgv (4.5)

donde g es la constante de acoplamiento de la teoria fundamental a considerar;
por ejemplo, el modelo SU(5) o el modelo estdndar de particulas, o algin otro
modelo.

Como consecuencia de las dos tltimas ecuaciones el parametro a esta de-
terminado por

M 2
a =27 <g]\/fl> (4.6)
b

en donde Mp; = 1/v/G = 10"GeV es la masa de Planck. Si, por ejemplo,
consideramos el Higgs del modelo estandar, tenemos el boséon W, tal que M, =
My =80 GeV y g = 0,18, por lo tanto o =~ 1033,

De la ecuacion (4.1) se pueden calcular las ecuaciones de la gravitacién,
obteniéndose:

1 STV (o 8 3 .

Ry, — iRguu + mguu = _a¢7_.‘|_-¢Tp,1/ — oz(;f-d) [¢T(|lu¢||l’) _ 2¢|T|)\¢H/\gm/}
1

~ ol (@O — (610) a9 (4.7)

los paréntesis en los subindices representan la suma simétrica de tensor!. Por
otra parte la ecuacién para el campo escalar es:

L
oV (0% _25 M

¢H)\||>\ +

1¢(||a blp) = %((buaqzﬁnb +@|15®)|a)- La derivada covariante || incluye la derivada covariante
gravitacional (;) méas la componente de los campos de norma de la teorfa de particulas en
cuestién [9].
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Para analizar el rompimiento de simetria se introduce una nueva variable
real (x), para evitar tratar modelos con campos escalares matriciales, ya que
¢ es genéricamente una matriz. De esta manera, definimos

¢=v\/1+2xN, ¢'¢=0v*(1+2Y)N'N =v%(1+2x), N =cte, (4.9

donde la variable y describe el campo de Higgs excitado alrededor de su valor
de equilibrio, v. N es una matriz constante. Con esta definicién de campo
escalar tenemos que el potencial toma una forma cuadratica simple:

Aav?
6

3
= (L+35) o~ M, (4.10)

V(X) = 3 87TG

el cual se anula en su estado de minima energia, V(y = 0) = 0. Nétese que
V(x) ~ M3 M%Y? ; este hecho se debe a la relacién (4.4), que es necesaria
para obtener la teoria de RG una vez que ocurra el rompimiento de simetria.
Asi, de la Eq. (4.7) y (4.4) se recupera RG para el estado base, en el cual

X; X ~ 0, .
R, — §Rglw = 871G T, (4.11)

donde T es el tensor de energia-momento efectivo de la teorfa, el cual contiene
un término de bosones de norma,; los detalles se encuentran en [9)].
El término de la constante de Newton es ahora variable y estda dado por la

funcién:

1 1
Glx)=———
) av? 1+ 2y

con la constante de Newton dada por G(y = 0) = G, dada por la ecuacién
(4.4).

(4.12)

4.2. Ecuaciones cosmoldgicas

Utilizando la métrica de FRW en las ecuaciones de campo anteriores se
obtienen, para las ecuaciones de la gravedad:

a?+k 1 81G a 4t X2
= V —2—-x+ — 4.13
a? 1+2x< 3 P+ V) aX+3a1+2X (4.13)

2§+a2+k_ 1
a a2 142

. <87TG(—p F V(X)) — 2% — 4;5( il ) (4.14)

Por otro lado, la ecuacion del campo escalar es diferente para los diferentes
campos de Higgs, dependiendo de la teoria de particulas que se emplee. Se in-
troduce un parametro adimensional, i, el cual es una medida del acoplamiento
del campo de Higgs con la parte fermionica de la teoria fundamental. Por ejem-
plo, la teoria de gravedad inducida con el campo de Higgs del modelo estandar
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implica que fi = 1; mientras que para el campo de Higgs en el modelo SU(5) de
Gran Unificacion se tiene que i = 0, [10, 11]. Para otras teorias este parametro
podria ser diferente.
La ecuacion para el campo de Higgs es:
1—pn 4nG

a
v+3- v+ Miy=— " ——(1-3 4.15
X+ CLX+ HX (1_‘_%) 3 ( W>p7 ( )

mientras que de la conservacion de energia se obtiene:

p+3%(1+w)p:ﬂ (1 - 3w)p, (4.16)

X
1+2x
la cual tiene un término fuente, debido al campo Higgs. Integrando la ecuacién
anterior se obtiene:

pa® V) = M1+ 2x) 203 (4.17)

donde My es la constante de integracién, Si w = 0, My es la suma total de
las particulas presentes.

Las ecuaciones anteriores no son todas independientes, y resulta mas con-
veniente combinarlas para obtener la siguiente:

i 1 ArnG 1- 0 1- 0
- — 1+ ——|p+|1——="_]3
a 1+2xl 3 (l <1+§2>]” l <1+§g>] p)
47 a. 8w x*
14+ — ) M2\ + M? 2y — ——= |, 4.18
+< +3a) X X 2eX 3a1+2x1 (4.18)

Para realizar la integracion numérica vamos a utilizar esta iltima ecuacion
junto con la ecuacién (4.15), en donde p estard dada por la ecuacién (4.17) y

4.3. Constriccién de parametros

Para estar en condicciones de integrar las ecuaciones cosmoldgicas arriba
mencionadas necesitamos determinar las condiciones iniciales de integracion y
los parametros cosmoldgicos. De las ecuaciones anteriores se infiere que es nece-
sario especificar: pg, ag, @g, Xo, Xo- Ademas, también se requiere de los sigu-
ientes parametros cosmologicos: fi, k, w, My, a. Estas condiciones y paramet-
ros se determinaran a continuacion.

Dado que estamos interesados en la dindamica del universo reciente, inte-
graremos las ecuaciones diferenciales a partir de la época de la ultima disper-
sién, también llamada de desacoplamiento (dec). En este caso, de la tabla 1 del
capitulo 2 se tiene que zge. = 1089, t4ee = 379 kyr = 1,19 x 10'3s, y dado que
1+ Zgee = A/ Agec, entonces age. = ax/1090 = 10?°cm; el subindice “h”denota

3
el valor de hoy en dia. También sabemos que pge. = pn (;Ld—h) , v con el valor
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actual de la densidad de materia oscura fria p, = 2,6 x 10728g/cm?, tenemos
que Pgec = 3,36 x 1079 /em3.

Analicemos ahora el campo escalar. Su valor inicial sera considerado arbi-
trariamente como xg4e. = 1, ya que estamos asumiendo que en ese momento el
campo evoluciona desde algin valor diferente de su minimo de energia. Este
valor es tal que Ygee = 0.

Finalmente, el valor de dg4.. lo obtenemos de la ecuacién (4.13). Asi, ten-

emos quUe Qgec X Agec\/STGPaec/3 = 4,33 x 10%cm/s. Estos valores iniciales
seran identificados con el subindice “0”. Las cantidades dy y Yo se detemi-
naran mediante las ecuaciones (4.15) y (4.18).

Los cédlculos numéricos también requieren especificar los parametros cos-
molégicos arriba mencionados. El valor i serd tomado como 1. Es decir, se
tomara un campo de Higgs con acoplamiento similar al que resulta de la teoria
de gravedad inducida con el modelo estandar de particulas.

También se asumira un universo con curvatura plana, k = 0, tal como se
desprende de los datos analizados en el capitulo 2 y mostrados en la tabla 1.

En la época del universo desde la superficie de la ultima dispersiéon a hoy
en dia, la materia oscura es tipo polvo, segin lo explicado en el capitulo 1, tal
que w= 0.

La masa del Higgs, My, es un parametro que deberia determinarse por
los experimentos de particulas elementales. Dado que hasta el momento no
se conoce esta masa, el valor serd determinado por la longitud de Compton
(Ac = h/Mpyc) asociada a una escala cosmoldgica, correspondiente al tamano
del universo cuando z = 1. También se haran variaciones de esta longitud para
estudiar su efecto en la dinamica cosmoldgica. Escogeremos estos valores ya que
corresponden a la época del universo cuando aparece la expansién acelerada
actual. Antes de esta época el campo escalar va a jugar un papel intrascendente
en la dindmica cosmoldgica, ya que se asume que la materia oscura domina la
dindmica. De esta manera A\c = a5/(1+ 2,) = a5/2 = 5 x 10*’cm. El subindice
“q"se refiere a la época en la cual empieza la expansién acelerada, z, ~ 1,
mencionado en las secciones 2.4 y 3.3. Por lo tanto, My ~ 4 x 1073!eV. Nétese
que este valor de la masa es mucho méas pequenio que el valor de 1073eV que se
obtiene al aplicar la teorfa de RG a un campo escalar con masa (M). Es decir,
al considerar H? = (87G/3)V = (87/3)M* /M3, y tomando H~! = 5x 10*"cm,
se obtiene M = 1073eV.

Por tultimo se toman en cuenta las constricciones del parametro «. Existen
varias situaciones fisicas que pueden constrenir este parametro. Por un lado,
estdn las que tienen que ver con las modificaciones de la teoria a la ley de
gravitacion universal de Newton. Por otra parte estan las modificaciones a la
dinamica cosmoloégica. Primero analizaremos las consecuencias de la teoria de
gravedad inducida en el limite Newtoniano, el cual establece que el potencial
(Uy) esta dado por [19]:

GM 1— 4
Uy = — 1 —r/Ac 4.19
YT ( RS ) (4.19)
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donde se observa que el pardmetro de acoplamiento no-minimo («) y el po-
tencial (a través de A¢) modifican la teoria de gravitacién de Newton. Sin
embargo, para el caso en que i = 1 esta teoria predice que no existen desvia-
ciones a la gravedad de Newton. Este hecho es sorprendente ya que a pesar
de la presencia del campo escalar, su acoplamiento con la materia fermiénica
hace que la contribucién neta sea nula [19].

Para el caso ji # 1 el pardmetro « esta constrenido, ya que es conocido que
a nivel local las desviaciones de la constante de Newton son muy pequenas,
ver por ejemplo [18]. Alternativamente, es posible definir adecuadamente el
valor del estado base del campo de Higgs de tal manera que la modificacién al
potencial Newtoniano sea de la forma

GM 1

Un =
N r 14+ o

(1+ae7/?e) (4.20)

3(11%’5%) para hacer coincidir el potencial
gravitacional de esta teorfa localmente (r < A¢) con el de Newton. Si este
es el caso, el potencial gravitacional para r > A¢ se ve modificado por el
factor 1/(1 + '), el cual cambia la dindmica a grandes escalas. De aqui se
tienen constricciones a la constante «. Es decir, se esperan modificaciones a la
constante de Newton a escalas del orden de A-. El valor menor de A¢ tomado

en esta tesis es 10%° c¢cm, que corresponde a escalas de megaparsecs.

donde se incluyé la constante o/ =

De acuerdo con [52] modificar la constante de gravitacién por un factor &,
G' = £G, tiene el efecto de variar la altura de los picos de Doppler, segin se
muestra en la figura 4.1.

Estas constricciones tienen sentido considerarse ya que el tamano del uni-
verso en la época de la ultima dispersién es del orden de la A\¢ minima que
vamos a considerar en esta tesis.

La relacion entre la constante ¢ y el parametro de acoplamiento no-minimo
de la teoria de gravedad inducida es:

(4.21)

Las desviaciones de los picos de Doppler permitidas por el rango experimental
de las mediciones de WMAP implican que 0,75 < £ < 1,74, lo cual corresponde
al rango —24 < a < .

Los célculos anteriores se realizaron solo variando la constante gravitacional
dentro del marco de la teoria de RG. Un estudio més apropiado, considerando
una teorfa escalar-tensorial tipo Brans-Dicke, ha sido realizado en [34]. En este
caso los autores encuentran las desviaciones mostradas en la figura 4.2.

De los datos mostrados en la grafica se concluye que el primer pico se ve
menos afectado que los posteriores y que un valor razonable para su parametro
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Figura 4.1: Potencia espectral de la RCF al variar £. Los picos mas altos estan
mas amortiguados cuando £ aumenta, mientras que la altura del primer pico
permanece casi sin cambios.
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Figura 4.2: La evolucion de ®,— WU, en algunas escalas en el modelo de Einstein
y de Brans-Dicke con pardmetros de SCDM. En nuestro caso el pardmetro

3=0.

ap = 0,22, La relacién de este parametro con nuestro parametro « es:
ag

a=4r—— |
1 —3ad

(4.22)

*Donde de manera general se tiene que 2w(¢)+3 = (af — ,B(gb/qﬁo))_l. Dado que estamos
trabajando dentro de la teoria tipo Brans-Dicke w = cte,i.e.3 = 0.
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lo cual implica que o« = 0,57, o valores cercanos a éste.

Finalmente existen algunas constricciones provenientes de las desviaciones
de la gravedad Newtoniana a escala cosmoldgica debido a la formacién de
macroestructuras en el universo (galaxias, cimulos de galaxias, etc.). En el
contexto de teorias escalar-tensoriales se ha estudiado la influencia de los
pardmetros del campo escalar [44], obteniéndo los resultados mostrados en
la grafica 4.3:

102 ———
(b) ©,=03, 0,=0.7
a=1.0
= 10° |
S
X
\3 e
~Z CLCREER 10 e
<107 e 30 ------ .
i
a=0.0 ——
Model Il SDSS i
107 = - .
10" 107 10
k [hMpc™]
102 ——
(a) Qm:0-3y Q/\=O.7
A=10h"*Mpc
= 10°F |
S
=
<
NZ .
< 10?7 P 00 —— -
T S
Model Il SDSS e
10 L
1072 10t 10°

k [hMpc ™Y

Figura 4.3: Comparacion de la potencia espectral entre las predicciones de este
modelo y el catdlogo de galaxias SDSS; (a) @ = 1 (linea punteada) y -1 (linea
cortada larga) para A = 10h"'Mpc, y (b) A = 5h~'Mpc (linea cortada larga),
10~'Mpc (linea punteada), y 30h~'Mpc (linea cortada corta) para a = 1.
Como referencia, el caso Newtoniano (a = 0) esta graficado en lineas sélidas.
Los puntos de los datos con barras de error representan los resultados del
catalogo de galaxias SDSS [44].

Los cdlculos realizados en [44] implican que valores razonables para el
pardmetro « (que en este trabajo se denota como «”) estda en el intervalo
—1 < a” < +1. La relacién de este parametro o’ con « esta dado por:

O/I

—— )
14 4a”
lo cual implica que —4,19 < o < —2,51.

a=—4 (4.23)
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Las constricciones para « del andlisis anterior son aparentemente dispares,
sin embargo un analisis mas detallado nos muestra valores compatibles. Veamos:
la primera constriccion nos dice que —2,4 < a < oo, la cual proviene de con-
siderar que el campo escalar empezd a influir sustantivamente en la dindmica
en la época de la tultima dispersion, z ~ 1089. Por otra parte sabemos que la
presencia del campo de quintaesencia se da cuando z ~ 1. Si tomamos A\¢ igual
al tamano del universo en esa época, a,, entonces la férmula (4.20) se aproxima
al potencial Newtoniano y en consecuencia no se tendrian constricciones para
a. Asi es que el intervalo anterior sélo nos puede indicar ciertas tendencias.

Por otro lado, la segunda constriccion es o = 0,57 o valores cercanos a este.
En este caso, las figura 4.2 muestra la evoluciéon de los picos de Doppler sélo
para valores de «q positivos. Sin embargo los resultados no son comparados
con las mediciones. Viendo la tendencia se observa que es posible tomar valores
de ap también negativos, pero cercanos a la unidad. Esto tendria el efecto de
colocar las curvas por debajo del caso Newtoniano, y no por arriba como es en
el caso aq positivas.

Finalmente, la iltima constriccién —4,19 < a < —2,51 proviene de escalas
para Ao entre 5 — 30h~!Mpc. Al tomar valores de A\¢ en este rango entonces
las constricciones se aplican. En este caso se tomaran valores de A¢ entre 3
y 300 Mpc, por lo cual en algunos casos esta restriccion de « es importante.
De la figura 4.3 se observa que las curvas tedricas se ajustan mejor a los datos
experimentales correspondientes a grandes escalas (k pequenas) para valores
de o’ negativos. Por ejemplo si o” = —0,1, entonces o = 2,1, lo que implica
que los datos experimentales permiten variar el valor de o en un intervalo mas
amplio.

En conclusién, los valores de o pueden estar en un rango mayor al deducido
de las mediciones anteriores. En concreto se utilizaran valores en el intervalo
-5 <a<ih.

4.4. Dinamica cosmolégica reciente

A continuacién presentamos la evolucion del factor de escala (a) y del
campo escalar (y) tomando en cuenta las restricciones y condiciones iniciales
obtenidas en la seccién 4.3.

En la tabla 4.1 se muestran diferentes valores para los parametros con-
siderados. A continuacién analizamos la dindmica obtenida con estos valores,
mostrada en las figuras 4.4-4.10.

Escogimos los valores A\c = 10%°, 10%%, 10?"cm y hemos escogido un valor
de condicién inicial para el tamafio del universo ag. = 10?*cm. Por lo tanto
el valor mas pequeno de Ao coincide con este valor de ag... El valor para
Ac = 10%"cm es un décimo del tamafio actual del universo. A continuacién se
analiza el comportamiento de las soluciones para valores de @« >0y o < 0
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Cuadro 4.1: Se muestran los valores para (A, ) utilizados para resolver las
ecuaciones cosmologicas de acuerdo a las observaciones de la seccién 4.3.

Longitud de onda de Compton Acoplamiento no — minimo
AC «
10%cm ~5,-1,-0.1,0.1,1,5
1026cm ~5,-1,-0.1,0.1,1,5
1027cm ~5,-1,-0.1,0.1,1,5
= a>0

En las figuras 4.4 (a~c) se muestran valores positivos para «. Para estos
modelos se observa un comportamiento tipo a o t*3, el cual corresponde a
un modelo similar al modelo de polvo, pero en nuestro caso la dinamica es
generada por el campo escalar. Este ultimo comportamiento corresponde con
lo predicho en [49] para la evolucién del universo en presencia de un campo
escalar asintéticamente oscilante. En particular, para la grafica 4.4 a) el mejor
ajuste es a(t) = 1,31 x 10'%t%/3, cuyo coeficiente corresponde al valor ah/ti/3
como lo indica la teoria; ver figura 4.7.

El comportamiento del universo tipo polvo se obtiene como solucién asinto-
tica en todos los modelos para valores positivos de «. Para los casos de las
graficas 4.5, 4.6 se realizé la integracién numérica hasta t = 10'8s, obteniendo
este comportamiento asintético.

Analizaremos ahora el factor de crecimiento del universo, a,/arec = 14 2pec-
De la figura 4.4 se observa que a medida que « crece, ap, /.. disminuye. Valores
de o < 1 generan un factor de crecimiento demasiado grande comparado con
la expansién del universo desde la época de la recombinacién a hoy en dia, y
no coincide con el valor esperado z,... = 1089. Esta misma tendencia se observa
en todas las figuras con o > 0, ver figuras 4.5 y 4.6.

Ademas, de la grafica 4.5 se observa que al aumentar «, el periodo infla-
cionario se corre a tiempos mas pequenos. Se obtiene el mismo comportamiento
para las graficas 4.4 y 4.6.
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Figura 4.4: Evolucién de a y del campo escalar x para A = 10*°cm, con o =
0.1, 1.0, 5.0.
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Figura 4.5: Evolucién de a y del campo escalar x para A = 102°cm, con o =
0.1, 1.0, 5.0.
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Figura 4.6: Evolucién de a y del campo escalar x para A = 10?"cm, con o =
0.1, 1.0, 5.0.
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Figura 4.7: Ajuste de la evolucién del factor de escala para el caso A = 10%°cm
y o = 0,1, con una curva tipo a o t2/3.

v <0

En contraste con el comportamiento anterior, se encontré que para a < 0,
el factor de escala evoluciona de manera casi lineal, ver figuras 4.8 (a-c). De
manera similar, los modelos de las figuras 4.9 y 4.10 muestran un compor-
tamiento asintotico lineal para los valores de o negativos. En este caso tam-
bién se hicieron los calculos hasta t = 10*®s y se observé este comportamiento
asintético. En conclusion, para los diferentes valores de av < 0, dentro del in-
tervalo escogido, no hay grandes variaciones en el factor de crecimiento del
universo.

Por otro lado, de la gréafica 4.9 se observa que al tomar valores negativos,
a — —b, el inicio de la inflacién se corre hacia tiempos mayores. Se obtiene el
mismo comportamiento para las graficas 4.8 y 4.10.

En las figuras 4.4 y 4.8 se tiene que a,.. ~ A¢. Por lo tanto, el universo se
infla en una etapa muy temprana en su evolucién. Por otra parte, el campo
escalar y -graficas a la derecha- decae a cero, alrededor del cual oscila en su
evolucion posterior.

En los modelos con A\¢ més grandes se obtiene que el periddo inflacionario
o de expansion acelerada se da a tiempos mayores, esto se observa al comparar
las figuras 4.4, 4.5 y 4.6, o al comparar 4.8, 4.9 y 4.10.
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Figura 4.8: Evolucién de a y del campo escalar y para A = 10%cm, con a =
0.1, -1.0, -5.0.
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Figura 4.9: Evolucién de a y del campo escalar x para A = 10%cm, con o =
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Figura 4.10: Evolucién de a y del campo escalar y para A = 10?"cm, con o =
-0.1, -1.0, -5.0.
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Un modelo ideal del universo que se ajuste a las observaciones explicadas
anteriormente es aquel que cumple con un factor de expansion ay, /ayec ~ 103,y
cuyo periodo inflacionario haya empezado en z, ~ 1. Por lo tanto, los modelos
con A = 10%cm se descartan como modelos aceptables, ya que su periodo
inflacionario sucede en z ~ 1000.

Analicemos el caso con A = 10*®cm. De las tendencias analizadas anteri-
ormente vemos que para valores de « positivos mayores obtenemos un crec-
imiento del universo menor. Sin embargo, se realizé el calculo para A = 10?6
cm con valores de @ = 10 y obtuvimos ay/a,.. ~ 50,000, y para a = 100 se
obtuvo ay/a.e. >~ 40,000, es decir, un orden de magnitud més grande de lo
necesario. Por otro lado para a negativos cercanos a cero el crecimiento del
factor de escala disminuye. Sin embargo, tomamos valores hasta o = —107% y
obtuvimos que ay/ay.. = 25,000, resultando valores muy altos. Por lo tanto,
el modelo con A = 10%%cm tampoco se ajusta a las observaciones.

Para el caso A = 10?"cm no hay una variacién significativa en la evolu-
cién del factor de escala para valores de a« > 5. Por ejemplo para a =
1000, ap/aree =~ 50,000, el cual no corresponde con el valor esperado. Fi-
nalmente para valores de a@ < 0 se obtiene que para o = —0,1 existe un
periodo contraccién en el factor de escala, que se sucede entre 0,1 x 10'7s <
t < 0,3 x 10'7s, siendo ap/a,e. ~ 15,000, ver grafica 4.10 .

Un anélisis més detallado indica que una expansién del orden de 10° se
obtiene para valores de a en el intervalo [-1073, —10~%]. Por ejemplo, para
a = —3 x 107* obtenemos un valor de ay/a,.. =~ 1036, el cual se aproxima
bastante bien al valor de expansion esperado. En la figura 4.11 se muestra
la evolucion de este modelo, donde se observa que para valores negativos de
a — 07 el periodo de oscilacion aumenta conforme el tiempo, es decir, las
oscilaciones en el factor de escala son mas grandes a medida que el universo se
expande. Estas oscilaciones en el factor de escala pueden generar una evolucion
en la formacién de estructura diferente al modelo estandar de cosmologia, la
cual no serd estudiada en esta tesis.
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Figura 4.11: Evolucién de a y del campo escalar y para A = 10?"cm, con
a=-3x10"1

4.4.1. Espacio fase

La figura 4.12, muestra la grafica del espacio fase (a/ag vs. a/ag, X/Xo vs.
X/Xo) de las soluciones, correspondientes a los casos de las figuras 4.8 a), 4.5 ¢)
y 4.11. La figura 4.12 a) muestra que la envolvente a la curva se comporta como
a/a = 1/t, lo cual es consistente con la expansién lineal asintética del modelo.
Por otro lado, el campo escalar empieza en un punto arbitrario (xo, Xo) =
(1,0) y evoluciona a un atractor que se observa en la figura, el cual es un
valor muy cercano a cero, pero diferente de éste. La figura 4.12 b) muestra la
evolucién de un valor para « > 0, dando una expansién tipo polvo H = 2/3t,
correspondiente a los puntos maximos de las oscilaciones del espacio fase del
factor de escala. El campo escalar para este modelo también evoluciona a su
atractor de manera similar al caso a).

Finalmente se muestra el espacio fase para el mejor ajuste obtenido en los
célculos anteriores, ver figura 4.12 c). En este caso se ve que el espacio fase
para el factor de escala tiene valores negativos para a, lo cual corrobora las
pequenas oscilaciones en el factor de escala observados en la figura 4.11. La
envolvente de esta grafica indica también un comportamiento lineal asintotico
efectivo.

78



)\=10250m,0(=—5

15+
100000
Y\ o
aya,, XX o
0
1.04
VWWV ~100000 |
~200000 -
05
-300000
0.0 T T T T T T T 1 -400000 T T T T T T
0 5000 10000 15000 20000 25000 30000 35000 40000 00 02 04 06 08 10
a(t)/a,, XX oo
26
A=10"cm,a= 5
4n 10000
aa’,,
5000
XOX e
0
-5000
-10000
b) 24
-15000 -
-20000
-25000 -
-30000
o T T T T T T T T T T T T T
0 10000 20000 30000 40000 50000 60000 70000 00 02 04 06 08 10
atya,, XU/ o
27
A=10" cm, a =- 0.0003
10+ 0+
a‘(t)/a’ref's' . -20000
06 XX g,
-40000
044 %
N‘\\ \\ “ ‘ -60000 |
0.2 \ ‘
-80000
C) 0.0 ‘
02 ~100000 -
w"” ,'" 2
0.4 s -120000
06 -140000 |
0.8
-160000 |
1.0 T T T T T 1 T T T T
200 400 600 800 1000 1200 0.0 02 06 08 10

Figura 4.12: Espacio fase de a y del campo escalar x para diversos valores de

Ay a.

79



4.5. Evolucién de la densidad (p) y del parametro
de la ecuacién de estado (w)

También se realizaron los cédlculos de como es que evoluciona la densidad
de energia y materia y del pardmetro w de la ecuacién de estado. Para realizar
esti identificamos a la ecuacién (4.13) con:

c'L2—|—k‘_87TG 1

- m res 4.24
2 3 11y Pt e (4.24)
y a la ecuacién (4.18) con
a ArG 1
- = - m res 3 m res 425
" 3 153y Pm T Pres 43P+ Pre)} (4.25)
Se define p,..s como:
1 e 3 a.
res = — — Pm =V - -
P pr—>r i 2Ga (1+2x) 4nG X
3 a.
Mientras que p,.,:
1 x> 1V 1 a.
= - - -V _ = - - ¢
Pres Pr = Pm ToGat2y) 30+E) mGal
1 v 1 a
= - - —X 4.27
N3 E) T mGat (4.27)

A continuacién se muestran las graficas de la evolucién de la densidad
asociada al campo escalar x y del pardmetro w.sf =pr/pr, donde p; = p,, +
Pres ¥ PT = Pm + Pres- Andlogas a las graficas 3.1 y 3.2. Para el caso A = 10%7
cm, o = 5.

Se tomaron tales valores de A y «, debido a que éste representa un caso de
expansion del factor de escala a, dominado por el término del potencial, en el
cual a tiene pequenas oscilaciones, a diferencia de los valores anteriores en los
que se observa que existen grandes oscilaciones en este factor.

Se tiene que pres = pm en z =~ 1. En la gréfica w.r; representa el cociente
entre presion y densidad asociadas al campo escalar y. Aqui se observa que el
minimo es dominado inicialmente por w ~ 0, y s6lo en épocas recientes w < 0,
al esquema presentado en la figura 3.2.
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4.6. Resumen de resultados

En este capitulo se considerd la teoria de gravedad inducida como modelo de
quintaesencia en la expansion del universo. La dinamica cosmolégica esta dada
por las ecuaciones 4.13 - 4.18. De estas ecuaciones se escogieron 4.15 y 4.18
para la integracion numérica, y utilizando la ecuacién 4.17 para la densidad
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de materia.

Se establecieron las condiciones iniciales a partir de las mediciones cos-
mologicas recientes estudiadas en el capitulo 2. Ademas, se utilizaron los resul-
tados tedricos y experimentales [34, 44, 52] concernientes a las teorias escalar-
tensoriales para restringir los pardmetros («, A) en el marco de la teoria de
gravedad inducida. Una vez establecidas las condiciones iniciales y el intervalo
de pardmetros de la teorfa (—5 < o < 5), se integraron las ecuaciones desde la
época de la ultima dispersién (recombinacién) hasta hoy en dia. Esto se hizo
para estudiar la dinamica del universo en las épocas recientes y, en particular,
para estudiar la influencia del campo de quintaesencia, que en este caso es un
campo de Higgs. Dado que la época de expansion acelerada reciente se di6 en
z, & 1, se escogieron valores 10%cm < Ao < 10%"cm, los cuales generan una
dinamica acelerada en épocas recientes.

Se realizaron célculos numéricos para la evolucién del factor de escala (a) y
del campo escalar () para diversos valores de los pardmetros antes menciona-
dos.

Los modelos con A = 10%°cm y 10?cm resultan inadecuados ya que generan
o bien una expansion mas grande de la esperada, o bien un comienzo de la
época acelerada demasiado temprano. Los calculos con A = 10?"cm generan
la tendencia que mejor aproxima a los resultados deseados, con a — 07. En
particular, se encontré que dentro del intervalo de —1072 < a < —107% se
obtiene una buena aproximacién a los valores observados, a saber, z, ~ 1,
Zree ~ 103. De manera més detallada analizamos el caso o = —3 x 1074,
encontrando que el factor de escala presenta oscilaciones, las cuales son de
mayor longitud de onda a medida que se expande el universo.

También se esudio la dindmica cosmoldgica usando el espacio fase del factor
de escala y del campo escalar. De esta dindmica se observa que las soluciones
tienden asintéticamente a atractores que corresponden a soluciones de uni-
versos tipo polvo (o > 0) o tipo expansién lineal (v < 0). Las soluciones
asintdticas con a > 0 son conocidas para campos escalares oscilantes [49]. Las
soluciones asintéticas con o < 0 muestran un comportamiento dindmico nuevo.
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Conclusiones

En esta tesis se inicié con una revision de la cosmologia moderna, donde
se estudiaron los modelos de FRW, sus problemas, y el escenario inflacionario
para resolverlos. En particular, se estudié la implementacién de un campo
escalar en la dindmica cosmoldgica.

A continuacién se analizaron las mediciones cosmoldgicas recientes, asi co-
mo su interpretacién dentro del modelo ACDM. La vision actual del cosmos
es que el universo es plano o casi plano con un contenido material-energético
de fotones y neutrinos despreciable, de materia bariénica que contribuye con
el 4% del contenido del universo, materia oscura que representa aproximada-
mente el 26% y un 70 % de energia oscura. Esta tultima componente puede
ser debida a una constante cosmoldgica o una nueva componente diferente a
las otras 4 conocidas (fotones, neutrinos, bariones y materia oscura), a la cual
se le ha llamado quintaesencia. Esta componente se modela tipicamente me-
diante la implementaciéon de un campo escalar. Se ha estudiado la influencia
y constricciones de los campos escalares de quintaesencia provenientes de las
diferentes mediciones cosmoldgicas y de manera especial se estudiaron los picos
de Doppler en la RCF en presencia de dichos campos.

Con todos estos elementos se estudio la dindamica cosmoldgica reciente del
factor de escala y del campo de quintaesencia, identificando a este campo con
un campo de Higgs dentro del marco de la teoria de gravedad inducida. Se en-
contré un crecimiento del factor de escala del orden esperado para valores de
« negativos cercanos a cero, (—107% < a < —107%), con A = 10*"cm. Genéri-
camente se encuentra que factor de escala es creciente pero con oscilaciones en
la evolucion temporal, teniendo un comportamiento asintético lineal.

De las mediciones del satélite Planck que sera lanzado en 2007, se espera
poder precisar entre otras cosas, los valores de los parametros cosmoldgicos
fundamentales, como la constante de Hubble; también se espera determinar si
el universo temprano atravezo por una fase inflacionaria y la naturaleza de la
materia y energia oscura que dominan el universo actual.

Asi mismo otro tipo de observaciones en astrofisica, cosmologia y fisica
de particulas proporcionaran elementos fisicos que constrinan ain mas los
parametros de las teorias existentes, ademas de permitir el desarrollo de nuevos
paradigmas.
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