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Capitulo 1

Introduccion

La Radiacién Césmica de Fondo en Microondas (RCF) proporciona in-
formacion valiosa sobre las condiciones del Universo en el momento de la
recombinacién (corrimiento al rojo z ~ 1080 o edades alrededor de 380 000
anos) pero conserva también informacién sobre procesos fisicos mucho més
anteriores, incluso quizds tan tempranos como la misma inflacién. Por otro
lado, las observaciones astrondmicas proporcionan una exquisita descripcion
del universo local (13.7 x 10° afios) y no tan local, hasta épocas cuando su
edad era 5 6 10 veces menor a la actual, cuando apenas maduraban los
primeros objetos luminosos del cosmos como los cuasares y las galaxias con
formacién estelar infantes (z ~ 6 — 7, ver por ejemplo Fan et al. 2003 [33]).
Uno de los retos ahora es entender y explorar el intervalo de tiempo entre
estas dos épocas: la asi llamada era oscura (“dark ages”), durante la cual
se formaron las primeras protogalaxias y estrellas. Esta era ha probado ser
dificil de estudiar debido a que las protogalaxias son distantes y sus posibles
sefiales son muy débiles.

En esta tesis se desarrollardan algunos aspectos concretos relacionados al
fin de la “era oscura” y principio de la formacién de los objetos luminosos
del Universo. El marco cosmoldgico en el que trabajaremos corresponde al
del modelo més favorecido actualmente por un gran cuerpo de evidencias
y sondeos observacionales. Este modelo implica una composicién energética
algo sorpresiva, a grosso modo 4 % de materia bariénica, 22 % de materia
oscura fria (CDM) y 74 % de constante cosmoldgica A, dando en total una
densidad de materia—energia igual a la critica lo cual implica una universo
plano, aunque la expansién actualmente sea acelerada debido a la constante
cosmoldgica dominante. Dentro de este modelo cosmoldgico, las estructuras



actuales provienen de la evolucion gravitacional de un tenue campo de per-
turbaciones dominado por CDM. La materia bariénica es atrapada grav-
itacionalmente en los campos potenciales de estas pertubaciones que con el
tiempo colapsan para formar estructuras autogravitantes (halos oscuros).
Las condiciones iniciales (espectro de potencias de las perturbaciones) son
tales que el ensamblaje se da jerarquicamente, de lo pequeno a lo grande.
Por lo tanto, los primeros halos en colapsar son los menos masivos, ensam-
blandose los més grandes por un proceso de fusién y agregacion de masa. Los
halos mas pequenos que podrian albergar nubes de gas que superen la masa
de Jeans y puedan, por lo tanto, colapsarse para formar estrellas, se llaman
tipicamente minihalos. Una serie de cdlculos muestran que los minihalos de
CDM empezarian a colapsarse en épocas menores a z ~ 60 teniendo masas
mayores a ~ 103 — 10°M, (Abel et al. 1998 [2], Fuller & Couchman 2000
[41], Bromm et al. 2002 [14], Yoshida et al. 2003 [118] Gao et al. 2005 [44],
Reed et al. 2005 [87]). Lograr un cabal entendimiento de este proceso y de
las abundancias de los minihalos es entonces un paso crucial para estudiar
el proceso ulterior de la formacién de los primeros objetos luminosos en sus
interiores.

El proceso de colapso de los minihalos es complejo y violento, arrastran-
do gravitacionalmente al gas bariénico el cual puede calentarse por choques
a las temperaturas viriales tipicas de los minihalos. Este gas caliente requiere
enfriarse para precipitarse mas al centro de los minihalos, condensarse y dar
lugar a la formacién de primeras estrellas y galaxias. Como se trata de gas
primigenio, no hay metales, por lo tanto el enfriamiento se puede dar sélo
por hidrégeno atémico (temperaturas mayores a 10 000K) y por moléculas
primigenias como el Ho y HD, si es que éstas son relativamente abundantes
(temperaturas mayores a ~ 100K). De ahi que el inicio de la formacién este-
lar dependa crucialmente de la funcién de enfriamiento y abundancia de estas
moléculas. Como veremos en esta tesis, los cdlculos muestran que la tasa de
formacion estelar global a altos corrimientos al rojo es fuertemente dependi-
ente de la minima temperatura de enfriamiento que determina béasicamente
la masa minima de los minihalos capaces de albergar las primeras estrellas
y galaxias.

La molécula de hidrégeno ha sido considerada como el principal agente
enfriante del gas primigenio y se ha estudiado a fondo. Por lo contrario, la
molécula de hidrégeno deuterado (HD, compuesta de un dtomo de hidrégeno
y uno de deuterio) recibié mucho menos atencién. En particular no habia
célculos de su funcién de enfriamiento considerando modos rotovibracionales.
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En esta tesis introduciremos tales calculos y discutiremos el rol de dicha
molécula en la formacién de los primeros objetos luminosos.

Mis alla de lo interesante que resulta explorar la primera luz de los obje-
tos bariénicos, es también crucial intentar explorar posibilidades de detectar
senales de las épocas anteriores a esto (“era oscura”). Una interesante pro-
puesta en esta direccién es observar la emisién y el efecto de su interaccion
con la RCF por parte de moléculas primigenias presentes en las nubes de gas
dentro de las cuales se habran de formar las primeras estructuras luminosas.
En este trabajo exploraremos el caso de la molécula de HD. Esta molécula,
a pesar de su baja abundancia relativa, presenta caracteristicas que la hacen
un buen candidato para observar dichas nubes embebidas en los protoha-
los oscuros. Una de tales caracteristicas es que presenta un momento dipolar
permanente a diferencia de la molécula de hidrégeno (Hs) cuyas transiciones
son mas bien de cardcter cuadrupolar (ver detalles en el Capitulo 4). Otro
aspecto importante a tomarse en cuenta es que las longitudes de onda de las
principales transiciones rotovibracionales producidas en las épocas previas
a la formacién de las primeras estructuras (z ~ 20 — 40), y corridas al rojo
por la expansién del Universo, caen en la ventana de observacion de algunos
telescopios en construccién (regién milimétrica y submilimétrica).

La estructura de la presente tesis es la siguiente:

En el Capitulo 2 se hace una resenia del contexto cosmoldgico dentro del
cual nos moveremos.

El Capitulo 3 se aboca a una descripcién del proceso de formacién de
estructuras césmicas dentro del modelo ACDM con la finalidad de establecer
el marco tedrico dentro del cual se llevard a cabo la investigacién de esta
tesis. Al final de este capitulo se presenta un esquema para calcular la tasa
de formacion y sobrevivencia de halos oscuros y la formacion estelar que
pueden albergar dichos halos con el gas que enfria dentro de ellos. Con este
esquema se procede a calcular la historia de tasa de formacion estelar global,
cantidad que eventualmente se puede o podra confrontar con las observa-
ciones. También se explora qué ingredientes fisicos pueden ser relevantes
para la tasa de formacion estelar global.

En el Capitulo 4, reportamos nuevos célculos de la tasa de enfriamiento
del gas primigenio por medio de la molécula de HD, tomando en cuenta su
estructura rotovibracional. La funcién de enfriamiento por HD es calculada
incluyendo transiciones radiativas y colisionales para niveles rotacionales
con J < 8 y para niveles vibracionales con v < 3. La poblacién de los
niveles rotovibracionales es calculada de la ecuacion de balance suponiendo



estado estacionario. La funcién de enfriamiento es evaluada en el intervalo de
temperatura cinética T}, desde 10? hasta 2 x 10* K y de densidad ny desde
1 hasta 10'° cm™3. Calculamos ademés la tasa de enfriamiento por HD en
la presencia del campo de radiacion de fondo en microondas para tempera-
turas de radiacién de 30, 85 y 276 K (2’s de 10, 30 y 100). Discutimos la
importancia de explorar los efectos de incluir nuestros resultados en modelos
y simulaciones de la formacién de galaxias, especialmente en el caso en el
cual el gas se enfria por encima de los 3000 K.

En el Capitulo 5 examinamos la posible deteccion de senales de la for-
macién de estructuras al final de la llamada época oscura (z ~ 40 — 20).
Discutimos las fluctuaciones espectroespaciales en la temperatura de la RFC
producidas por dispersion resonante elastica de fotones de la RFC por lineas
de la molécula de HD localizada en protoestructuras moviéndose con una
cierta velocidad peculiar. La evolucién cinematica y quimica detallada de
moléculas de HD en un medio en expansién es calculada. En seguida, las
abundancias de HD son enlazadas a protoestructuras en el momento de su
maxima expansion, cuyas propiedades son estimadas usando el modelo Top-
hat esférico y la cosmologia ACDM. Extendemos nuestras estimaciones de
fluctuaciones espectroespaciales al caso de nubes de gas dentro de halos de
materia oscura colapsados usando resultados de un modelo crudo de produc-
cién de HD en estas nubes. Nuestros resultados son analizados a la luz de los
instrumentos actuales y en construccién como podrian ser GTM, CARMA,
ALMA, etc.

Por 1ltimo, en el Capitulo 6, presentamos una sintesis de la tesis y de
sus principales conclusiones.

La mayoria de los resultados presentados en los Capitulos 4 y 5 han
sido publicados en dos articulos en la revista Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society (Lipovka et al. 2005 [67], Nunez—Ldpez et al. 2006
[77]).



Capitulo 2

El Contexto Cosmoldgico

El concepto de evolucion se ha posicionado quizas como el central de la
ciencia moderna desde su introduccién en el ambito de la biologia. En la
astronomia, uno de los principales objetivos es entender cémo se originan y
evolucionan los objetos coésmicos, desde planetas y estrellas hasta las gala-
xias y el Universo como un todo. En este sentido y extrapolando al mundo
fisico un concepto de las ciencias sociales, hoy en dia se habla ya con cierta
naturalidad de la “historia” del Universo. Un eslabdn clave de esta historia,
aquel que justamente mas nos permite confrontar teoria con observaciones,
es el de la formacién y evolucién de las estructuras cosmicas del Universo.
Desde el punto de vista cosmologico, las principales estructuras del Univer-
so son las galaxias, mismas que conforman estructuras de mayores escalas
como los grupos y cumulos de galaxias.

Hoy en dia no hay duda de que las galaxias fueron muy diferentes en el
pasado; un gran cuerpo de evidencias observacionales asi lo muestran hasta
épocas cuando la edad del Universo era 2, 5 y hasta 10 veces menor que la
actual. Por otra parte, contamos también con observaciones del Universo en
épocas cuando su edad era ~ 36,000 veces menor a la actual: la Radiacién
Césmica de Fondo que se detecta hoy en las microondas. La RCF revela
tenues fluctuaciones (anisotropias) espaciales en su temperatura, con con-
trastes del orden de 107% — 10°, asociadas parcialmente a perturbaciones
en la densidad con contrastes similares. De estas perturbaciones, por evolu-
cién gravitatoria, tienen que haber surgido todas las complejas y densas
estructuras que se observan hoy; las galaxias por ejemplo tienen contrastes
de densidad (siempre con relacién a la densidad promedio del Universo) del
orden de 10° — 108. El entendimiento de este proceso, asi como el de la gen-
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eracion en si de las perturbaciones en el universo temprano, ha desatado una
de las lineas de investigacién més promisorias de la astronomia y cosmologia
contemporaneas.

Dado que el proceso de formacion y evolucion de las estructuras del Uni-
verso tiene lugar en el contexto cosmoldgico, un ingrediente clave para estu-
diar dicho proceso es el de los modelos cosmoldgicos. Las teorias de la gran
explosién e inflacién son actualmente las més aceptadas en la cosmologia
y ellas ofrecen el marco suficiente para entender la generaciéon y evolucion
de las perturbaciones primigenias. Dentro de estas teorias hay una serie
de modelos cosmoldgicos y, como veremos, hasta el momento el que mejor
parece estar de acuerdo con una gran cantidad de observaciones es un mode-
lo plano con constante cosmolégica A dominante hoy y con gran abundancia
de materia oscura fria; en corto, se denomina a este modelo como el ACDM.

A continuacién se presenta un resumen de los modelos cosmolégicos mas
importantes, de algunos elementos relevantes de la historia térmica del Uni-
verso y finalmente, de las propiedades de la RCF, el ultimo resplandor del
universo caliente, mismo que ademads contiene informacién clave sobre las
perturbaciones primigenias, aquellas de las cuales se forman las galaxias. En
el siguiente capitulo se abordard de lleno el problema de la evolucién de las
perturbaciones en el contexto cosmoldgico hasta su colapso gravitacional en
halos oscuros.

2.1. Modelos Cosmologicos

En 1905, Albert Einstein publicé su célebre teoria de la relatividad espe-
cial (TRE), 11 anos antes de la publicacién de su igualmente célebre teoria de
la relatividad general (TRG). La TRE representa la primera de las grandes
revisiones que hizo Einstein de las ideas sobre el espacio y el tiempo, cuya
premisa bdsica es la constancia de la velocidad de la luz (es decir, que el
valor de la velocidad de la luz es el mismo para todos los observadores con
independencia de sus movimientos relativos). Tal premisa entra en conflicto
con el sentido comtn en un principio, pero Einstein demostré que es total-
mente coherente, siempre que estemos dispuestos a abandonar algunas de
nuestras ideas preconcebidas acerca del espacio y del tiempo. En particular
debemos de abandonar nuestra creencia de que las mediciones del espacio
y del tiempo dan los mismos resultados para todos los observadores. Las
mediciones se vuelven relativas, ya que dependen tanto del observador como



2. El Contexto Cosmoldgico 7

del objeto observado. La TRE es “especial” en el sentido de que se limita a
un caso especial: el caso en el cual los campos gravitatorios estan ausentes
o son de valor despreciable. FEistein advirtié tan pronto como concibié la
TRE, que es inconsistente con la teoria de la gravedad de Newton, lo cual lo
llevé a trabajar de inmediato en una nueva teoria de la relatividad. El resul-
tado final fue la TRG, que es “general” en el sentido de “universal”, es decir
es valida en todas circunstancias, tanto si los efectos de la gravedad son des-
preciables como si no lo son. Aqui la gravedad, méas que una fuerza o campo
de interaccién, es una manifestacion de la curvatura, giro o estrechamiento
del espacio—tiempo. La imagen del espacio como un marco rigido gobernado
por la geometria de Euclides se abandona. En su lugar, el espacio se hace
elastico, distorsionado por la presencia de la materia que contiene. El espa-
cio y el tiempo no son ya més dos atributos distintos, sino que se funden en
lo que hoy llamamos el espacio-tiempo. La distribuciéon de materia—energia
(fuente) en un lugar dado del espacio le dice al espacio-tiempo cémo curvarse
y el espacio—tiempo le dice a la materia—energia como moverse.

2.1.1. El Modelo de Einstein

Inmediatamente después de terminar su ensayo de la TRG, Einstein em-
prendié el estudio de las consecuencias de la nueva teoria de la gravedad para
el Universo en su conjunto. En menos de un afio termind su clasico ensayo
sobre cosmologia, titulado Consideraciones cosmoldgicas sobre la teoria de
la relatividad General (Einstein 1917 [31]).

Al continuar sus estudios, Einstein descubrié algo que le sorprendié mu-
cho: es imposible construir un modelo matematico de un universo estatico
coherente con la relatividad general. Al igual que sus predecesores, habia
mirado al cielo, habia visto que las estrellas parecen fijas y habia llegado a
la conclusién errénea de que el Universo es, efectivamente inmévil. Este con-
vencimiento de que el Universo es estético, lo llevo a introducir una constante
a sus ecuaciones: la constante cosmoldgica A, una especie de repulsién univer-
sal que contrarresta a la accion de la gravedad producida por la fuente ma-
terial y energética. Naturalmente, si se construye una teoria de la gravedad,
no se desea introducir una “fuerza”’ de repulsién o un tensor de curvatura
tal que anule por completo a la “fuerza” atractiva o la curvatura asociada a
la gravedad. Por lo tanto, la “fuerza” cosmoldgica tendra que depender de
la distancia de manera distinta que la gravitatoria, misma que decrece in-
versamente proporcional al cuadrado de la distancia. El efecto dinamico del
término cosmoldgico tiene que manifestarse solo a grandes escalas, por eso
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su accion crece proporcional a la distancia. La “fuerza” cosmoldgica puede
estabilizar el universo contra su colapso, mientras que su efecto a escalas
galacticas, o mas pequenas es despreciable. Einstein construyé el término
cosmolégico para que encaje limpiamente en sus ecuaciones de campo, es
decir, es totalmente coherente con todas las ideas fundamentales sobre las
cuales construyé la TGR.

Al ajustar el valor de la constante cosmolégica para proporcionar una
fuerza de repulsién que cancele exactamente la atraccién gravitatoria causa-
da por la densidad de masa, Einstein pudo construir la solucién estatica que
buscaba. La solucién es homogénea, lo que significa que tiene exactamente el
mismo aspecto desde cualquier punto del espacio. Es también isotrépica, lo
que significa que si se estda en un punto cualquiera del espacio, el modelo de
universo tiene el mismo aspecto en todas las direcciones. La idea de que el
Universo es homogéneo e isotropico es de tal importancia en cosmologia que
ha sido elevada al nivel de principio y es usualmente conocida como el Prin-
cipio Cosmoldgico. Este término fue introducido por el astrofisico britdnico
Edward Arthur Milne en 1933.

El modelo de un universo estatico de Einstein fue un comienzo impor-
tante para la cosmologia basada en la relatividad general, aunque ya no es
aceptado. Hoy se sabe que tiene dos graves inconsistencias, la mas evidente
de las cuales es el hecho de que el Universo real se expande. Aunque la
expansion no se conocia en 1917, Einstein podria haber advertido en princi-
pio la segunda inconsistencia: dicho modelo de universo es matematicamante
inestable tal como lo demostré en 1930 el astrénomo britdanico Arthur S. Ed-
dington (Eddington 1930 [29]). Por todo esto, Einstein dirfa que la constante
cosmolégica fue la peor ofuscaciéon de su vida. No obstante, la idea de un
medio uniforme y repulsivo en los modelos de universo reaparecié constan-
temente en la cosmologia y finalmente las observaciones recientes parecen
demostrar contundentemente la existencia de este medio, aunque no dentro
del contexto que Einstein us6 para introducirlo.

2.1.2. El Modelo de De Sitter

Paralelamente al trabajo de Einstein, el astronomo holandés Willem De
Sitter desarrollé una teoria alternativa que también se basaba en la TRG.
De Sitter compartia el convencimiento de Einstein de que el Universo es
estdtico, pero a diferencia de éste sospechaba que la densidad de masa del
Universo era demasiado baja como para ser relevante. Manteniendo la cons-
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tante cosmoldgica de Einstein, De Sitter buscé y encontré una soluciéon que
no contenfa materia alguna y que pensé era estatica. No obstante, en 1923 se
descubrié que el universo descrito por sus ecuaciones no era en modo alguno
estatico. La confusién surgia principalmente porque el universo de De Sitter
no contenia materia alguna, y por tanto no contenia indicadores que hicieran
evidente la expansién. Sin embargo, cuando Eddington y el fisico tedrico
Hermann Weyl consideraron que sucederia si en el vacio de De Sitter se
salpicaban pequenas particulas, descubrieron que éstas se separaban debido
a la accién repulsiva de la constante cosmoldgica positiva. Esto llevé a que
decreciera el interés por tal teoria ya que la expansion del Universo no se
conocia aun. Hoy dia la expansién no es problema, sin embrago el modelo de
De Sitter no contiene materia alguna y en cambio se sabe que la densidad de
materia en el universo real no es de ningiin modo despreciable y por tanto
la solucion de De Sitter no representa ni siquiera una buena aproximacion.
No obstante la solucién de De Sitter reaparecerda en la década de los 80’s
para representar un papel importante dentro del modelo inflacionario del
universo temprano.

2.1.3. Modelos de Friedmann

Poco después de publicados los trabajos de Eintein y de De Sitter, el
meteordlogo y matemaético ruso Alexander Friedmann descubrié una amplia
gama de soluciones a las ecuaciones de Einstein que fueron publicadas entre
1922 y 1924. Los ensayos de Friedmann sentaron las bases de la cosmologia
basada en la relatividad general, derivando las ecuaciones clave que ahora
aparecen en todos los libros de texto de cosmologia (las derivaciones de los
libros de texto, sin embargo, no siguen los métodos de Friedmann, que eran
en realidad bastante complejos. El enfoque moderno se debe principalmente
a la obra posterior de Howard P. Robertson y Arthur G. Walker). Friedmann
hizo lo que hoy parecen ser las elecciones correctas. Descartd el supuesto de
Einstein y de De Sitter segun el cual el Universo deberia ser estatico; supuso
correctamente, que no habia pruebas reales que respaldaran este prejuicio.
Mantuvo, sin embargo, el supuesto de universos con métricas homogéneas
e isotropicas. Friedmann no necesitaba la constante cosmoldgica, pues sus
soluciones no eran estaticas, no obstante decidié explorar soluciones tanto
con ella como sin ella.

Friedmann descubrié que las soluciones sin una constante cosmolédgica
pueden clasificarse en tres clases. En primer lugar estan los modelos de uni-
verso cerrado. Se trata de modelos matemaéaticos que describen un universo
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en expansiéon en el cual la densidad de masa es tan alta que el campo gravi-
tatorio finalmente detendrd la expansion. Ese universo alcanzaria un tamano
maximo y después se contraeria. Sus caracteristicas son que se curva sobre si
mismo (es decir tiene curvatura positiva) y que tiene un volumen finito pero
carece de borde y de limite. En estos modelos la distancia entre dos puntos
dados parte de cero en la singularidad, aumenta hasta alcanzar un maximo y
de aqui en adelante empieza a disminuir hasta llegar nuevamente a valer cero.

Una segunda clase de soluciones recibe el nombre de universos abiertos.
Son modelos en expansién que tienen una densidad de masa demasiado baja
y por tanto el campo gravitatorio es incapaz de detener dicha expansién. A
diferencia del caso cerrado, este modelo se curva lejos de si mismo (es decir,
tiene una curvatura negativa), produciendo asi un espacio infinito. Aqui la
distancia entre dos puntos parte de cero y después crece sin limite. Conforme
el tiempo va pasando, la velocidad entre dos puntos va decreciendo (se frena
la expansién) y se estabiliza en un valor constante.

De la tercera clase, Friedmann no se ocupé explicitamente pues es en
realidad un caso intermedio entre los universos abiertos y cerrados. Este
caso lo veremos en la siguiente subseccion.

2.1.4. El Modelo Einstein—De Sitter

Hay un caso que es la frontera entre el modelo abierto y el modelo ce-
rrado del Universo. La densidad de masa que pone al universo en la frontera
entre la expansién eterna y el colapso final se llama densidad critica y se
denota por p.; si el modelo de universo tiene una densidad critica, entonces
se denomina modelo critico o modelo Einstein—De Sitter. El espacio en este
caso no es cerrado ni abierto: es euclideano, plano. En este modelo el volu-
men espacial es infinito, como en el caso abierto. La evolucién en el tiempo
también se asemeja a la de los modelos abiertos; el universo parte también
de una singularidad y después crece sin limites. La diferencia radica en el
comportamiento de la velocidad de separacién de dos puntos a medida que
el tiempo aumenta: en el modelo critico tiende asintéticamente a cero. Por
otro lado el modelo plano se asemeja al cerrado en el sentido de que podemos
considerarlo como una esfera pero de radio infinito (geométricamente esto
es un plano). Por su sencillez este modelo es muy utilizado con propdsitos
pedagdgicos e incluso de investigacién; por mucho tiempo fue de hecho el
modelo mé&s popular.
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2.1.5. Modelos con Constante Cosmolégica

Por efectos de simplicidad, vamos a considerar que la densidad de energia
de la constante cosmoldgica, pp, es mucho mayor que las correspondientes
densidades de la materia y la radiacién, pps v pr, respectivamente, por lo
que pueden ignorarse estos ultimos. La dinamica del universo sera entonces
controlado por pa, misma que, a diferencia de pps v pr, se mantiene siempre
constante en el tiempo y en el espacio. Un valor positivo de A implica una
dindmica repulsiva (expansién acelerada), mientras que para A negativo,
la dindmica es atractiva (expansién que se va frenando) aunque con un
comportamiento diferente al caso de materia o radiacién. Estos modelos son
conocidos como los modelos de Lemaitre.

2.1.6. El Modelo de Concordancia

Pero, de entre tantos modelos de universo, jcudl corresponde al universo
en que vivimos? Hasta hace apenas unos cuantos anos la respuesta hubiera
sido muy especulativa. La capacidad observacional para inferir los pardme-
tros cosmoldgicos daba lugar a amplios margenes de error en los parametros
que definen uno u otro modelo. Los principales pardmetros cosmolégicos son:
las densidades de masa—energia de las componentes del universo (materia,
radiacion, constante cosmoldgica, etc.), la curvatura del espacio —intrinse-
camente asociada a las densidades—, el valor de la constante de Hubble Hy
y la edad del universo. La tecnologia y los avances recientes en métodos
observacionales y en la teoria han permitido reducir sustancialmente las in-
certidumbres en la medicién de todos estos parametros y converger asi en un
modelo de universo bien definido. Este proceso no escapé a las sorpresas, la
mds impactante siendo que el Universo actual estd acelerando su expansion,
lo cual implica el dominio en la densidad de energia—masa de un medio repul-
sivo que no puede ser la materia (esta es atractiva, produce que la expansién
se frene). Las observaciones tienden a mostrar que dicho medio podria estar
bien descrito por la famosa constante cosmoldgica A de Einstein, aunque po-
dria ser todavia algo més complejo (quintaesencia, energia fantasma, etc.).
La denominacion genérica para el extrano medio, del que poco sabemos, es
Energia Oscura y su estudio es uno de los principales objetivos de una gran
cantidad de proyectos astronémicos multimillonarios. Algunos cientificos ya
han declarado la cuestién de la energia oscura como el problema del milenio.

El modelo cosmolégico que se impuso recibié el nombre de modelo de
concordancia (Bahcall et al 1999 [7]). En realidad las incertidumbres y dege-
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Tabla 2.1: Inferencias Observacionales redondeadas maés recientes de los
Pardametros del Modelo ACDM

Parametro Valor
Densidad Total Q=1
Densidad de Energia Oscura Qp=0.74
Densidad de Materia Oscura Qpy = 0.22
Denidad de Materia Bariénica Qp =0.04
Constante de Hubble h=0.71
Edad 13.8 Gyr
Normalizacién del Espectro de Potencias og = 0.75
Indice del Espectro de Potencias ns(0.002) = 0.94

neraciones intrinsecas a cualquier sondeo (prueba) cosmolégico no permiten
determinar univocamente todos los pardmetros cosmolégicos. Es sélo cuando
se combinan una serie de sondeos que se revela una regién de interseccién
o “concordancia” estrecha de valores de los parametros. Los sondeos ob-
servacionales mas precisos que han contribuido a determinar los parametros
cosmolégicos han sido: el andlisis de las anisotropias de la RCF con el satélite
W MAP (Sepergel et al 2006 [103]); el diagrama de Hubble construido con
las supernovas tipo Ia (Riess et al 2004 [88], Astier 2006 [5]) y dltimamente
con los estallidos de rayos gamma (Firmani et al 2005 [35], Firmani et al
2006 [36]) y con las oscilaciones acusticas bariénicas (Eisenstein et al 2005
[32]); las abundancias de ctimulos y la distribucién de galaxias a gran es-
cala (Schuecker et al 2003 [94], Seljak et al 2005 [95]). Las restricciones del
W M AP por ejemplo son muy sensibles a la curvatura del espacio o la suma
de densidades de todas las componentes del Universo asi como a la densi-
dad de la materia baridnica; las restricciones del diagrama de Hubble son
mas sensibles a la aceleracién de la expansién, es decir a la densidad de la
energia oscura, mientras que las restricciones de los sondeos dinamicos y de
distribucién de galaxias, determinan béasicamente la densidad de toda la ma-
teria (oscura y bariénica) en combinacién con el pardmetro de normalizacién
de las perturbaciones, el asi llamado og. La interseccién de estas diferentes
restricciones confluye en el asi llamado modelo de Concordancia.

El modelo de Concordancia es un universo Friedmaniano plano con con-
stante cosmoldgica dominante hoy y gran abundancia de materia oscura fria;
es decir es un modelo de los llamados ACDM. El término materia oscura
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Figura 2.1: Composicién energética en el universo actual de acuerdo a la
combinacién de multiples sondeos cosmoldgicos (ver texto). La energia os-
cura es aparentemente uniforme (imperturbable) y la ecuacién de estado
favorecida por las observaciones es tal que p = —p, es decir, una constante
cosmoldgica. La materia oscura y baridénica es perturbable y forma estruc-
turas autogravitantes. La suma total de las densidades de cada una de estas
componentes es tal que se obtiene la densidad critica, es decir, Q2 = 1, lo
cual implica un universo plano. Estas son las principales propiedades del
asf llamado modelo de concordancia ACDM. Créditos: V. Avila—Reese.
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(también llamada materia no bariénica) alude a materia cuya existencia
no puede ser detectada mediante procesos asociados a la luz, es decir, no
emiten ni absorben radiaciones electromagnéticas. Esta materia tampoco
interactia a través de la fuerza fuerte y ha sido inferida solamente a través
de su accién gravitacional sobre la materia luminosa. Ademas, evidencias
tanto tedricas como observacionales, sugieren que la materia oscura debe
ser de tipo fria, es decir, no relativista desde épocas muy tempranas. En la
tabla 2.1 se presentan los valores mas recientes de los parametros del mod-
elo de concordancia. Como se ve, al dia de hoy aproximadamente 74 % del
contenido del Universo consiste de energia oscura (cuya forma mds simple
es la constante cosmoldgica), 22 % de materia oscura fria, y sélo un 4% de
materia bariénica; esta composicién energética se muestra en la figura 2.1.
La dindmica de este modelo es tal que el universo se comporté similar al
modelo Einstein—De Sitter hasta una época reciente (hasta unos 3-5 Giga-
anos atras o z ~ 0.4 —0.6) y a partir de entonces la energfa oscura empezé a
dominar, produciendo que la expansién se revierta de frenada a acelerada.

Notamos que es importante identificar un modelo cosmolégico de con-
cordancia debido a que las mediciones de muchas cantidades astrofisicas
(tiempo césmico, distancia, luminosidad, tamano, brillo superficial, factor
de crecimiento lineal, etc.) dependen del modelo cosmolégico usado y en
consecuencia, para una facil comparacién, los modelos asumidos en los di-
ferentes estudios deben ser si no idénticos, al menos similares. El modelo
de concordancia se viene usando desde hace unos 67 afios y los valores re-
dondeados que lo han definido han sido Q25 = 0.70, Qpas = 0.26, Qp = 0.04,
h =0.7, g = 0.9. Cabe notar que estos son los valores que se usaron en los
calculos mostrados en la presente tesis, mismos que se obtuvieron hace 1-2
anos aproximadamente. No obstante, hemos hecho algunos calculos usando
los parametros cosmolégicos més recientes a fin de explorar los posibles cam-
bios en algunos de nuestros resultados. En general los cambios son menores
v los aspectos centrales y cualitativos de nuestros resultados no se alteran
en absoluto.

En la figura (2.2) se muestra la variacién del tiempo como funcién del
corrimiento al rojo z (lo hacemos de esta manera ya que es el valor de z lo que
se mide) en cuatro diferentes modelos cosmoldgicos. Vemos que el universo
es mas joven en el caso Einstein—De Sitter, mientras que el modelo abierto
presentado se asemeja al de concordancia de una manera ma&s importante
entre mas temprano en el tiempo nos remontemos. Lo contrario ocurre con
el modelo cerrado, ya que éste se aproxima mas al modelo de concordancia
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Figura 2.2: Variacién del tiempo en funcion del corrimiento al rojo para tres
modelos de universo. La linea sélida corresponde al modelo de concordancia,
la linea punteada al Einstein—De Sitter, la linea de segmentos cortos a un
modelo abierto con €, = 0.3 y Q5 = 0 y la linea de segmentos largos a un

modelo cerrado con ,, =04y Qp =0.8
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conforme avanza el tiempo, lo cual es de esperarse ya que la expansion se
ha ido frenando en éste 1iltimo caso y por lo tanto requiere de un intervalo
de tiempo mayor para alcanzar el estado actual.

2.2. Historia Térmica del Universo

La teorfa de la gran explosion (big bang!), desarrollada principalmente
por George Gamow a partir de la idea del “4tomo primigenio” de Lemaitre,
parte de la expansién del Universo y explica la existencia de un pasado denso
y caliente, el origen de los elementos quimicos primordiales y la produccién
de la RCF que bana uniformemente el Universo, ademas de ofrecer un marco
tedrico para entender una gran variedad de procesos del Universo tempra-
no. A medida que el espacio se expande, la densidad y temperatura de los
componentes materiales del Universo decrecen, lo cual propicia cambios cua-
litativos del estado de la materia y la radiaciéon. En este sentido, se habla de
una historia térmica del Universo marcada por distintas eras y épocas claves
de transicion de una a otra. El big bang se basa en la relatividad general de
Einstein y en combinacién con las predicciones de la fisica nuclear y de la
fisica de particulas constituye el modelo estandar de la cosmologia moderna.

El big bang explica la evolucion, principalmente térmica, de los compo-
nentes materiales del Universo a partir de las primeras fracciones de segundo
(v se puede extrapolar hasta millonésimas o menos de segundo con la elec-
trodindmica y cromodinamica cuédnticas). El big bang tiene limitaciones y
sale de su ambito predictivo la descripcion del estado dindamico del Universo
y el estado fisico de sus componentes en épocas muy tempranas, cuando (1)
la expansién tuvo que ser mucho més brusca a fin de resolver los problemas

'En realidad lo menos que pudo haber pasado en el contexto de la teorfa del big bang
es una explosién que originé la expansién. Esta teoria cumple con el principio cosmoldgico,
es decir con el postulado que el universo temprano fue homogéneo e isotrépico; densidad,
temperatura y presién son las mismas en cualquier punto y direccién del espacio. No
pudo haber habido, por definicién, ningin gradiente, en particular de presién, lo cual
es condicién necesaria para que se produzca una explosién. Ademads, una explosién es la
liberacién brusca de energia y calor hacia un medio exterior; en el caso del Universo, no
puede haber un medio exterior. Fue Fred Hoyle, uno de los detractores de la naciente
teoria del universo que evoluciona de caliente a frio, quien a principios de los 50’s acufiaria
el término big bang para mofarse de la misma ante la audiencia de una serie de radio de
la BBC. Hoyle proponia un modelo de universo estacionario con creacién constante de
materia. Las observaciones demostrarian en los siguientes afios y décadas que el modelo
correcto es el big bang, aunque su nombre sea incorrecto. No obstante, cabe remarcar que
el big bang no ofrece una explicacién para el origen de la expansiéon del Universo.
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de la planitud y del horizonte, (2) las particulas y campos de interaccién
fundamentales a tan altas energias tenian que estar unificados, y (3) algin
mecanismo fisico tuvo que haber producido las fluctuaciones primigenias de
las que luego se formarian las estructuras del Universo. Ninguna de estas
cuestiones puede explicarlas el Big Bang.

Fue a principios de los 80’s del siglo pasado cuando Alan H. Guth propu-
so el modelo inflacionario (Guth 1981 [47]), el cual postula que durante las
fases mas tempranas del Universo, éste experimenté un proceso de inflacién
desenfrenada, el espacio se vié impulsado a una expansién exponencial. Es-
to ocurrié gracias a la accién del campo repulsivo creado por falsos vacios
durante la desintegracién del vacio cosmoldgico en campos y particulas a
los ~ 10734 segundos. Por ser de caricter exponencial, la dindmica de la
inflacién puede ser aproximada por el modelo de De Sitter mencionado an-
teriormente.

El régimen exponencial de “estiramiento” del espacio sirve para explicar
por qué éste se hizo plano, tal como se observa, y como es que materia
y radiaciéon en el Universo estuvieron en contacto causal a todas las es-
calas (dentro del horizonte antes de la inflacién) para luego ser sacada fuera
del horizonte y permanecer asi hasta que, escalas de mas pequenas a mas
grandes, volvieron a conectarse causalmente a medida que el tamafno del
horizonte alrededor de un dado punto del Universo crece con el tiempo. El
hecho de haber estado en conexién causal antes de la inflacién explica por
qué regiones causalmente desconectadas en la RCF estan en equilibrio ter-
modindmico. La inflacién ademaés predice de una manera natural el origen
de la fluctuaciones primigenias con las propiedades que se requieren para
explicar luego la formacién de estructuras en el Universo.

Como vimos, la inflacién resuelve entonces de modo natural las limitacio-
nes tedricas presentes en la teoria del big bang, tal es el caso de los problemas
de la planitud, del horizonte y de la generacion de las fluctuaciones primi-
genias. En los anos siguientes se desarrollaron otros modelos inflacionarios
tales como la “inflacién cadtica” o la “inflacién estocdstica” por ejemplo.

Durante épocas mucho menores a la inflacionaria, la densidad es tan al-
ta que es necesario introducir una teoria cudntica de la gravedad. El campo
gravitatorio es extremadamente fuerte debido a que la masa (energia) involu-
crada corresponde por ejemplo a toda la masa dentro del horizonte actual
pero contenida en una regién no mas grande que una particula elemental,
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por lo tanto es también un sistema cudntico. Aun no se ha desarrollado tal
teoria pero se han logrado encontrar algunas aproximaciones que son con-
sistentes con la teoria cudntica. Segun estos modelos, de un estado cudntico
fundamental que existe en lo que se llama el multiverso, pueden surgir es-
tados de materia de forma espontédnea; espacio y tiempo son conceptos que
no tienen sentido antes de la aparicién de la materia en ese universo o en
otros que asComo surgen espontianeamente, pueden también desintegrarse.
El espacio y el tiempo aparecen con la materia y a partir de entonces se
pueden aplicar las teorfas de la inflacién y del big bang.

2.2.1. Expansién

Que el Universo se encuentra en expansién se sabe desde 1929 cuan-
do Edwin Hubble, del observatorio de Monte Wilson, anuncié que podia
demostrarlo usando observaciones cinemaéticas de las galaxias, objetos que
el mismo habria descubierto anos antes. El resultado inicial de Hubble se
basaba en la observacién de 24 galaxias. Para cada galaxia fue necesario
medir su velocidad y distancia, a fin de poder determinar una relacién entre
ellas. Las velocidades se determinaron mediante cuidadosas mediciones de
los espectros de la luz procedente de las galaxias, encontrandose que entre
mas alejada estd una galaxia, mayor es su desplazamiento al rojo. Usando
el efecto Doppler, un mayor desplazamiento al rojo de las lineas espectrales,
implica una mayor velocidad de recesién. Con esto, Hubble llegé a la con-
clusién de que la velocidad de recesién de una galaxia lejana (en el caso de
galaxias cercanas, los movimientos peculiares se vuelven importantes res-
pecto a la expansién) es proporcional a la distancia, V,, = Hy x D, donde
Hj es una constante, llamada ahora constante de Hubble. Este enunciado se
conoce como la Ley de Hubble y constituye la piedra angular de la cosmologia
moderna. La ley cinemaética V,, = Hy X D puede interpretarse soélo de una
forma: que todas las galaxias se estan alejando unas con relaciéon a otras de
una manera uniforme; siendo en realidad el espacio el que se estd expan-
diendo uniformemente a una tasa cuantificada por Hy.

En su ensayo original, Hubble calculé la tasa de expansién en unos
150 km /s por millén de anos luz de distancia, sin ser explicito en el valor de la
incertidumbre. Esto es un factor ~ 7 veces mayor al que se mide con precisién
mas recientemente. Debe senialarse que la constante de Hubble en realidad
no es constante, cambia con el tiempo; por eso es mejor introducir el término
“pardmetro” de Hubble, H(t) = Hyf(t) donde, Hy es el valor en el presente
y f(t) es una funcién del tiempo bien definida para cada modelo cosmolégi-
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co. Las mediciones actuales muestran que Hy =71 km/s/Mpc +0.04/-0.03
(Spergel et al. 2003 [102]).

2.2.2. Nucleosintesis y Recombinacién

Conforme el espacio se expandia, las densidades de la materia y la ra-
diacién decrecian y éstas se enfriaban pasando asi por distintos estados. Es
importante mencionar que la densidad de la materia y de la radiacion de-
crecen de una manera diferente con la expansion: py; < a2 y pr x a”?,
respecticamente, donde a es el factor de escala. La densidad de la radiacién
decrece mas rapido que el inverso del volumen, debido a que con la expan-
sién la energia de la radiaciéon también se debilita. Por lo tanto, hasta cierta
época, pr > pu, luego se igualan y después domina ya la materia. Mientras
domina la radiacién, la dindmica de la expansién, independientemente del
modelo cosmoldgico, es tal que a  t*/2. Cuando domina la materia, a o t2/3
al principio. Mas adelante, el término de curvatura o el de la energia oscura
domina en la dindmica, alterando dicho comportamiento de la expansion.

Al principio el Universo consistia de un plasma altamente relativista
de particulas y sus antiparticulas elementales, las cuales se encontraban en
un completo equilibrio entre ellas y la radiacién en la que se aniquilaban.
Al ir bajando la temperatura, dicho equilibrio finalmente se rompe, resul-
tando una ligerisima preponderancia de quarks sobre antiquarks (asimetria
bariénica). Los quarks se agrupan para formar los bariones (protones y neu-
trones principalmente) y algunos mesones, formandose en el Universo unos
~ 10? fotones por cada barién, que es la relacién que se tiene actualmente. Es
decir por cada 10? pares de quarks—antiquarks que se aniquilan en radiacién,
habia 1 quark en exceso. Luego, se tiene una sopa de particulas elementales
en equilibrio termodinamico con la todavia energética radiacion. Por ejem-
plo, protones y neutrones se transformaban unos en otros a través de los
procesos de interaccién débil (v+n < p+e), (e4+n < p+7) y el decaimien-
to del neutrén (n < p+e+r). La proporcién de neutrones a protones estaba
entonces dada por su valor de equilibrio:

n My, — My,
R " Py 2.1
: exp< - ) (2.1)

Al ser la temperatura muy alta, se tenfa (n/p) ~ 1 para épocas muy tem-
pranas. Cuando t ~ 1 segundo, el plasma césmico que se ha estado ex-
pandiendo continuamente, se hace poco denso para los neutrinos que lo
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traspasan ahora sin colisionar. Con esto, las interacciones débiles se “conge-
lan”, es decir, cesan las rapidas transmutaciones entre protones y neutrones
y sélo contintda la reaccion de decaimiento del neutrén libre. Cuando ocurre
dicho congelamiento, (n/p) es aproximadamente 1/6 y a partir de este mo-
mento podemos hablar de nucleosistesis, si bien es cierto que la formacién
de nucleos estables comenzoé algo después; mientras no se forman los mis-
mos, la abundancia de neutrones sigue decreciendo lentamente pues estos
tienen una vida media en estado libre de sélo 10—11 minutos. Durante los
tres minutos siguientes, cuando la expansién ha hecho bajar la temperatura
a unos 10° K y el decaimiento del neutrén ha sido tal que (n/p) = 1/7, se
forman los ntcleos del deuterio y de los elementos més ligeros (helio y litio);
los protones que no quedan en este tipo de nicleos —la gran mayoria— seran
los nticleos del Hidrégeno.

Los nucleos atémicos que lograron formarse en esta época, no podran
volverse a destruir, por lo que fijan la composicién quimica posterior del
Universo. Todos los calculos tedricos indican que, después de tres minu-
tos, la composicién de la materia barionica quedé fijada aproximadamente
a 75% de hidrégeno, 25 % de helio (porcentajes por masa) y apenas una
traza de otros elementos ligeros. Todos los elementos mas pesados se pro-
ducirian mucho después en el interior de las estrellas y maés tarde serian
lanzados al espacio en virtud de diversos procesos. En esta época, aiin no se
pueden formar dtomos neutros por la enorme presién de radiacion debida a
los fotones pues hay un fuerte acoplamiento entre radiacién y materia; esta
dltima mantiene a los posibles atomos completamente ionizados. La disper-
sién de fotones mas importante era la dispersiéon de Thompson en electrones.

Luego, a medida que la temperatura fue bajando, ocurre la llamada
época de la “recombinacién” o desacoplamiento: la temperatura es lo sufi-
cientemente baja como para que los electrones se combinen con los nticleos
y se dé la formacion de atomos neutros estables. Esto ocurre en z ~ 1081,
cuando la fraccién de electrones libres ha caido a 0.1. La captura de los
electrones para formar los atomos tuvo una consecuencia importantisima:
sin electrones libres, la radiacién electromagnética (los fotones) ya no tenia
con qué interactuar y el medio césmico se volvié transparente Esto signifi-
ca que la radiacion quedd intacta en sus propiedades termodinamicas desde
entonces (es en realidad un cuerpo absolutamente negro), nada mas enfrian-
dose a medida que el Universo sigue expandiéndose, Tr o a~!. Al momento
de desacoplarse de la materia, la radiaciéon tenia una temperatura de unos
3,000 K y ahora se encuentra a una temperatura de 2.725 K, debido a que
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Tabla 2.2: Historia Térmica del Universo

Evento Edad del Universo Temperatura

Tiempo  C. al rojo (z) K
Era de Plank 10-%s 10% 1032
Fin de la Inflacién 10732 5 1032 1019-1027
Nucleosintesis 102 s 1010 10°
Prad = Pm 10t s 104 10
Recombinacién 1013 s 1080 3000
Inicia colapso de minihalos 38-105 Ma 60-30 165-84
Formacién de primeras estrellas 400 Ma 12 35
Presente 13.7 Ga 0 2.7

su longitud de onda (la cual es inversa a su energia) se ha ido agrandando
a medida que participa de la expansion del espacio-tiempo. Tales fotones de
longitud de onda alargada son conocidos hoy en dia como radiacién césmica
de fondo en microondas y reflejan el estado de equilibrio térmico del Univer-
so a s6lo 380,000 anos después del “bang”, al presentar un espectro de Plank
casi perfecto. Después de la formacion de los primeros atomos, se forman
las primeras moléculas de hidrégeno, seguidas por algunos otros compuestos
quimicos més pesados y complejos (HD, LiH, etc.). En la tabla 2.2 se pre-
senta un breve esquema de los eventos importantes en la historia térmica del
Univeso. Los valores de tiempo y temperatura son aproximados y los valores
de z y t en el apartado “formacion de primeras estrellas” corresponden al
momento en que se dé la formacién estelar de forma significativa. Como
veremos a lo largo de la tesis, las primeras estrellas (que eran muy pocas)
se formaron en regiones de densidad muy alta en épocas mas tempranas.

2.2.3. Radiaciéon Coésmica de Fondo

Fn 1964, Arno Penzias y Robert Wilson de Laboratorios Bell descubrieron
la radiaciéon en microondas de la que hablamos anteriormente, lo cual les
valié el premio Nobel y aporté una gran evidencia a favor de un universo
homogéneo a grandes escalas, ya que la RCF es increiblemente isotrépi-
ca. Excepto por un término dipolar debido al movimiento del Sol respecto
a dicha radiacion, la temperatura es constante con pequenas variaciones en
promedio de 11 partes por millén a lo largo del cielo. Sin embargo, a pequenas
escalas, no se observa tal homogeneidad: podemos ver que la materia se or-
ganiza a diferentes escalas que van desde planetas y estrellas, pasando por
galaxias y cumulos, hasta superciumulos de galaxias. La pregunta es: jcémo
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se han formado estas estructuras a partir del mar uniforme de materia y
radiacion?

En el universo temprano existian pequenos excesos de densidad debido
a fluctuaciones cuanticas que fueron amplificadas durante la inflacién, resul-
tando en pozos de potencial que eventualmente evolucionaron en las estruc-
turas que vemos hoy. Estos excesos de densidad producen pequenas desvia-
ciones en la RCF del espectro de cuerpo negro que son conocidas como
anisotropias. Estas desviaciones pueden ser divididas en dos categorias: fluc-
tuaciones espectrales y fluctuaciones espaciales. Para estudiar las primeras,
se promedian los espectros provenientes de todas las direcciones del cielo y
se observa que tanto se desvia del espectro de Plank. En el segundo caso, se
asocia una temperatura al espectro correspondiente a cada direccién; ésta
es la temperatura de mejor ajuste y se observa como varia a lo largo del cielo.

Las anisotropias espaciales se conocen como anisotropias primarias y
estdn, como vimos, directamente relacionadas con las perturbaciones de ma-
teria en el momento de la recombinacién. Pero hay ademads, otro tipo de
anisotropias espaciales presentes en la RCF, que son llamadas anisotropias
secundarias y que pueden ser clasificadas en:

e Anisotropias secundarias gravitacionales; debidas a la interaccién entre
los fotones de la RCF y el campo gravitacional después de la recom-
binacién.

e Anisotropias secundarias post-reionizacion; debidas a la interaccién
entre los fotones de la RCF y los electrones que recién quedan dispo-
nibles, una vez que las primeras fuentes de luz empiezan a ionizar los
atomos que se encuentran a su alrededor.

e Anisotropias secundarias por lineas resonantes primordiales; debidas a
la interaccion entre los fotones de la RCF y diferentes especies quimi-
cas (dtomos, moléculas, iones) que pueblan el medio cosmolégico. La
abundancia de estos elementos no se compara a la de electrones li-
bres en el universo reionizado, sin embargo, la interaccién através de
dispersion resonante es mas eficiente que la dispersiéon de Thompson.

En 1992, el descubrimiento de tales anisotropias con los radiémetros a
bordo del satélite COBE (COsmic Background Explorer), evidencié la exis-
tencia de las tenues perturbaciones cosmoldgicas germinales en el plasma
primordial, que después de miles de millones de anos de evoluciéon deven-
drian en las grandes estructuras galdcticas que vemos hoy. Mds tarde, otras
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Figura 2.3: Esta figura (de la pagina del WMAP), muestra la forma en que
se determina la curvatura del Universo: para las fluctuaciones en la radiacién
césmica de fondo, la escala angular dominante es el dngulo subtendido por
el horizonte sénico en la superficie de dltima dispersién. En un universo
plano esta escala es aproximadamente un grado, lo que corresponde a |
= 180 en el espectro de fluctuacién de temperatura. Si el Universo fuera
abierto, los fotones se moverian en trayectorias divergiendo mas rapidamente
ya que el espacio estd curvado negativamente. Debido a este efecto, un objeto
de un tamano fisico dado parecera tener un tamano angular menor. De
esta forma, si el Universo fuera abierto, la localizaciéon del primer pico en
el espectro de fluctuacién estaria corrido a escalas angulares menores. Lo
contrario ocurriria si el Universo fuera cerrado, el pico se encontraria en una
escala mayor.
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observaciones con mayor resolucién angular permitieron deducir la curvatu-
ra a gran escala de nuestro universo. El detector de anisotropias de la RCF
mas reciente y preciso es el que se encuentra a bordo del satéltite WM AP
(Wilkinson Microwave Anisotropy Probe). Los resultados mostraron que el
universo en el que vivimos es plano. (ver figura (2.3) para una explicacién
esquematica de este resultado).



Capitulo 3

El Paradigma Actual de
Formacién y Evolucion de
Estructuras en el Universo

Como se menciond en el anterior capitulo, la formacién y evolucién de
estructuras cosmicas es el eslabon clave que mejor conecta teoria con obser-
vaciones en la cosmologia. El estudio de este proceso es muy complejo pues
implica la integracién de muchos ingredientes fisicos asi como de un inter-
valo enorme de escalas espaciales y temporales. En el transcurso de varias
décadas, se ha gestado un verdadero paradigma en el marco del cual se pueda
estudiar a fondo todo el proceso de formacién y evolucién de las estructuras
cosmicas del Universo. La idea central de este paradigma es que en el uni-
verso muy temprano se generaron las semillas de lo que luego serdn tenues
fluctuaciones del campo de densidad, mismas que por la accion gravitatoria
imncrementan paulatinamente su amplitud hasta separarse de la expansion
del Universo y colapsarse para formar objetos autogravitantes asi como un
campo de velocidades potencial. El paradigma gravitacional contendié con
muchos modelos alternativos (explosiones césmicas, vortices por turbulen-
cia, fluctuaciones del campo magnético cosmolégico, etc.) pero el desarrollo
heuristico en este campo (modelo—observacién—modelo) ha favorecido am-
pliamente al paradigma gravitacional.

3.1. Conceptos Preliminares

En el marco del paradigma gravitacional es importante realizar un anali-
sis perturbativo del fluido cosmoldgico a fin de encontrar los casos cuando

25
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las fluctuaciones son inestables a la gravedad y como se desarrollan estas in-
estabilidades. Este tipo de andlisis fue introducido originalmente dentro de
otro contexto (formacién de estrellas en el medio interestelar) por J. Jeans
en el ano de 1902. El caso cosmoldgico es mas complejo debido a que: a)
el medio estd en expansién; b) en ciertas épocas, ciertas escalas ni siquiera
estan causalmente conectadas; c) el fluido es una mezcla acoplada de plas-
ma bariénico y radiacién energética (lo cual amerita en realidad un enfoque
relativista) y, como veremos, ademds de materia oscura exética, en cual caso
la aproximacién de fluido se relaja. No obstante el andlisis perturbativo “a
la Jeans” sirve como guia para resolver el problema.

La evolucién gravitacional de las perturbaciones primigenias tiene dos
regimenes, el lineal y el no lineal. En el primer caso, cuando el exceso de
densidad de un punto (o una regién promediada) del campo de densidad,

<) — 5
5= PX) —p

PR (3.1)

(donde p(x) es la densidad de la regién y p) la densidad del universo de fon-
do) es mucho menor a 1, el andlisis perturbativo “a la Jeans” es adecuado,
pero cuando § >> 1, los complejos procesos no lineales requieren mas bien
de un enfoque numérico para seguir la evolucién gravitatoria de las pertur-
baciones. La dindmica en el régimen lineal puede ser descrita con ecuaciones
linearizadas.

El otro aspecto importante a tener en cuenta es la escala del horizonte
de Hubble Ly, escala dentro de la cual los procesos fisicos operan coher-
entemente (hay conexién causal):

Ly=2=H@t) " =nlet, (3.2)
a

donde a es el factor de escala (expansién) y H el pardmetro de Hubble. Para
las eras cuando domina la radiacién y la materia, a(t) o t", con n = 1/2
y n = 2/3, respectivamente, es decir n < 1. Por lo tanto Ly crece més
rapido que el tamano fisico de la perturbacién, A o< a (en el régimen lineal
la perturbacién es tan tenue que su cinematica estd regida por la expansién
del Universo, es decir se expande como éste lo hace). Es fcil inferir entonces
que hubo una época en el pasado en que una perturbaciéon de un tamano
dado (fijado al dia de hoy, por ejemplo) estuvo fuera del horizonte. Dicha
perturbacién cruzaria més tarde el horizonte a un tiempo t.r. Este tiempo
depende del tamano de la perturbacion: entre mas corta es su longitud mas
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temprano se dard el cruce. Asi, toda perturbacién es de tipo suprahorizonte
para cualquier tiempo t < t.. y del tipo subhorizonte para cualquier tiempo
t > t... Notese que sin > 1, entonces a un cierto tiempo la perturbacién sale
del horizonte de Hubble. Es esto lo que justamente ocurre en la inflacién,
cuando a(t) o e!: perturbaciones causalmente conectadas practicamente de
cualquier tamano son bruscamente sacadas fuera del radio de Hubble convir-
tiéndose en causalmente desconectadas. En esta fase, las fluctuaciones pasan
de cudnticas a cldsicas (relativistas).

En muchos casos es mas conveniente usar la masa de las perturbaciones
en vez de sus tamanos pues los mismos estan en constante estiramiento. En
el régimen lineal § << 1 (p ~ p), por lo tanto M, ~ pps(a)¢3, donde £ es el
tamano de una dada regién del Universo con densidad de materia promedio
pm- La masa de la perturbacién M, es constante.

Perturbaciones Suprahorizonte.- Debido a que en este caso los pro-
cesos microfisicos (presién, viscocidad, transporte radiativo, etc.) no aplican
para toda la perturbacion, no importa entonces la composicion de la misma
(bariones, radiacién, materia oscura, etc.). En este caso las perturbaciones
son simplemente perturbaciones a la métrica espacio-temporal. Para estudi-
ar el crecimiento gravitatorio de perturbaciones a la métrica es necesario un
analisis de relatividad general cuya principal dificultad tiene que ver con que
la perturbacién a la métrica no es invariante de norma. Este complejo prob-
lema lo resolvié por primera vez E. Lifshitz en 1946. El resultado es bastante
sencillo y muestra que la amplitud de las perturbaciones métricas fuera del
horizonte crecen cinematicamente con diferentes ritmos dependiendo de la
dindmica expansiva del Universo (dominio de radiacién o de materia). Para
el modelo critico (en épocas tempranas, cualquier modelo cosmoldgico se
aproxima bien a este caso), los modos crecientes de las perturbaciones de
acuerdo a qué domina el fondo son:

St € a(t)? OC e radiacion;

Om+ o< a(t) 3, materia, (3.3)

mientras que para un modelo de De Sitter que describe bien la dinamica de
la época inflacionaria:

Oy o< a(t) ™2 oc e 21, (3.4)

Es interesante mencionar que se puede llegar a los mismos resultados con una
aproximacion extremadamente sencilla llamada de los flujos convergentes y
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basada en el modelo de colapso esférico de top hat (uniforme). Este modelo
analiza simplemente una unica regién esférica de tamano arbitrario inmersa
en un universo de fondo homogéneo; dicha regién tiene una densidad uni-
forme insignificantemente mayor a la del universo de fondo, de tal manera
que su expansion inicial es casi igual a la del universo (en la aproximacién
de flujos convergentes se supone que inicialmente las tasas de expansién de
ambos medios son iguales). La comparacién de la evolucién dindmica de las
densidades de la esfera de tamafio arbitrario (puede ser mas grande que el
radio de Hubble) y del universo de fondo, muestra cémo evoluciona el con-
traste de densidad ¢ con el factor de expansién a del universo. Poco a poco
la velocidad de expansién de la esfera sobredensa disminuye hasta llegar a
detenerse. Este momento se conoce como el tiempo de punto de giro (turn
around point) o de expansién maxima, .z, y €l radio que alcanza la regién
es el radio maximo, 7,,4;. El exceso de densidad en este punto crece por
un factor ~ 5 — 6, dependiendo del modelo cosmolégico (5.54 para el mo-
delo critico). A partir de este momento, la solucién dindmica muestra que
la regién se contraerd con un comportamiento simétrico en el tiempo con
relacion a la fase de expansiéon. Matematicamente la regién colapsa en un
punto al tiempo 2t,,.... No obstante, la idea es que minimas desviaciones de
la aproximacion esférica y del colapso radial, se amplificardn en el proceso
no lineal del colapso produciendo dispersién de velocidades en las particulas
en colapso, misma que detiene el colapso hacia un punto, formédndose una
estructura en equilibrio virial (estadistico) con una dada configuracién y un
radio tipico, r;.. Este radio es del orden de la mitad de r,,,. La densidad
de la region colapsada es de unos pocos cientos la del universo al tiempo del
colapso (para el universo critico el factor es ~ 180). El proceso de colapso
gravitacional es un fenémeno colectivo y en la aproximacion estadistica se
conoce con el oximoron de relajamiento violento.

Peturbaciones Subhorizonte.- Cuando una perturbacién cruza el
horizonte, entonces los procesos microfisicos se enchufan y la evolucién gravi-
tacional de la misma dependerd de la composicién del fluido. Si éste estd com-
puesto de bariones y radiacién acopladas, entonces aplica el andlisis general-
izado y relativista “a la Jeans”. A la inestabilidad gravitacional se le opone
la presién del fluido dominada por la presién radiativa. En el caso de un
medio dominado por materia oscura exdtica (de la cual hablaremos en detalle
§3.2.2), no hay presion térmica pues esta componente es no colisional y no se
acopla a la radiacién. No obstante hay otro proceso de amortiguamiento que
entra en accién mientras las particulas son relativistas (el amortiguamiento
por flujo libre). Para materia oscura fria (es decir que deja de ser relativista
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muy temprano), este mecanismo afecta sélo a perturbaciones extremada-
mente pequenas; las demds son inestables a la gravedad. En lo que sigue,
analizaremos brevemente la fisica de la evolucién gravitacional lineal de per-
turbaciones subhorizonte para una mezcla de bariones, radiacién y materia
oscura no bariénica en un medio en expansion.

3.2. Teoria Lineal de Perturbaciones Subhorizonte

3.2.1. El Caso Baridnico

Consideremos primero el caso en el que toda la materia en el universo es
baridonica. Entonces el medio cosmoldgico se puede describir como un fluido
de bariones y radiacién acoplados y en expansién. Dado que el medio en
épocas tempranas es altamente homogéneo a todas las escalas, las desvia-
ciones de la densidad media en distintas regiones serian més bien pequenas
y entonces el problema de la formacion de estructuras en sus primeras eta-
pas, puede ser atacado con perturbaciones lineales. Siempre que el campo
gravitacional sea débil (por ejemplo: cerca de un hoyo negro tendriamos un
campo fuerte y entonces no podriamos aplicar esta aproximacién) y que
la escala espacial de interés sea mucho menor que la escala del horizonte
Ly, podemos aplicar la gravedad newtoniana. De esta forma, las ecuaciones
hidrodindmicas que gobiernan el comportamiento de un fluido con densidad
p, velocidad v y presién p serdn:

p+V-(pv) = 0
v+ (v-V)v = =V <¢+%>;
Vi = 4nGp. (3.5)

La solucién clasica a estas ecuaciones para un sistema en expansion:

Po
t? = 33
pO( I‘) a3
a
t? = —-I;
vo(t,r) T
2nG 0
dolt,r) = T2

corresponde a un fluido sin perturbaciones. Aqui a = (142) ! es el factor de
escala (expansién). Teniendo ahora en cuenta a las tenues inhomogeneidades,
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expandemos los campos como:

p(X, t) = pO(t)[l + 5(X7 t)];
v(x,t) = vo(x,t)+vi(x,t);
qb(X? t) = ¢o (X) + o1 (Xv t)a (36)

donde x denota las coordenadas espaciales coméviles! y §(x,t) es el con-
traste de densidad a un tiempo t. La posicién comovil esta relacionada a la
posicién fisica r a través del factor de escala como r = ax. La cantidad p(t)
es la densidad media del universo que en adelante llamaremos p(t) dado que
el subindice 0 estara reservado para los valores de los distintos parametros
evaluados al dia de hoy.

Suponiendo que |d], [vi], ¢1 < 1, y que el fluido es adiabético y con una
ecuacién de estado constante en el espacio, de tal manera que la velocidad
del sonido en el mismo (en el fluido) es ¢; = (p/p)'/?, podemos sustituir
en la ecuacion (3.5) y despreciar los términos que no sean lineales. De esta
forma, se encuentra la siguiente ecuacion diferencial que describe la evolucién
temporal de ¢:

. . 2

6(x,t) 4+ 2H (t)0(x,t) — a2

donde H(t) = Ho[Qpro(1 + 2)* + Quro(l + 2)3 + QA]1/2 es el parametro de
Hubble y G' la constante gravitacional. Qg o, Q7,0 y €A son los pardmetros
de densidad de la radiacion, materia y constante cosmoldgica evaluados al
dia de hoy, y estan dados por:

V2(x,1) — AnGp(t)d(x,8) =0,  (3.7)

A e 81
Q= —=; Q = — : Q = — . 3.8
A S M,0 32 PM,0; R,0 SH2 PR,0 (3.8)

El término 87G/3H es el inverso de la densidad critica. El parametro de
densidad 2 puede verse como la contribucion de los distintos componentes

'Para tener una idea de qué es un marco de referencia comévil, imaginemos un globo
hinchdndose como analogia bidimensional del universo en expansién. En ese globo pin-
tamos unas lineas a modo de meridianos y paralelos creando una malla de lineas. Ahora
imaginemos a las galaxias como puntos colocados en las intersecciones de un meridiano y
un paralelo. A medida que el globo se hincha, la distancia entre los puntos aumenta, pero
aun podemos seguir describiendo a una galaxia por la longitud y latitud que tiene en ese
globo, dado que éstas no cambiaran con el tiempo. Las coordenadas comdéviles se mueven
junto con la expansién del sistema, de tal manera que en este sistema los objetos estan en
reposo.
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a la densidad total del universo relativa a la densidad critica; si la suma de
ellos es igual a 1 entonces el universo es plano.

Podemos imaginar a una perturbacién genérica como la superposicion
de ondas planas; mientras estan en el régimen lineal, las mismas evolucio-
nan independientemente unas de otras. Esto efectivamente significa que se
puede representar la distribuciéon como componentes independientes no en
el espacio real, sino en el espacio de Fourier:

3
i(x,t) = V/%ék(t) exp(—ik - x);

S(t) =Vt /V d3x6(x, ) exp(ik - X). (3.9

Aqui k es el vector de onda comdvil, cuya magnitud k£ es el nimero de
onda comévil, y dx es el modo de Fourier correspondiente. El tratamiento
del campo de fluctuaciones en el espacio de Fourier es méas conveniente, de
tal manera que mientras esto es posible (régimen lineal), asi se procede. De
hecho, para una distribucién gaussiana del contraste de densidad, la des-
cripcién estadistica del campo de fluctuaciones en el espacio de Fourier se
reduce a la determinacién de una unica propiedad: el espectro de potencias
P(k) = |6x|?. Debido a que el campo de fluctuaciones es isotrépico, el espec-
tro de potencias depende sélo del nimero de onda k, es decir P(k) o< P(k).
Con el espectro de potencia P(k) definido, se puede calcular por ejemplo el
exceso de masa tipico de una escala espacial dada R simplemente convolu-
cionando P(k) con una funcién de ventana definida a esa escala, Wy (R). Por
lo tanto, es suficiente analizar la evolucién de los modos de Fourier d; por
separado (como si fuese cada uno una perturbacién de una escala dada) y
con ellos se puede luego reconstruir el campo de densidades en el espacio real.

Regresando a la ecuacién de onda (3.7), cada modo de oscilaciéon queda
caracterizado, como cualquier onda, por su amplitud, su longitud de onda y
su fase. En el caso gaussiano (de hecho, varios modelos inflacionarios parecen
generar este tipo de fluctuaciones), las fases de cada modo son aleatorias, y
por tanto no estan correlacionadas unas con otras. De esta forma, la ecuacion
para ¢ (3.7) puede ser escrita en el espacio de Fourier como:

.. . k22
Ok + 2H (t)dx + <a—28 — 47TG,5> ox = 0. (3.10)

El coeficiente entre paréntesis de ¢ tiene dos contribuciones con sentido
opuesto que determinan el tipo de solucién de la ecuacién: el efecto de la
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gravedad compite con el efecto de la presién del gas. A pequenas escalas (k
grande), el gradiente de presién domina y las perturbaciones no crecen, sélo
oscilan como una onda de sonido. Esta es la solucién estable y se dice en
este caso que las fluctuaciones son oscilaciones gravito-acusticas. A escalas
grandes (k pequena), la autogravedad domina y la amplitud de las fluctua-
ciones crece de una manera exponencial en el tiempo (cuando H = 0, es
decir para un fluido en reposo) o potencial en el tiempo (cuando H > 0,
es decir un fluido en expansién). En este caso, la solucién es inestable y la
perturbacién sufre el colapso gravitacional. El limite entre los dos regimenes
se establece cuando la longitud de onda fisica de la perturbacién

27
A= — 3.11
; (311)
es igual a la llamada longitud de onda de Jeans:
T
AJ =cCsqy | ==, 3.12
=5 (312)

para la cual el coeficiente de ¢ en la ecuacién (3.10) se hace cero.
Es convencional introducir la masa de Jeans como la masa dentro de una

esfera de radio A;/2:
M = 4_7T— ﬂ ’ (3 13)
r=5r5) - .

En una perturbaciéon con masa mayor a M la gravedad supera al gradiente
de presién y la estructura colapsa. Esto pone un limite a las escalas que son
capaces de colapsar en cada época.

Regresando a la ecuacién (3.10), vemos que el coeficiente de § actia co-
mo una especie de friccidon o viscocidad: en ausencia de este término “amor-
tiguante” (H(t) = 0), tendriamos que los modos crecientes de la solucién
inestable aumentan exponencialmente como encontré Jeans originalmente.
Lo que nos interesa ahora es el caso de colapso gravitacional, asi que abor-
daremos el régimen altamente inestable, es decir cuando k << k. En esta
aproximacién la ecuacién (3.10) queda:

O + 2H (t)d), = 4G poy,, (3.14)

donde hemos pasado de notacién vectorial a escalar, dado que en un uni-
verso homogéneo e isétropo, sélo la magnitud del vector es importante, no
asi su direccién. La ecuacién (3.14) tiene en general dos soluciones, una de
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0 5 10

Figura 3.1: Factor de crecimiento de las perturbaciones normalizado a 1 para
z=0. La linea continua representa el caso plano (25 = 0.7 y Q,, = 0.3),
la linea segmentada el abierto (€, = 0.3) y la linea punteada el modelo
Eistein—De Sitter.

las cuales crece con el tiempo y es la que dominara la evolucién de la den-
sidad. Tenemos que durante la etapa lineal, la perturbacién mantiene su
forma en coordenadas coméviles y crece en proporcién al llamado factor de
crecimiento D(t). Es facil mostrar que la solucién es tal que D(t) o ¢ cuan-
do domina la radiacién; como en este caso a o< t'/2, entonces D(a) o a?.
Cuando domina la materia sobre la radiacién D(t) o« t2/3 y como a o t*/3en
este caso, entonces D(t) x a. En épocas posteriores, para un universo plano
con constante cosmoldgica, este término comienza a dominar sobre el de la
materia y radiacién. Una buena aproximacién para D(t) para un universo
plano con dominio de materia y constante cosmolégica (el modelo ACDM)

es:
9(2)
Dit(2)] = —L2. 3.15
donde (Carroll et al. 1992 [18]):
5 —
9(=) ~ 50 |0 =+ (L+ Qur/2) 1+ Q/70)| (3.16)
con: Qoo r 0
Qo1 +2)7 Iy
=M s gy (3.17)
donde

E% = Qpo + Quo(1 + 2)3. (3.18)
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Como se puede apreciar, de la ecuacién (3.15), el factor de crecimiento ha
sido normalizado a 1 al dfa de hoy. En la figura (3.1) se muestra la variacién
de D(z) para tres modelos cosmoldgicos.

Amortiguamiento de Silk

El resultado del anélisis perturbativo de fluctuaciones en un fluido ideal de
bariones y radiaciéon muestra que la masa de Jeans M ;, cuando domina
la radiacién, es del orden de la masa del horizonte, es decir de la regién
causalmente conectada, My = p(t)(47/3)L3;(t). Esto es debido a la fuerte
presion de la radiacion, siendo en este régimen la velocidad del sonido del
fluido del orden de la velocidad de la luz. Cuando la materia comienza a
dominar en la dindmica del Universo, la presién baja pero no mucho pues
la materia sigue acoplada a la radiacién. Finalmente, después de la recom-
binacién, cuando materia y radiacién se desacoplan, la presién decae es-
trepitosamente: es simplemente la presiéon de un gas de hidrégeno y algo de
helio neutros a T' < 4000K; en ese momento, la masa de Jeans es de apenas
~ 105M,. Pero en realidad hubo otro proceso que no permite llegar ¢
a las fluctuaciones de escalas galacticas a la época de la recombinacion.
Como se vid, las fluctuaciones bariénicas subhorizonte son gravitacional-
mente estables antes de la recombinacion. Ellas congelan la evolucién de
su 0 al cruzar el horizonte y las perturbaciones estdn en un estado de os-
cilaciones gravitoacusticas. A tiempos muy anteriores a la recombinacién
el acoplamiento entre materia y radiacién es perfecto por lo que el fluido
(plasma) materia-radiacion es ideal. Sin embargo a medida que el Universo
se expande, la radiacién se enfria adiabdticamente y el acoplamiento con la
materia se hace mas imperfecto, al caso limite, se desacopla por completo en
la época de la recombinacién (z ~ 1080, t ~ 380,000 afios). El hecho de que
la radiacién se va desacoplando de la materia (difusién foténica) provoca que
las oscilaciones gravito—acusticas disipen energia y se amortigiien. Este pro-
ceso, descubierto por Silk (1968), provoca que las fluctuaciones se borren. El
calculo detallado muestra que hasta la recombinacion todas las fluctuaciones
de escalas menores a ~ 103 M, se borran por el amortiguamiento de Silk,
planteando un grave conflicto para el caso de universos donde sélo existe
materia baridnica: ;Cémo explicar entonces la formacion de las galaxias?
La escuela soviética, lidereada por Yacob Zel’dovich, desarrollé en los anos
70 y 80’s un escenario de fragmentacién por inestabilidades térmicas de las
fluctuaciones que si sobreviven (las de escalas mayores a ~ 103Mg) que
podia explicar la formacién de las galaxias (el escenario de los “pancakes”).
Sin embargo, la amplitud que luego se midié en la radiacién césmica de fondo
para estas fluctuaciones es muy pequenia, implicando que su fragmentacién

‘vivas”
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apenas estaria dando origen a las galaxias en el presente, cosa que contradice
toda observacién.

3.2.2. El Caso con Materia Oscura Exdtica

Los cosmodlogos en el occidente, entre ellos el mexicano Carlos Frenk,
propusieron entonces que una manera de lograr la formaciéon de galaxias es
suponiendo que en el Universo domina la materia oscura exdtica, también
llamada materia oscura no bariénica. Esta materia no interactiia electro-
magnéticamente, por lo tanto las fluctuaciones constituidas de esta materia
no tienen una presion radiativa que se oponga a su evolucién gravitacional
y, mucho menos sufriran del amortiguamiento de Silk. Esta propuesta venia
respaldada con la creciente evidencia astronémica de la existencia de grandes
cantidades de materia oscura en las galaxias y cimulos de galaxias y de la
afinidad de la teoria inflacionaria a la existencia de particulas supersimétri-
cas.

Amortiguamiento de las Fluctuaciones de Materia Oscura
Pero incluso las fluctuaciones de materia oscura exdtica sufren un proceso de
amortiguamiento; este es llamado amortiguamiento de flujo libre. Mientras
las particulas oscuras sean relativistas, estas viajan por sus geodésicas y
pueden fluir libremente por escalas menores al horizonte (= ct), borrando
toda perturbacién de tamanos menores al del horizonte al tiempo cdésmico ¢
(ver por ej. Padmanabhan 1993 [81]). Si las particulas se vuelven no relativis-
tas muy temprano, entonces todas las escalas sobreviven al amortiguamiento
por flujo libre practicamente; mientras que si permanecen relativistas por un
intervalo de tiempo prolongado, incluso las escalas galacticas pueden llegar
a borrarse. Esto da lugar a clasificar a las hipotéticas particulas de materia
oscura en 3 tipos de acuerdo a la época en que se vuelven no relativistas.
Una particula se dice relativista cuando su energia cinética o temperatura
asociada es mayor a su energia en reposo:

My C?

AT, > =2, (3.19)

donde k es la constante de Boltzmann, A es una constante cercana a la
unidad, T, y m, son la temperatura y la masa de la particula y c es la
velocidad de la luz en el vacio. En las épocas en que las particulas son
relativistas, T, es similar a la temperatura de la radiacion; esta tultima de-
crece con el tiempo por la expansion como Tyag o ¢~ /2. Por lo tanto la
época en que AkT, se hace igual a m,c?/2, el tiempo de “no relativista”,



36 3.2. Teoria Lineal de Perturbaciones Subhorizonte

escala inversamente proporcional al cuadrado de my: t,, o m; 2;

tras mas masiva es la particula méas pronto se vuelve fria. Como veremos
mas adelante el hecho de cudndo las particulas se vuelven no relativistas
tiene profundas implicaciones en la formacién de estructuras césmicas. Por
lo tanto, de acuerdo a sus masas, las particulas pueden ser:

mien-

e Materia Oscura Fria (CDM en inglés), m, >> GeV; el principal can-
didato, y el mas buscado por los fisicos, es el neutralino. También
fue un candidato muy aceptado el axién, el cual tiene una masa casi
despreciable, 107%eV, sin embargo nace por construccién frio en una
ruptura de simetria en la cromodindmica cudntica. Se han encontrado
recientemente ciertas inconsistencias tedricas para esta particula.

e Materia Oscura Tibia (WDM en inglés), m, = 0.5 KeV hasta decenas
de MeVs; los principales candidatos son el neutrino estéril y el neutrino
derecho con masas alrededor del KeV o maéas. Hay experimentos que

buscan detectar estas particulas.

o Materia Oscura Caliente (HDM en inglés), m, hasta de algunas cente-
nas de eVs; el principal candidato es el neutrino. De hecho es la tnica
particula de materia oscura exética que se ha detectado y cuya exis-
tencia predice el modelo estandar. Sin embargo los neutrinos parecen
tener masas muy pequenas, segin recientes experimentos, inferiores al
eV para la especie mas abundante que es el neutrino electrénico. Con
estas masas, la contribucién de los neutrinos a la densidad del Univer-
So es muy pequena, 2, ~ 0.007, es decir similar a la de las galaxias
luminosas pero mucho menor que la Qg4 v por lo tanto se descarta.

Como puede verse, el hecho que las particulas sean del tipo CDM, WDM
o HDM, depende basicamente de su masa. Aproximadamente se tiene la
siguiente situacién:

CDM: my, ~ 100 Gev — M,in = 10_5M@;
WDM: my, ~ 1 Kev — Min ~ 4 x 10°Mg; (3.20)
HDM:  my ~ 10 ev — M ~ 10'6Mg,

donde M,,;,, es la masa del horizonte a la época en que la particula se vuelve
no relativista, por ende es la minima masa que sobrevive al flujo libre; escalas
mayores no se borran. Como se ve, para el HDM otra vez surge el proble-
ma de formacién de galaxias por lo que fue descartado tempranamente. Por
economia se estudio el caso extremo de CDM donde sobreviven todas las



3. Formacion de Estructuras 37

escalas de interés cosmoldgico, ademas suponiendo que estas particulas son
totalmente no colisionales. Este es el escenario por excelencia usado para ex-
plicar la estructura de gran escala del Universo y la formacion de galaxias.
Cuando las fluctuaciones entran en su régimen no lineal de evolucién grav-
itacional, el proceso es altamente complejo por lo que tiene que ser atacado
principalmente con métodos numéricos en poderosas computadoras.

El Escenario Jerdrquico CDM. El punto de partida para estudiar la for-
macién de estructuras césmicas ya autogravitantes a través de simulaciones
numéricas no lineales es el espectro de potencias de las fluctuaciones a un
tiempo avanzado dado, la recombinacién por ejemplo. Como se vio, si las
fluctuaciones estdn dominadas por CDM, sobreviven todas las escalas cos-
moldgicas. Sin embargo, incluso para estas fluctuaciones existe un proceso de
estancamiento (pero no borrado) en su evolucién en la época cuando domina
la radiacion (prqq >> pm)- En estas épocas la dindmica de la expansién del
Universo estd controlada por p,.q, por lo tanto el tiempo caracteristico de
estiramiento de una fluctuacién (en su régimen lineal se expande junto con
el Universo, ain no es autogravitante), es teq) ~ (Gpmd)_l/ 2. mientras que
el tiempo caracteristico de contraccién por la gravedad de la fluctuacién es
teontr ~ (Gpm)_l/ 2. Debido a que prqq >> pm, tenemos que texp << teontr,
es decir que en lo que la fluctuacién intenta contraerse por su gravedad, la
expansion del Universo dominada por la radiacién lo evita. Este fenémeno se
conoce como “estancamiento por expansion” y provoca que todas las fluctua-
ciones que cruzaron el horizonte antes de la igualdad radiacién—materia (es
decir las de tamafios menores al horizonte a esa época, Mo, (tig) = 1013Mg)
congelen su evolucién gravitacional. Mientras tanto, las escalas mayores al
horizonte se encuentran en evolucién. Este fenémeno dejard una profunda
huella en el espectro de potencias procesado.

3.2.3. El Espectro de Potencias Procesado de las Fluctua-
ciones

Debido a que las fluctuaciones son aleatorias en origen, podemos intro-
ducir algunas propiedades estadisticas ttiles para describir las fluctuaciones
de densidad y su evolucién gravitacional. Aqui hablaremos de la varianza,
del espectro de potencias y de cémo se transforma debido a los procesos evo-
lutivos y de amortiguamiento que se describieron en la subseccién anterior.
El llamado espectro de potencias de las perturbaciones de densidad P(k) =
|6%|> mide la amplitud de las fluctuaciones como una funcién del nimero
de onda k. En los modelos estandares, la inflaciéon produce un espectro de
potencias inicial P;(k) o k™ con n; ~ 1. Este valor de n; corresponde a
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lo que se llama el espectro invariante de escala, en el cual, al momento de
cruzar el horizonte, la amplitud de las fluctuaciones es la misma indepen-
dientemente de sus escalas. El espectro de potencias invariante de escala
fue inferido empiricamente en trabajos seminales de Zel’dovich y Harrison
independientemente en el afio de 1970. Si se tuviera n; > 1, habria pertur-
baciones de pequenas escalas tales que al cruzar el horizonte su densidad
es tan alta que el radio de la misma podria ser el radio de Schwarzchild, es
decir serfan agujeros negros primordiales. Agujeros negros de masas menores
a 10' gr sufren la evaporacién de Hawkings hasta el presente y la radiacién
gamma que producen constituiria un fondo gamma. El fondo de rayos gam-
ma observado pone una cota a n; cercana a 1 por arriba. Por otro lado, si
n; hubiera sido < 1, las perturbaciones a gran escala al cruzar el horizonte
serian mas densas que las pequenas dando lugar a una estructura a gran
escala incorrecta con relacién a lo observado. Las observaciones ponen una
cota a n; cercana a 1 por abajo. En conclusién, el valor méds probable de n;
es 1.

La forma del espectro de potencias no permanece inalterada hasta el pre-
sente, sino que se modifica en virtud de diversos procesos fisicos que afectan
a las fluctuaciones: evolucién gravitacional, procesos disipativos y de amor-
tiguamiento. El efecto combinado de todos estos procesos se resume en la
llamada funcion de transferencia, la cual relaciona al espectro de potencias
inicial con el espectro procesado a la época de la recombinacién:

P(k) o< T?(k)Pi(k). (3.21)

La forma estandar de calcular la funcion de transferencia es resolviendo la
ecuacion de Boltzmann para la evolucién temporal de las distribuciones en el
espacio—fase de todas las especies de particulas del modelo (bariones, fotones,
neutrinos, materia oscura no bariénica, etc.). Un buen ajuste a los cédlculos
numéricos de la ecuacién de Boltzmann acoplada incluyendo materia oscura
es (Bardeen et al. 1986 [8]):
[1+3.89¢ + (16.1¢)2 + (5.46¢)° + (6.71¢)*] /",
(3.22)
donde ¢ = k/[Qn0h®Mpc™!], con h = Hy/(100 km/s Mpc™1). Si bien es
posible calcular la forma del espectro de potencias procesado comparado
al primordial en cualquier modelo, no hay una manera a prior:i de fijar su
amplitud. Hay insuficiente conocimiento de la fisica del origen de las fluctua-
ciones como para permitirnos predecirla con alguna certeza. La amplitud de
P(k) es por lo tanto, dejada como un pardmetro libre cuyo valor es asignado

In(1 + 2.34¢q)

T(k) = 2.34q
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a partir de un ajuste de mediciones de las fluctuaciones de la RCF o de la
abundancia de cimulos de galaxias. Este proceso es conocido como normal-
izacion. El espectro procesado es la condicién inicial para el estudio ulterior
de la evolucién de las fluctuaciones, cuando éstas entran en el régimen no
lineal. Para estas fases se emplean simulaciones numeéricas en supercom-
putadora: la evolucién de millones de particulas puntuales desplazadas de
acuerdo al espectro de potencias P(k) en una caja son estudiadas integran-
do numéricamente las ecuaciones de movimiento newtonianas, suponiendo
condiciones de frontera periddicas.

Veamos conceptualmente cémo se comporta T'(k). Conforme el Univer-
so se expande, el horizonte crece cada vez més (proporcional a ct). Esto
significa que la longitud de onda de cualquier perturbacién sinusoidal (una
distancia que permanece constante en coordenadas comdviles) tarde o tem-
prano llagara a ser menor que la escala del horizonte. Como se menciond,
antes de la recombinacion, fotones y bariones estan fuertemente acoplados y
actian como un fluido simple donde la velocidad del sonido es del orden de
la velocidad de la luz. Esto significa que la longitud de Jeans es enorme, del
orden del tamano del horizonte. De esta forma, las perturbaciones que han
entrado en el horizonte, son estables. Pero ademas las de masas menores a
~ 104Mg, llegan a borrarse hasta la recombinacién (z = 1080) por el amor-
tiguamiento de Silk. Las fluctuaciones que entraron en el horizonte después
de la igualdad radiacién-materia (la masa del horizonte correspondiente es
~ 5 x 101¥ M) nunca fueron afectadas por la microfisica. Esto significa
que T(k) =~ 1 para toda fluctuacién mayor a =~ 5 x 10'3Mg: el espectro
de potencias conserva su forma inicial a grandes escalas; en cambio, para
escalas pequenas, tenemos que las fluctuaciones bariénicas simplemente se
borraron. Si las fluctuaciones son de materia oscura no baridénica, entonces
si sobreviven pero las que cruzaron el horizonte antes de la igualdad (masas
menores a ~ 5 x 1013Mg)) estancan su evolucién por la expansién. Luego de
la igualdad contintdan creciendo en amplitud pero el efecto del estancamien-
to queda impreso en el espectro de potencias, mismo que cambia en forma
con relacién al inicial a las escalas menores a = 5 x 10'3M,. Para las escalas
més pequenas el espectro tiende a la forma P(k) oc k™4,

En el caso de perturbaciones gaussianas, tenemos que el valor medio de
las fluctuaciones de densidad es por definicién igual a cero; y una medida del
grado de inhomogeneidad a una escala dada es su valor cuadrado medio, es
decir, su varianza 02 =< § >2, relacionada al espectro de potencias a través
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de:
2 1

=53 /0 b P(k)W?*(kR)k?dk, (3.23)

donde W (kR) es la transformada de Fourier de la llamada funcién de ven-
tana, que toma en cuenta sélo los modos que son relevantes. En el caso
particular del modelo top-hat esférico, la funcién de ventana es W = 1 den-
tro de una esfera de radio R y cero fuera de ella. Asi que la transformada
de Fourier en este caso sera:

- 3(sinkR — kRcoskR)

= . .24
w NE (3.24)

La funcién o es mas intuitiva que el espectro de potencias: describe el ex-
ceso de masa tipico de una regiéon de radio R y masa correspondiente M.
La varianza primigenia (correspondiente al espectro de potencias primige-
nio) es: o(M) ox M~2/3. La varianza procesada correspondiente al espectro
procesado que incluye CDM conserva este comportamiento para las escalas
mayores a =~ 5 x 1013Mg pero a escalas menores tiende a aplanarse (efecto
del estancamiento por expansién); en realidad va como o «1/InM. La nor-
malizacion de la varianza procesada se hace a través de la cantidad og que
es el valor de la varianza en una esfera de radio 8h™'Mpc y que se deter-
mina ya sea de las anisotropias de la RCF o de la abundancia de ctimulos.
En la figura (3.2) se muestra el valor de ¢ como funcién de la masa para
distintos modelos cosmoldgicos, con og = 0.75, que es el valor mas actuali-
zado. Los modelos utilizados fueron planos con €2, = 0.2, 0.3, 0.4, 0.5 y
el modelo Einstein—De Sitter. La figura (3.3) original de Tegmark/SDSS y
Firmani/Avila-Reese ilustra la capacidad de restringir la varianza predicha
para las fluctuaciones con las observaciones, desde la RCF hasta el bosque
de Ly « y la relacién Tully—Fisher para galaxias de disco.

3.2.4. Evolucién No lineal de las Perturbaciones

En las regiones sobredensas, la autogravedad de la concentracién de masa
local competird contra la expansion del universo, es decir, esta region se ex-
pandira a un ritmo cada vez mas lento comparado con el universo de fondo.
Esto ocasionara que el contraste de densidad se vaya incrementado cada vez
mas y por tanto, que el potencial gravitacional local sea méas y mas domi-
nante. Eventualmente, dicha regién colapsara bajo su propia autogravedad y
se formara un sistema enlazado. Como hemos visto en la subseccién anterior,
las fluctuaciones de densidad evolucionan en un principio de forma lineal ya
que el contraste de densidad es pequenio. Conforme pasa el tiempo, dicho
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Figura 3.2: Valor de o(M) para diferentes modelos cosmoldgicos. Los modelos
utilizados fueron planos con 2, = 0.2, 0.3, 0.4, 0.5 y el modelo Einstein—De
Sitter. Los valores de §2,, disminuyen de arriba hacia abajo. Note como las
curvas de la varianza se aplanan drasticamente hacia masas menores a partir
de ~ 10" — 10" M. Este es el claro efecto del estancamiento por expansién
que sufrieron las perturbaciones que cruzaron el horizonte cuando dominaba
la radiacién

contraste va siendo cada vez mas grande hasta que la aproximacién lineal ya
no es valida. Entramos entonces en el régimen no lineal. La evolucién grav-
itacional cuando se ha entrado en tal régimen es un proceso muy complicado
y en general es estudiado a través de simulaciones numéricas de N—cuerpos.
No obstante, la implementacién de métodos analiticos y semianaliticos ha
resultado ser de gran utilidad para entender las pricipales caracteristicas
del colapso. El modelo méas simple que puede ser estudiado analiticamente
estd basado en la suposicién de que la regién sobredensa es uniforme y esféri-
camente simétrica (alrededor de algiin punto). La simetria de esta situacién
significa que la perturbacién puede ser tratada como un universo (cerrado)
separado del universo de fondo. La transformada de Fourier del contraste
de densidad fue 1til en el régimen lineal dado que cada modo evoluciona
de forma independiente. Esto no ocurre en el régimen no lineal, asi que no
hay ventaja en el uso de las componentes de Fourier en este caso y es mejor
estudiar la evolucién de § en el espacio real directamente.

Consideremos un exceso de densidad inicial §; dentro de una esfera de radio
R (mucho menor que el horizonte). El colapso top—hat esférico puede ser
descrito por la ecuacién newtoniana (con una correccién por la constante
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Figura 3.3: Restricciones observacionales del valor de o(M). La linea sélida es
o(M) para el modelo ACDM y los puntos con barras de errores corresponden
a diferentes sondeos observacionales. Esta grafica resume la impresionante
capacidad predictiva que tiene todo el escenario cosmoldgico ACDM: la de-
scripcién que ofrece de la estructura a mediana y gran escala del Univero
estd muy de acuerdo con las observaciones para un enorme intervalo de es-
calas, objetos astronémicos y procesos fisicos. Créditos: Tegmark/SDSS y
Firmani/Avila—Reese
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cosmoldgica):
d*r
200
donde M es la masa contenida dentro de la regién de radio r (no comévil).
Se supone que la materia estd distribuida en cascarones esféricos que no se
cruzan durante la evolucién. El instante inicial ¢; se escoge como un tiempo
en el cual § es tan pequena que la regién se expande atin con el universo de
fondo. Cuando el cascarén alcance su radio maximo r,,q, al tiempo ¢4z, la

densidad de la region sera:

GM

s (3.25)

p(zm) = 5.6p(2m) (3.26)

para el caso Einstein—De Sitter. En el caso ACDM, esta ecuacién es una
buena aproximacion para z > 2. Después de alcanzar el radio maximo, la
region sobredensa colapsara. En el caso ideal, la masa contenida colapsaria
a un punto. La teoria lineal predice que en este momento d. = 1.686 para el
caso Einstein—De Sitter y

e = 168609955 (3.27)

para el caso Qa0 + Qa0 = 1. Entonces, se considera que un halo colapsa al
corrimiento al rojo z, si:

dc
D(z)

Esta cantidad es llamada densidad critica para colapso.

En la realidad, el halo no colapsara hasta llegar a ser un punto, sino que
debido la falta de una simetria perfectamente esférica, la materia oscura
experimenta un proceso de relajacion violenta y rapidamente alcanza un
estado virial. El resultado no sera entonces un punto de densidad infinita sino
una configuracién extendida de radio 744 = (Fmaz/2) al tiempo t. = 2tas
y con un exceso de densidad final (relativo a la densidad critica) dado por:

So(2) = (3.28)

Poir = 18%25(,2@") (3.29)

en el caso Einstein—De Sitter. Para el caso Q7 + Q24 = 1, el valor del exceso
de densidad final relativa a la densidad critica es (Bryan & Norman 1998
17)):

A, = 1872 + 82d — 3942, (3.30)

donde
d=Quy — 1. (3.31)
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Para una region virializada (halo) de masa M, su radio virial, velocidad cir-
cular y temperatura, en el caso Einstein—De Sitter y bajo varias suposiciones,
estaran dados por (Barkana & Loeb 2001 [9]):

1/3 -1/3 —1
Tvir = 0.784 <L> |:QMO AC :| <1 + Z) h_1 kpC§

108h—1MM, Qar 1872 10
(3.32)
M U3 1m0 A 16 /14 2\?
=234 ¢ km s .
Ve =23 <108h—1M@> [QM 18772} <1o> msT (333)
M 2B Q0 Ae 1V2 (142
T =198 x 104 (L) (5 ¢ K
98 > 10 (0.6) <1O8h—1M@> [QM 187r2] < 10 > ’
(3.34)

donde p es el peso molecular medio y m,, la masa del protén. El valor de
dependerd de la fraccién de ionizacion del gas: u = 0.59 para un gas primor-
dial completamente ionizado, i = 0.61 para un gas de hidrégeno ionizado y
helio una vez ionizado, y i = 1.22 para un gas primordial neutro.

Si bien el colapso esférico captura algo de la fisica que gobierna la forma-
cién de halos, en realidad la formacién de estructuras procede de un modo
jerarquico: las primeras estructuras en formarse seran las de masa baja y
posteriormente se formaran las de alta masa a través de un proceso de agre-
gaciéon de materia (no estd muy claro si se trata de fusiones de objetos ya
formados o de acrecién de materia gradual o de las dos cosas combinadas).
Este escenario es conocido como bottom-up. Simulaciones numéricas de la
formacién jerarquica de halos CDM predicen un perfil de densidad tipico,
con una forma independiente de la masa y de los pardmetros cosmoldgicos:

Ps
p(r) = TN (3.35)
conocido como perfil Navarro-Frenk-White (Navarro et al. 1997 [76]), donde
ps ¥ Ts son una densidad y un radio caracteristico. La masa del halo y
la densidad caracteristica estan fuertemente correlacionados: halos de baja
masa seran mas densos que los sistemas masivos y esto se refleja en el hecho
de que los halos de baja masa colapsan primero.

3.2.5. Formalismo de Press—Schechter: la Funciéon de Masa
de los Halos

Ademas de caracterizar las propiedades de los halos individuales, una
prediccién critica de cualquier teoria de formacién de estructuras es la abun-
dancia de halos, es decir, el nimero de halos por unidad de volumen a un
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cierto corrimiento al rojo como funcién de la masa. Esta prediccién es de
suma importancia para inferir la abundancia de galaxias y cimulos de ga-
laxias. Mientras que sélo las simulaciones numéricas nos dan la distribu-
cién espacial de halos, las técnicas analiticas son extremadamente ttiles ya
que son mucho mas rdapidas y permiten el analisis de una amplia gama de
parametros. El método mas utilizado de este tipo fue desarrollado por W.
Press y P. Schechter (Press & Schechter 1974 [84]). En su aproximacién,
la abundancia de halos al corrimiento al rojo z es determinada consideran-
do un campo aleatorio Gaussiano, crecimiento gravitacional lineal y colapso
esférico. Ellos procedieron de la siguiente manera: definieron un campo de
densidad suavizado d;; promediando & sobre regiones esféricas de radio tal,
que la masa contenida fuera M en promedio. Siendo o(M) =< 63, >1/2 su
fluctuacién rms de la masa. Consideraron que un punto x es parte de un
halo virializado de masa mayor a M si:

S (z) > 6. (3.36)

La probabilidad de que esta condicién se cumpla es:

o0 2
Ploa(z) > 6] = / oy e \/_a( oo [—20‘2372%} (3.37)
es decir, igual a:
Ploy(x) > dc) = 1erfc [\/_j( )] (3.38)

donde erfc(x) es la funcién de error. Ellos identificaron esta probabilidad con
la fraccién de particulas de materia oscura que son parte de halos colapsados
de masa mayor que M al corrimiento al rojo z, s6lo que tenia que multipli-
carse por un factor 2 para asegurarse de que todas las particulas terminaran
como parte de un halo con M > 0. Asi, la férmula para la fracciéon de halos
con masa mayor que M al corrimiento al rojo z es:

F(M, z) = erfc [M} . (3.39)
V20 (M)

El factor 2 es 1util para no tenernos que preocupar por incluir sélo a las

fluctuaciones positivas de 0. Diferenciando la ecuacién (3.39), obtenemos

el nimero de halos por unidad de volumen comévil al corrimiento al rojo z,

con masa entre M y M + dM:

podv T V2
NpgdM = \f g P [ Z}dM, (3.40)
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Figura 3.4: Numero de halos de masa mayor a un valor especifico de M en
funcién del corrimiento al rojo. Las lineas sdlidas corresponden al colapso
elipsoidal (ST) y las lineas punteadas al colapso esférico (PS). La masa
minima se indica a un lado de cada par de curvas.

donde: 5
C
v= DRl (3.41)
es el numero de desviaciones estandares que el colapso critico representa
a la escala de masa M, o equivalentemente es la altura del pico de densi-
dad. Se define una masa caracteristica para cada corrimiento al rojo M, (z),
haciendo v = 1, es decir, o(M,) = d./D(z). Los halos de esta masa son lla-
mados halos 1o. En general, halos con ¥ = N son llamados halos No. Entre
mayor sea el valor de NV, menos probable serd encontrar un halo con la cor-
respondiente masa. Sin embargo, sera en halos de alta N donde se habran de
formar las primeras estructuras césmicas. La férmula de Press—Schechter
presenta un notable acuerdo con los resultados de simulaciones numéricas,
pero un acuerdo aun mayor se alcanza con una férmula ligeramente diferente
propuesta por R. Sheth y G. Tormen (Sheth & Tormen 1999 [100]):

B 1 2 po dv' V"2
NepdM = A <1 + 1/2q> 0 T exp | = | dM, (3.42)
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Figura 3.5: Nimero de halos por unidad de volumen comévil de acuerdo
al colapso elipsoidal. El valor del corrimiento al rojo se encuentra al lado
izquierdo de cada una de las curvas.
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Figura 3.6: Densidad de halos diferencial como funcién de la masa y
el corrimiento al rojo, graficada aqui como la funcién de multiplicidad
M?p~'dn/dM. Las lineas sélidas corresponden al modelo de Sheth-Tormen
y las lineas punteadas al de Press—Schechter. Los valores de z aumentan de
arriba hacia abajo y se indican en el texto.
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Figura 3.7: Funcién de Multiplicidad de Springel et al. (2005). Los circulos
con barras de error son las mediciones de la simulacién numérica del milenio
(N = 21603 ~1.0078 X 10'° particulas desde z = 127 al presente en una re-
gién ciibica de 500h~! Mpc de lado), las lineas continuas son las predicciones
de ST y las punteadas las de PS.
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Figura 3.8: Corrimientos al rojo de colapso para perturbaciones 1o, 20 y 30
de acuerdo a la masa del halo.

donde v/ = y/av, a = 0.707, A = 0.322 y ¢ = 0.3. Ellos llegan a esta
férmula considerando un colapso elipsoidal, que resulta ser mas realista que
un colapso esférico. En la figura (3.4) se muestra el nimero de halos por
unidad de volumen comévil de masa mayor a M, calculado utilizando los dos
formalismos: la linea sélida corresponde a la férmula de Sheth-Tormen (ST)
y la linea punteada a la de Press—Schechter (PS). Podemos ver que las curvas
PS presentan una caida més rdapida y que ésta empieza a un corrimiento al
rojo menor respecto a las curvas ST. Vemos que esta diferencia es mayor
entre mas grandes sean la masa minima y el corrimiento al rojo, lo que
implica que PS subestima la catidad de halos de alta masa, sobre todo en
las etapas mas tempranas. En el caso de halos de masa baja, vemos que la
diferencia es pequena entre uno y otro formalismo; esto se debe a que en
el caso de PS la falta de halos de alta masa se ve compensada con la gran
cantidad de halos de baja masa que predice.

En la figura (3.5) presentamos el nimero de halos por unidad de volumen
comovil como funcién del valor de la masa del halo, para diferentes corrim-
ientos al rojo. Aqui s6lo mostramos la curva correspondiente a ST. Vemos
aqui la evolucion temporal de la funcién de masa; como mencionamos antes,
la formacion de estructuras procede jerarquicamente y esto se refleja en que
las masas de la mayoria de los halos sélo alcanzan valores grandes a épocas
recientes. En la figura (3.6) se presenta la densidad de halos diferencial co-
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mo funcién de la masa y el corrimiento al rojo, graficada como la funcién
de multiplicidad M?p~tdn/dM, tal como lo presentan Springel et al. 2005
(Springel et al. 2005 [104]) (figura 3.7) para enfatizar la masa de halos més
frecuente, la que mas contribuye a la densidad de masa total. La funcién de
multiplicidad fue calculada para los siguientes valores de z: 0, 1.5, 3.06, 5.72
y 10.07.

Por ultimo, mostramos el corrimiento al rojo de colapso de acuerdo a la
masa del halo en la figura (3.8). Aqui vemos que en los halos més tipicos
(1o), sélo se formaran estructuras a corrimientos al rojo relativamente re-
cientes, mientras que las primeras estructuras en formarse lo hardn dentro
de halos con No mayor (N > 1).

3.2.6. Velocidades Peculiares

En nuestro estudio de la inestabilidad gravitacional nos hemos enfocado
en las propiedades del campo de densidad p, o equivalentemente, de las per-
turbaciones de densidad §; pero ciertamente hay otras dos variables en las
ecuaciones de movimiento: el campo de velocidad v y el potencial gravita-
cional ¢.

En ausencia de inhomogeneidades, las particulas comoviles tienen ve-
locidades determinadas por la ley de Hubble. Las inhomogeneidades en el
universo perturbaran el flujo de Hubble y se inducirdn velocidades peculiares
entre ellas. Segin la teorfa lineal la velocidad peculiar varia como (Pebbles
1993 [83]):

v x aD. (3.43)
Podemos escribir: . 4D  dDda
D=— =" (3.44)
y la ecuacién (3.43) queda:
vox Df(a)a, (3.45)
donde: dinD  adD
fla) = dlna D da’ (3.46)

D estd dada por la ecuacién (3.15) y a es:

a(t) = (Qg—ﬂi‘))l/s [sinh <g\/Q_AHOt>r/3 (3.47)
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Figura 3.9: Velocidad peculiar para dos modelos de universo. La linea sélida
corresponde al caso Q2,0 = 0.27 y Qpp = 0.73 (ACDM). La linea segmentada
representa al modelo Einstein—De Sitter.

en el caso Qpr + Q) = 1.

La figura (3.9) muestra la velocidad peculiar para dos modelos de universo.
La normalizacién se hace considerando una velocidad V(0) de 650 km/s al
dia de hoy. Estas velocidades de las fluctuaciones son asociadas con las ve-
locidades de las estructuras formadas hoy en dia, asi que midiendo el campo
de velocidad se puede obtener informacién valiosa acerca de la distribucién
de masa subyacente.

3.3. Caida y Enfriamiento del Gas en Halos de
Materia Oscura

Menciondbamos anteriormente que el universo actualmente es altamente
inhomogéneo a pequenas escalas cosmoldgicas. Las galaxias son por ejemplo
10° — 10% veces més densas que la densidad promedio del universo y los
cimulos de galaxias, 102 — 10> més densos. Recordemos que todas estas
estructuras se formaron a partir de regiones con una densidad ligeramente
mayor a la del universo de fondo, que inicialmente se expandian junto con
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éste y que poco a poco van disminuyendo su tasa de expansion hasta que
finalmente ésta llega a cero. En este punto el proceso se invierte: debido
a la gravedad, la perturbacion de materia oscura y bariones comienza a
contraerse, volviéndose cada vez mas densa. El gas baridénico se calienta
durante el proceso violento de colapso gravitacional, entrando posiblemente
en equilibrio hidrostatico con todo el halo virializado a una temperatura T’
correspondiente a la velocidad circular del halo. Para que el gas bariénico
pueda seguir colapsando hacia el centro (y se de la formacién estelar més
adelante) es necesario contar con mecanismos de enfriamiento.

La evolucién dindmica y quimica de las perturbaciones colapsadas debe
ser derivada en detalle con el fin de establecer si el objeto puede llegar a
ser una protogalaxia. En el medio primigenio, dada la ausencia de metales
(lamamos metal a cualquier elemento distinto al H y al He), las especies
a través de las cuales se dara el enfriamiento seran aquellas derivadas del
hidrégeno.

En el escenario estandar de formacién de estructuras, se predice que los
primeros objetos en colapsar seran aquellos que tengan masas correspon-
dientes a temperaturas viriales Ty;,» < 10* K. A estas bajas temperaturas,
el principal enfriante es el hidrégeno molecular (Hj), el cual ha sido investi-
gado en gran detalle por varios autores (Leep & Shull 1984 [66], Hollenback
& McKee [50], Martin et al. 1996 [73], Galli & Palla 1998 [42]) y ha si-
do aplicado al estudio de formaciéon de objetos primordiales de baja masa
(Haiman et al. 1996 [48], Abel et al. 1997 [1], Tegmark et al. 1997 [108], Abel
et al. 1998 [2], Omukai & Nishi 1999 [79], Abel et al. 2000 [3]). Reciente-
mente, se ha propuesto a la molécula de hidrédeno deuterado (HD) como un
contribuyente importante a la funcién de enfriamiento. A pesar de su baja
abundancia relativa al Hy, el HD puede ser muy importante en el balance
térmico del gas primordial. En particular, el momento dipolar permanente
y la constante de rotaciéon mas baja del HD favorecen el enfriamiento por
HD a altas densidades y bajas temperaturas (Flower 2000 [38], Flower et
al. 2000 [39]), posiblemente permitiendo el colapso de objetos ain menores.
Conforme pase el tiempo, objetos con masa cada vez mayor colapsaran y el
enfriamiento por hidrégeno atémico serd aqui el dominante.

3.3.1. Quimica Molecular y Enfriamiento

El hidrégeno molecular se forma con una abundancia fraccional de ~
10~7 a corrimientos al rojo > 400. A corrimientos al rojo < 110, cuando la
intensidad de la radiacién de fondo llega a ser suficientemente débil como
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para permitir la formacion de iones H™ de manera importante, una cantidad
aun mayor de moléculas de Hy pueden formarse a través del canal:

H+e =H +hv
H +H=Hs+e"

donde los electrones actiian como catalizadores. Las principales reacciones
correspondientes al HD se presentan en §5.2. Debido a la baja densidad del
gas, las reacciones quimicas son lentas y la abundancia molecular esta lejos
de su valor de equilibrio quimico.

Después de que una molécula de Ho o de HD es excitada rotacional
o vibracionalmente por medio de colisiones con atomos o moléculas de
hidrégeno, la molécula se desexcita emitiendo radiacién que escapa del halo y
por lo tanto, el gas se enfria. La forma de calcular la funcién de enfriamiento
se describe en el capitulo 4.

3.4. Primeras Estrellas

El establecimiento del modelo ACDM para la formacién cosmoldgica de
estructuras ha proporcionado un marco firme para el estudio de las primeras
estrellas. Este predice la formacién jerarquica de estructuras, es decir, éstas
se formaran a partir de la fusién de estructuras més pequenas. En el inter,
la mayor parte de las primeras estrellas se formaran en halos de materia
oscura de masa ~ 105M, (minihalos) que colapsardn a corrimientos al ro-
jo z = 20 — 30, apartir de un gas de hidréogeno y helio y se predice que
fueron predominantemente muy masivas y luminosas. Sin embargo, el en-
tendimiento del proceso de formacién de dichas estrellas esta lejos de ser
completo debido a nuestra ignorancia del proceso de fragmentacién del gas
dentro de los minihalos y de su relaciéon con las condiciones termodinamicas
del gas. Una de las grandes interrogantes es si la formacion se di6 aislada o
en agregados. En este ultimo caso su observacién se volveria mas sencilla.
No obstante, el interés por estos objetos, llamados de Poblacién IIT (Pop
IIT), se ha incrementado en los ultimos anos, debido a que, por un lado la
capacidad de realizar simulaciones numéricas ha mejorado dramaticamente
y por otro, la tecnologia ha permitido realizar observaciones a corrimientos
al rojo cada vez mayores.

Estos objetos evolucionaran produciendo metales en su interior que al
final de sus vidas arrojaran al medio a su alrededor. De esta forma, la sigu-
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iente generacién de estrellas se formara a partir de un gas enriquecido y
serdn por tanto menos masivas.

3.4.1. Formacion Estelar

Para que puedan formarse los primeros objetos luminosos es necesario
que el enfriamiento sea eficiente, lo cual ocurre cuando

teool << tff, (348)

siendo ?.,, €l tiempo de enfriamiento y ts; el tiempo de caida libre. El
tiempo de enfriamiento estda dado por:

3nkT
tcool - 2A(n, T) 3 (349)

donde n es la densidad numérica, k la constante de Boltzmann y A(n,T) la
tasa de enfriamiento en unidades de erg s~'cm™>. Mientras que el tiempo
de caida libre se calcula como:

3
trr =1/ 326G, (3.50)

donde G es la constante de gravitacién universal y p la densidad. Cuando la
condicion 3.48 es satisfecha, la nube se enfria y posiblemente se fragmenta. El
proceso de fragmentacién finaliza cuando el enfriamiento se vuelve ineficiente
debido a: i) que la densidad critica para el equilibrio termodindmico local
se alcanza, o 1) que el gas llega a ser épticamente grueso a la radiacién
de enfriamiento. En estos casos t.., llega a ser mayor que ts;. Para que
se dé la formacién de las primeras estrellas es necesario que se detenga la
fragmentacién para que pueda darse la contraccion dentro de cada fragmento
antes de que estos sean muy pequenos y su masa quede por debajo de la
masa de Jeans. El resultado final serd una o mads estrellas con masa entre
100 y 1000 Mg aproximadamente. Podemos encontrar en Ciardi & Ferrara
2005 [21], Barkana & Loeb 2001 [9], Bromm & Larson 2004 [15] un estudio
extenso y detallado,

3.4.2. Efectos de Retroalimentacién

Una vez que las primeras fuentes de luz se han formado, emitiran ra-
diacién e inyectardn energia y materia al medio. Esto llavara a una afectacion
del proceso subsecuente de formacién de estrellas y galaxias e influird en la
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evolucién del medio intergalactico (MIG), mediante los llamados efectos de
“retroalimentacion”. La idea de la retroalimentacion estd intimamente rela-
cionada con la posibilidad de que un sistema pueda llegar a ser autorregu-
lado. Si bien es cierto que algunos procesos de retroalimentacién pueden ser
destructivos, los mas importantes en astrofisica son probablemente aquellos
que son capaces de conducir a un sistema fisico a una suerte de estado es-
table.

Los efectos de retroalimentaciéon pueden ser clasificados en tres amplias
clases:

e Retroalimentacién Radiativa. Es el efecto que tiene la radiaciéon pro-
ducida por estrellas masivas o cuasares sobre el medio. Esta radiacién
puede tener efectos locales (sobre la misma galaxia) afectando la for-
macién y evolucion de objetos cercanos; o de largo alcance, lo que
llevaria a formar un background junto con la radiacién producida por
otras galaxias. La radiacién de la fuente puede ionizar los atomos o di-
sociar las moléculas del gas, evitando asi, el enfriamiento subsiguiente,
inhibiendo la formacién estelar en halos pequenos. Esta radiacién,
causa ademdas un aumento en la temperatura del MIG que suprime
la formacién de galaxias con masas abajo de la masa de Jeans.

e Retroalimentacién Mecanica. Es el efecto que produce la inyeccion de
masa y de energia en el medio. Dependiendo de la masa de la gala-
xia, se producirdn explosiones de supernovas que ocasionaran que el
gas sea parcial o totalmente expulsado de ésta, afectando la forma-
cion estelar. Esta retroalimentacién negativa pueden ser contarrestada
por retroalimentacién positiva de la re—formacién de las moléculas. Al
estallar una supernova, el gas interestelar es barrido y un denso cas-
carén se forma inmediatamente detras del frente de choque. Al haber
una alta densidad, se favorece la formacién molecular y por tanto, el
enfriamiento. Pero en realidad este mecanismo tiene que competir con
el calentamiento y evaporacién causado por las frentes de choque de
objetos vecinos.

e Retroalimentacién Quimica. Como hemos visto, al parecer las primeras
estrellas fueron muy masivas. Al final de sus vidas explotaron como
supernovas y sus cenizas “contaminaron” el medio con metales que
se habrian formado en su interior. A partir del gas enriquecido con
metales se formaran las siguientes generaciones de estrellas, que seran
mucho menos masivas ya que los metales permitiran el enfriamiento
en halos atin menores.
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3.4.3. Destino Final de las Primeras Estrellas y ERG’s

La teoria de estructura y evolucién estelar permite describir algunos
aspectos del final de la evolucion de las estrellas de acuerdo a sus masas. El
problema es en realidad atin poco entendido para el caso de estrellas muy
masivas.

e Estrellas con una masa entre 10 y 40 M terminan sus vidas en una
explosion de supernova, al exceder su ntucleo de hierro el limite de Chan-
drasekhar. Las estrellas con masa 30 < M /Mg < 60 colapsan a un hoyo
negro, mientras que el resto lo hace a una estrella de neutrones.

e Estrellas con masa entre 40 y 100 M, formaran un hoyo negro direc-
tamente, sin explosién, que consumird completamente a la estrella o bien
producird un jet que resultard en un Estallido de Rayos Gamma (ERG).

e Estrellas con masa entre 100 y 260 My formaran un nicleo de helio
tan grande que entraran en un proceso de inestabilidad de pares electrén—
positron. Estas estrellas explotaran como supernovas y dependiendo de su
masa pueden ser parcial o totalmente destruidas. Estas explosiones se cono-
cen como supernova por inestabilidad de pares (PISN) y si la estrella era
originalmente muy masiva (mayor a 140 M) explota sin dejar remanente.

e Estrellas con masa mayor a 260 My alcanzan la inestabilidad de pares
antes de la explosion, llevando a la estrella a la formacién directa de un hoyo
negro, que bien puede colapsar por completo o formar un jet.

Como hemos visto, habra casos en los que el colapso de una estrella ten-
ga como resultado un ERG. Los ERGs son breves pero brillantes destellos
de rayos X y rayos gamma que parecen dispararse al azar en el cielo aprox-
imadamente una vez al dia, y que por unos momentos brillan un trillén de
veces mas que el Sol. Al ser tan potentes, los ERG’s pueden ser detectados a
alto z, lo que abre una ventana al universo temprano. En efecto, desde 1997
se logré medir el corrimiento al rojo de los crepiisculos (o postresplandor, ver
parrafo siguiente) en X/éptico/IR /radio asociados a la fuente en gamma de
algunos ERGs. Los corrimientos al rojo resultaron altos, demostrando esto la
naturaleza extragalactica de los ERGs. Actualmente hay cerca de 80 ERGs
con z conocido. El pico de la distribucién en z esta entre 2 y 3; el evento maés
temprano tiene z = 6.29. No obstante se cree que una fraccién de los ERGs
detectados hasta ahora (mds de 3000) pueden provenir de corrimientos al
rojo mayores a 10-20.
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Figura 3.10: Comparacién entre la historia de formacion estelar trazada por
la luminosidad UV y corregida por extincién por polvo de Giavalisco et al.
2004 [45] (puntos con barras de error) y la obtenida de la tasa de ERG’s
normalizada (drea sombreada) de Firmani et al. 2004 [34]

El escenario més popular para la formacién de los ERG’s (colapsar)
es que una estrella colapsante genera dos chorros altamente colimados de
particulas y energia que surgen desde los polos del centro de un disco de
acrecién alrededor de un hoyo negro central de rapida rotacién. Las particu-
las relativistas sufren choques internos en el proceso de eyecciéon emitiendo
radiacién de alta energia: rayos gamma y rayos-X. El estallido inicial se
desvanece en unos pocos segundos, pero el “postresplandor” producido por
el choque externo menos violento de los chorros ya frenados con el medio
circunestelar puede ser observado con telescopios de rayos X, opticos, IR y
de radio durante varios dias después de la explosion. Si la estrella ha perdido
su envoltura de hidrégeno, e incluso la de helio (por accién de su propio vien-
to o de una companera binaria), se aumentan las probabilidades de que el
chorro pueda abrirse camino a través de las capas més externas. Y en efecto,
el espectro de los crepusculos de ERGs no muestra evidencia de lineas de
hidrégeno (similar al espectro de las SNs tipo Ib/c).

Si este escenario es correcto, al detectar un ERG estariamos siendo testi-
gos del colapso de una estrella masiva en general y en particular de una posi-
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ble estrella Pop III. De esta forma, los ERG’s podrian servir como trazadores
de la historia de tasa de formacién estelar temprana asi como de indicios
de las primeras generaciones de estrellas. Obviamente esta empresa es muy
compleja debido a las limitantes observacionales y a las carencias tedricas.
Un aspecto importante para poder inferir la tasa de formacién estelar masiva
a partir de datos de ERGs es el de la funcién de luminosidad de estos objetos,
algo conocido sélo de manera vaga. Se han hecho intentos muy serios de com-
binar la mayor cantidad de informacién posible sobre los ERGs para hacer
inferencias de su funcién de luminosidad e historia de ocurrencia por unidad
de volumen comévil. Uno de los trabajos méas completos en esta direccion
es el de Firmani et al.. 2004 [34]. En la figura 3.10, que se reproduce de este
articulo, se presenta la inferencia que se hizo de la pspgr(z) global a partir
de los ERGs, suponiendo que la funcién inicial de masa estelar no cambia
con el tiempo. En esa misma figura se comparan los resultados con las in-
ferencias de pgrr(2) a partir de observaciones de emisién en UV en reposo.
Es importante remarcar que, siendo que la radiacion gamma de los ERGs
no sufre de absorpcién por polvo, incluso en regiones densamente polvosas
como las galaxias submilimétricas, entonces la formacion estelar que trazan
los ERGs puede provenir tanto de dichas regiones como de galaxias normales.

Se antoja una comparacién preliminar de la figura 3.10 con la figura
3.15 donde se presenta un modelo tedrico para la pspr(z). Este tipo de in-
ferencias y comparaciones seran seguramente rutinarias en unos anos mas,
llegando hasta z ~ 10 — 15.

Es de suma importancia calcular la fracciéon de ERG’s detectados que
pueden ser asociados a estrellas Pop III, teniendo en cuenta que algunos
seran producidos por estrellas Pop I y Pop II. Recientes calculos para la
Mision Swift, indican que si la fraccion de binarias cercanas fué muy alta
entre las Pop III, éste seria el primer observatorio (el satélite Swift) en probar
la formacién de tales estrellas. (Bromm 2005 [16]).

3.5. Tasa de Formacion Estelar Cdosmica

La historia de la tasa de formacion estelar por unidad de volumen comévil
(psrr(z)) es actualmente una de las funciones més 1tiles en la astronomia
extragalactica y cosmologia. Desde su introducciéon por P. Madau y colab-
oradores en los anos 90, esta funcién ha sido ampliamente estudiada tanto
observacional como tedricamente. Su virtud es que integra el grueso de los
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Figura 3.11: Historia de la tasa de formacién estelar por unidad de volumen
comévil por Avila—Reese et al. 2002. La linea segmentada gruesa representa
la prediccion de la contribucion de las galaxias de disco

procesos fisicos, tanto de formacion de galaxias como de estrellas dentro de
ellas, ofreciendo a los astrénomos un sondeo donde las predicciones tedric-
as pueden ser comprobadas con las observaciones y también extendidas a
épocas muy tempranas. A manera de ejemplo, presentamos la figura 3.11
tomada de Avila-Reese et al. 2002 [6] donde se muestra una recopilacién
de las observaciones hasta el 2000 por Kravtsov & Yepes 2000 [59] y la
prediccién de lo que contribuyen las galaxias de disco a la pgpgr(z) (linea
segmentada gruesa). Las observaciones corresponden tipicamente a la lumi-
nosidad UV en reposo y a las fuentes submilimétricas; la determinacién del
corrimiento al rojo de estas ultimas es ain incierta pero grandes programas
observacionales lograran mayor exactitud al respecto en el futuro cercano,
tal es el caso del Gran Telescopio Milimétrico (GTM o LMT por sus siglas
en inglés) en México (Hughes 2005 [55]). Una importante contribucién a
psrr(z) a altos z’s se cree proviene justamente de la fuentes submilimétri-
cas, asociadas a un régimen de formacién estelar violento y embebido en
caparazones de polvo. En la figura 3.12 reproducimos una compilacién de
datos més recientes dada en Hopkins & Beacom 2006 [51]. Las curvas con
lineas sdlidas son dos de los ajustes analiticos que estos autores proponen

para psrpr(z).
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Figura 3.12: Historia de la tasa de formacién estelar de Hopkins & Bea-
com 2006 [51]. Similar a la figura 3.11 pero con datos mds recientes. Las
curvas con lineas sélidas son dos de los ajustes analiticos que estos autores
proponen.

Las caracteristicas més importantes de la pspr(z) inferida de las obser-
vaciones son su rapido declive desde z &~ 2 hasta z = 0 y el amplio maximo
entre z &= 2 y 5. Si la pgrr se mantiene mas o menos constante en este rango
y a z's mayores es ain tema de discusién; la inclusién de las fuentes sub-
milimétricas con z’s bien estimados, asi como la introduccién de trazadores
de formacién estelar alternativos como podrian ser los estallidos de rayos
gamma, la radiacién de fondo en IR, etc. serdan de gran importancia para la
respuesta final.

., Cémo se extiende pgppr a corrimientos al rojo mayores a 67 Esta pre-
gunta estd intimamente ligada con lo que seria la formacién de las primeras
generaciones de estrellas en galaxias pequenas dentro de los minihalos o
galaxias formadas en halos extremadamente densos, producto del colapso
de picos muy raros (3 o més o). Este es un tépico muy fértil en el que se
estd trabajando arduamente. De acuerdo a lo mencionado antes, son varios
los factores fisicos involucrados: el proceso jerdrquico de evolucion no lineal
de las perturbaciones (dominadas por materia oscura), la hidrodindmica del
gas primigenio, los procesos de calentamiento, enfriamiento y cinética quimi-
ca de este gas, la formacion estelar, la retroalimentacion, la reionizacion
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global del universo, etc.

A fin de contar con una herramienta tedrica que nos permita hacer es-
timaciones de primer orden de la historia de formacion estelar césmica, ca-
paces de ser extendidas muy en el pasado, se implementé un cédigo basado
en el trabajo de Choudhury & Srianand 2002 [20], que en adelante llamare-
mos [CS02]. Luego hemos generalizado este cédigo de la funcién de masa
de Press—Schechter a la més correcta de Sheth—Tormen; hemos introducido
modelos cosmoldgicos mas actuales asi como la normalizacién de la varian-
za de las fluctuaciones og recientemente determinada por los resultados del
WMAP3. Después de describir el enfoque, presentaremos algunos resultados
preliminares.

3.5.1. El Método para calcular psrgr

Para calcular la tasa de formacién estelar césmica (pspr) por unidad
de volumen comévil dentro del esquema propuesto en [CS02], primero se
procede a estimar la abundancia de halos (nimero de halos por unidad de
volumen comévil) de masa M que se formaron al corrimiento al rojo z. y
que han sobrevivido hasta el corrimiento al rojo de “observacién” z. Esta
cantidad, de acuerdo a Sasaki 1994 [93], se puede calcular asi:

)
N(M, 2, z.)dMdz, = Nps(zc)[ . } D(z)  dz

D(z.)o(M)| D(z) H(z:)(1+ zc)dM‘
(3.51)
El célculo de cada una de las funciones que entran en esta expresion se hace
en base a lo explicado en las secciones anteriores de este capitulo. Npg repre-
senta aqui la funcién de masa de Press—Schechter (ecuacién 3.40), que puede
ser sustituida por la de Sheth-Tormen Ngr (ecuacién 3.42). Aqui abordamos
ambos casos. La varianza o(M) estd dada por la ecuacion 3.23 El siguiente
paso en este esquema es obtener una estimacién de la historia de tasa de
formacion estelar en el halo de masa M formado a z. y “observado” en la
época z. Siguiendo una receta sencilla que engloba toda la complejidad de la
formacién estelar y la retroalimentacién dentro de una descripcién heuristica
(Eggen et al. 1962 [30], Cen & Ostriker 1992 [19], Gnedin 1996 [46]), se ob-

tiene la siguiente expresiéon para la mencionada historia de tasa de formacién

e M mcon <QBO M> ) —tze) o [—M} o

2
QMO tdyn tdyn
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donde e€gp es un pardmetro de eficiencia para la conversiéon del gas en es-
trellas, que en general dependerd de los efectos de retroalimentacién. De
acuerdo a los datos de Somerville et al. 2001 [101], [CS02] normalizan el
valor de egp, encontrando que egr = 0.1 es adecuado. La variable ¢(z) es la
edad del Universo al corrimiento al rojo z y entonces t(z) — t(z.) es la edad
del halo colapsado en z y se considera que la duracién de la actividad de
formacion estelar en un halo dado se extiende sobre una escala de tiempo
dindmico, dado por (de acuerdo a Mahmood et al. 2005 [69)]):

QMO Ac

tgem = 1.5 x 107 | —2
dyn 8 [QM 1872

—1/2
] (14 2)~%? afios. (3.53)

donde A, estda dado por la ecuacién (3.30). El decrecimiento exponencial de
la tasa de formacién estelar resulta de la suposicion de que ésta es propor-
cional a la masa del gas frio (masa bariénica total — masa de gas que se
ha transformado en estrellas). El producto de las ecuaciones (3.51) y (3.52)
integrado en un intervalo de masas adecuado y en un rango de épocas de co-
lapso desde el z de “observacién” hasta una época muy en el pasado (z = 100
por €j.) nos da justamente la historia de tasa de formacién estelar césmica:

psrr(2) =/ dzc/
z M, )

min (Z

dM'Mgp(M', 2, 2.) x N(M',z, z.).  (3.54)

Una variable clave para los corrimientos al rojo altos en esta expresién es
M, in, es decir la masa minima en la que se integra la abundancia de los
halos sobrevientes a la época z. Esta masa es funcién de la época. Siguien-
do [CS02], consideraremos dos épocas importantes: antes y después de la
reionizacién. La transicién en realidad es suave y no discontinua como la
representamos aqui en este estudio de primer orden.

e Para épocas antes de la reionizacion, z > z,¢;, la masa minima de los
halos que pueden contener unidades de formacién estelar depende basica-
mente de la capacidad de enfriamiento del gas primigenio. Considerando
sélo enfriamiento por hidrégeno atémico, tendriamos que éste puede darse
sélo a T > 10* K. Sin embargo, se ha mostrado que es altamente posible
el incremento sustancial de la fraccién primigenia de las moléculas de Ho
y HD durante las épocas de preformacién de primeras estructuras. Estas
moléculas son agentes eficientes de enfriamiento hasta temperaturas mucho
menores que 10%. Debido a que la abundancia de halos crece rapidamente
hacia masas pequenas y altos z’s en un modelo ACDM, es de esperarse que
la tasa de formacién estelar se incremente a medida que se permita el enfria-
miento y formacién estelar del gas en halos menos y menos masivos (esto se
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apreciard claramente en la figura 3.15). Halos correspondientes a tempera-
turas viriales del orden de 10*K a z = 15 tienen masas aproximadas de 4.7
x 107 My, de acuerdo a la férmula aproximada para una esfera isotérmica:

M, V. \* 2H? . 20, H2  \°
10110, <35 km s_1> H(2)2A4i(2) < B 3H(z)2Am-r(z)> ’
(3.55)
donde la temperatura virial se relaciona con la velocidad circular asi:

Tyir = 35.9 K (V,/km s71)2. (3.56)

Diferentes estudios muestran que el Hy podria enfriar significativamente el
gas desde temperaturas del orden de 200 — 300K (masas de halos correspon-
dientes de 1.3—2.4 x 10° Mg,). Pero es también posible que los fotones de las
bandas de Lyman y Werner producidos por las primeras estrellas destruyan
rapidamente las moléculas de Hy. Por otro lado, la molécula de HD no se
afectaria demasiado por estos fotones. Hasta ahora no se estudié en detalle
la funcién de enfriamiento del HD, en particular no se tomaron en cuenta los
modos rotovibracionales en el enfriamiento. Este serd el principal objetivo
del siguiente capitulo. Por lo pronto, aqui se presentaran resultados para
psrr(z) tomando en cuenta valores nominales para la minima temperatura
de enfriamiento de 300 y 10,000K, cubriendo asi el intervalo posible. Obvi-
amente, esta temperatura podria variar en diferentes épocas.

e Para épocas después de la reionizacién, z < z,.;, la masa minima de los
halos que pueden contener unidades de formacién estelar depende méas bien
de la temperatura de fotoionizacién de la radiacién de fondo, T ~ 10*K.
Trabajos previos han mostrado que la formacién de galaxias es suprimida
por la radiacion ionizante de fondo dentro de halos con velocidades circulares
menores a 35 km/s, aunque, bajo ciertas condiciones, esta velocidad podria
ser hasta 75 km/s. En [CS02] se muestra que la pgrgr no se ve muy afectada
variando la M,,;, dentro del intervalo correspondiente de velocidades entre
35 y 75 km/s. Los resultados aqui presentados serdn para 35 km/s.

3.5.2. Resultados

En la figura (3.13) se presenta la funcién pspr(z) calculada con el for-
malismo descrito en la subseccién anterior para una cosmologia ACDM con
Qpr =03, Qy = 0.7, h = 0.7y og = 0.9. Ademas se supuso una época de
completacién de la reionizacion z,,; = 12, una temperatura de enfriamien-
to minima de 10* K y una velocidad circular minima de 35 Km/s. En esta
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Figura 3.13: Tasa de formacién estelar césmica por unidad de volumen
comévil en funcion del corrimiento al rojo. Se muestran las curvas corres-
pondientes a los dos formalismos (linea punteada para PS y linea continua
para ST). Los valores utilizados para los distintos pardmetros involucrados
son: Zpei = 12, Tyir = 10* K y v, = 35 km/s

figura se ilustra basicamente la dependencia del resultado con relacién al for-
malismo usado para la funcién de masa: Press—Schechter (linea punteada)
o Sheth-Tormen (linea continua). Podemos ver que hay una diferencia muy
notable entre ambas curvas en la parte correspondiente a altos corrimientos
al rojo, por las razones expuestas en la subseccién 3.2.5. El formalismo més
correcto es el de ST y esto deberia ser tomado en cuenta en la revision de
trabajos similares previos que han usado el formalismo PS, han comparado
con algunas observaciones y han sacado conclusiones con relacién a varios

parametros fisicos del modelo. En las siguientes graficas se usa el formalismo
ST.

Es apropiado mencionar en este punto que la forma general de la cur-
va psrr(z) estd dominada en realidad por el comportamiento jerarquico de
ensamblaje de los halos oscuros: esta curva sigue de cerca la forma de la
historia de tasa de agregacién de masa de los halos por unidad de volumen
comovil. El enfriamiento del gas, la formacién estelar, la retroalimentacion
y la reionizacién introducen una especie de funcién de transferencia que
modifica parcialmente la forma de la curva correspondiente a la tasa de
agregacion de masa de los halos oscuros. Es por esto que la modificacién en
el formalismo para tratar el colapso de los halos oscuros (de PS a ST) tiene
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Figura 3.14: Tasa de formacién estelar cosmica para diferentes valores de og
usando ST.
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Figura 3.15: Tasa de formacién estelar cosmica para dos diferentes valores
de la temperatura de virializacion y del corrimiento al rojo de reionizacion.
Las lineas sélidas corresponden a una T, de 10000 K y las lineas punteadas

a T, = 300 K. Las lineas gruesas corresponden a z.et = 9 y las tenues a
zret = 12
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una influencia tan clara en la psrr(z).

En las figura 3.14 exploramos la influencia del pardmetro de normaliza-
cién de las fluctuaciones og sobre la historia de tasa de formacién estelar
global. El andlisis del primer afio del WMAP tendia a favorecer un valor de
og = 0.90 mientras que el andlisis de 3 anos del WMAP, favorece un valor
significativamente mas bajo, g = 0.74. La influencia de este parametro es
considerable, bajando psrr mds y més hacia z’s méas altos.

En la figura 3.15 exploramos la influencia de la temperatura de en-
friamiento minima y del corrimiento al rojo de reionizacion z.,.;. Usando
og = 0.74, la curva sélida tenue corresponde a T = 104 K y 2.+ = 12, la
curva punteada tenue a T = 300 K y al mismo valor de z,¢;. Las curvas
gruesas son para los mismos casos pero con z,,; = 9. Como vemos, el que
el gas pueda enfriar o no eficientemente por moléculas es clave para la for-
macién de primeros objetos y por ende para la tasa de formacion estelar
global a altos z’s. Cabe mencionar que existe una interconexién entre esta
tasa y la reionizacién, después de la cual el criterio dominante ya no es la
capacidad de enfriamiento del gas sino la inhibiciéon de formacién de galaxias
por el fondo de radiacion ionizante. Por otro lado, la misma determinacion
del parametro og a partir de las senales de polarizacién en la RCF depende
también del modelo de formacién de primeros objetos que se suponga. Por
lo tanto, la interconexion es compleja entre tasa de formacién estelar, z,¢; v
og, estando estos parametros sujetos en gran parte a la capacidad disipativa
del gas primigenio.

Por ejemplo, si las moléculas se forman muy eficientemente y no se des-
truyen con facilidad (esto dltimo atafie principalmente al HD), entonces a
paridad de detecciones de reionizacion en la RCF se requerird de un og bajo
o de mecanismos inhibidores de formacién estelar y galdctica. No obstante,
este ultimo aspecto estd algo constrenido por las predicciones de enrique-
cimiento quimico y su correspondiente comparacién con las observaciones.
Aparentemente no es facil explicar las relativamente altas abundancias de
elementos quimicos medidas a altos z's, lo cual implicaria parcialmente una
alta eficiencia de formacion estelar en el pasado remoto. Por otro lado el
valor de og también estd parcialmente constrenido por una serie de sondeos
cosmoldgicos. Quizas no se pueda bajar mucho mas su valor actual. Entonces
podria ser necesario introducir modificaciones a todo el contexto cosmoldgi-
co, por ejemplo invocar un modelo de materia oscura tibia (WDM) en vez
del CDM; en este caso se suprimen los minihalos y por ende la contribucién
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a la tasa de formacién estelar global a estas escalas. Todo esto ilustra la com-
plejidad del problema y lo importante que es tener una mejor descripcién
de la capacidad de enfriamiento del gas primigenio.

Finalmente, como se mencioné al principio de esta seccén, es importante
remarcar que la funcién pspr(z) es un punto crucial de encuentro entre
observaciones y predicciones tedricas. Las observaciones hasta z ~ 6 se han
multiplicado impresionantemente en los ultimos anos y podemos ahora com-
pararlas con la prediccién (comparar por ejemplo las figuras 3.12 y 3.15). El
reto fuerte esta ahora en llevar esta comparacién a épocas anteriores a z ~ 6.
Existen varias posibilidades observacionales para sondear dichas épocas, in-
cluyendo el uso de los estallidos de rayos gamma (ver seccién §3.4.3). Desde
el punto de vista tedrico, el problema es complejo como se acaba de ilustrar.
Este campo es literalmente el frente de onda de la astronomia contemporanea,
y grandes esfuerzos se haran para avanzar en el mismo.



Capitulo 4

La Funcion de Enfriamiento

en el Gas Primigenio por la
Molécula de HD!

Resumen

En este capitulo se presentaran los resultados de nuestros calculos de la
funcién de enfriamiento del gas primigenio debido a la molécula de hidrégeno
deuterado (HD), tomando en cuenta por primera vez su estructura rotovibra-
cional. Los cédlculos nos mostraran que la contribucién al enfriamiento por
parte de la molécula HD cuando se incluyen los modos rotovibracionales
completos aumenta sustancialmente para temperaturas del gas mayores a
~ 3000 K y/o altas densidades. Para las temperaturas cercanas al limite
inferior de enfriamiento (S 100K), esta nueva contribucién no es relevante
por lo que la masa minima de colapso no se vera alterada por nuestros re-
sultados. No obstante dichos resultados son importantes para entender los
procesos relacionados al enfriamiento del gas primigenio denso y con tem-
peraturas por encima de los ~ 3000 K. Veremos el contexto en el cual estos
procesos pueden ser de interés en la formacion de las primeras estructuras
césmicas.

1Los resultados presentados en este capitulo fueron publicados en la revista Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society (Lipovka et al. 2005 [67])
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4.1. Introduccion

El enfriamiento y balance térmico del gas primigenio libre de metales a
través del hidrégeno molecular (Hg) y del hidrégeno deuterado (HD) son in-
gredientes clave en el proceso de formacién de los primeros objetos bariénicos
en el Universo, es decir, de las galaxias enanas y de las estrellas de poblacién
IIT (Barkana & Loeb 2001 [9], Bromm & Larson 2004 [15], Ciardi & Ferrara
2005 [21]). Es ampliamente conocido que las moléculas Ho y HD se forman
en el Universo después de la recombinacién (Leep & Shull 1984 [66], Puy et
al. 1993 [85], Palla & Galli 1995 [82], Galli & Palla 1998 [42], Stancil et al.
1998 [106]). La formacién de dichas moléculas en el gas primigenio es ademds
posible en un flujo postchoque (Mac Low & Shull 1986 [68], Shapiro & Kang
1987 [96], Uehara & Inutsuka 2000 [110]), donde la densidad, la temperatura
del gas y las fracciones moleculares, son diferentes de las correspondientes a
un gas homogéneo en expansion.

La molécula Hs es tipicamente considerada como el principal enfriante en
el medio primigenio (Tegmark et al. 1997 [108], Abel et al. 2000 [3], Bromm
et al. 2002 [14]) y por tanto ha sido objeto de detallados calculos (Le Bourlot
et al. 1999 [64], Flower et al. 2000 [39], Shaw et al. 2005 [97]). No obstante,
en el caso de gas primigenio denso, el papel de la molécula HD en el proceso
de enfriamiento puede llegar a ser comparable o mas importante que el de la
molécula Hs. Es por esto que son necesarios calculos detallados de la funcién
de enfriamiento (la tasa de enfriamiento por molécula, de aqui en adelante
CF, del inglés “cooling function”).

La molécula HD es un enfriante eficiente en el medio primigenio da-
do que tiene un momento dipolar eléctrico permanente que permite altas
probabilidades de trancisiones radiativas de niveles rotacionales alcanzados
debido a colisiones con dtomos de Hidrégeno y Helio. Ademds, la molécula
HD fue eficientemente producida en la reaccién de fraccionacién quimica
DY + Hy — H™ + HD, lo que lleva a un fuerte aumento de la abundancia
inicial del HD, hasta aproximadamente [HD]/[Hs] = 1072 a 1073 (Puy et al.
1993 [85], Galli & Palla 1998 [42], Flower 2000 [38]). La molécula HD puede
enfriar el gas primigenio a temperaturas abajo de ~ 300 K debido a que
permite transiciones rotacionales dipolares caracterizadas por energias dos
veces menores que las correspondientes a las transiciones cuadrupolares de
Hs. Considerando temperaturas mds altas (2 3000 K), el enfriamiento por
HD puede de nuevo ser tan importante como el enfriamiento por Hy, como
sera discutido en §4.4.
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La CF por HD fue calculada por primera vez por Dalgarno & McCray
1972 [22] para bajas temperaturas y utilizando una distribucién de Boltz-
mann para las poblaciones de los niveles rotacionales. Varshalovich & Kher-
sonskii 1976 [111] mejoraron los célculos tomando en cuenta la desviacién
de equilibrio térmico local. Més recientemente, Flower et al. 2000 [39] han
calculado la CF por HD para temperaturas bajas e intermedias (30 < T' <
3 x 103K) y un amplio rango de densidades (1 < ngy < 10%cm™3). Estos
autores consideraron transiciones rotacionales dentro del estado vibracional
base (v = 0) del HD. Note que en el caso de temperaturas cinéticas més
altas (T}, > 2 x 10® K), las poblaciones de los niveles vibracionales llegan a
ser considerables y el enfriamiento por transiciones rotovibracionales de HD
puede ser importante debido a: (i) la energia relativamente alta (comparada
con el Hy) de los cuantos vibracionales y (ii) las probabilidades relativamente
altas de las transiciones rotovibracionales. Por lo tanto, la inclusién de la
estructura vibracional de la molécula HD en el cdlculo de la CF puede ser
de importancia.

La meta aqui es recalcular la CF por HD para un amplio intervalo de
temperaturas cinéticas y densidades (para valores, ver §4.2), tomando en
cuenta transiciones rotovibracionales dentro del estado base (v = 0) y los
primeros tres niveles vibracionales excitados (v = 1,2, 3).

4.2. El Modelo

Es ampliamente conocido que en el limite de baja densidad (ny < 10°
cm~?), las poblaciones relativas de los niveles de la molécula HD se desvian
de forma considerable de la distribucién de Boltzmann. Por lo tanto, para
calcular la CF por HD en el caso general, necesitamos los valores correctos
de las poblaciones de los niveles rotovibracionales fuera del equilibrio ter-
modinamico. Esto puede ser calculado utilizando las ecuaciones de balance
de poblaciones detallado:

R C R C .
NwJ E :(WUJ—>U/J/ + WvJ—»v/J’) = E nv/J/(WUIJ/—H)J + Wv’]’—w])’
o' J! o' J!

s =1, (4.1)
vJ

.« . . . R C
donde n, s es la poblacién del nivel rotovibracional v.J, W%,y W5/ »
son las probabilidades de las transiciones radiativas y colisionales, respec-
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tivamente. Suponemos estado estacionario para los niveles de la poblacién.
Esta suposicién ha sido usada y es valida en nuestro contexto, tal como fue
ya argumentado por varios autores (Flower 2000 [38], Flower & Pineau des
Forets 2001 [40], Le Petit et al. 2002 [65]).

La poblacion de los niveles rotovibracionales de la molécula HD fue cal-
culada para un amplio intervalo de densidades ny desde 1 hasta 10% cm™2 y
para temperaturas cinéticas T}, desde 102 hasta 2 x 104 K. Las probabilidades
de las transiciones radiativas rotovibracionales para la molécula HD fueron
tomadas de Abgrall et al. 1982 [4]. Fue mostrado en Flower et al. 2000 [39]
que la CF por HD es insensible al cociente de densidades Hy/H y por lo tan-
to, para la excitacién y desexcitacién de HD podemos tomar en cuenta sélo
colisiones con atomos de hidrégeno. Las probabilidades de las transiciones
rotacionales puras excitadas colisionalmente del HD (0 <v <3y 0 < J < 8)
fueron tomadas de Roueff & Flower 1999 [91] y Roueff & Zeippen 1999 [92].
Consideramos aqui, sélo transiciones dipolares (AJ = +1) ya que debido al
momento dipolar permanente de la molécula HD, estas transiciones domi-
nan el transporte de poblaciones colisionales (Flower & Roueff 1999 [37]).
Flower & Roueff 1999 [37] calcularon los coeficientes de probabilidad para
varias transiciones rotovibracionales de la molécula HD inducidas por coli-
siones con hidrégeno atémico y molecular en un intervalo de temperaturas
de 100 a 2000 K. Algunos valores de las probabilidades de transicién para
la relajacién vibracional v =1 — 0 son presentados aqui y comparados con
los correspondientes coeficientes para el Ho. Los coeficientes para relajacion
vibracional de HD y Hs en colisiones con H son similares en magnitud para
una temperatura dada. Ademds, las probabilidades para ambas moléculas
cambian aproximadamente de la misma forma con la temperatura. En base a
estos resultados y ante la falta de calculos extensivos para las probabilidades
de las transiciones vibracionales colisionales HD+H, usamos las correspon-
dientes a Ho+H (Tiné et al. 1998 [109]) dadas en forma electrénica en el
sitio web http:www.physics.unlv.edu/astrophysics /h2h2rates/index.html.

La CF total por unidad de volumen es definida, por ejemplo para la
molécula HD, como:

Agp =napWap, (4.2)

donde ngp es la densidad de HD y Wgp es la CF por HD en unidades de
erg s~! por molécula de HD

R R
Wip = D (s Wiy = o s Wyl v (43)
vJv' J'
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donde
whit = ARl BEly (4.4)

v

son las probabilidades de las transiciones radiativas con la emisién de un
foton hvy g, ¥ Wﬁ},_w g = BfTu son las probabilidades de transicién
radiativa con la absorcién del correspondiente fotén. Los simbolos A y B son
los correspondientes coeficientes de Einstein y u es el campo de radiacion.
Las poblaciones de los niveles rotovibracionales n,; son aquellas calculadas
de la ecuacién de balance (ecuacién 4.1). Esta definicién de Wy p es més gen-
eral que la usada en Flower et al. 2000 [39], debido a que toma en cuenta los
potenciales efectos de un campo de radiacién en el proceso de enfriamiento.
En el caso de T, << Ty, la ecuacién 4.3 tiende al caso considerado en Flower
et al. 2000 [39]. A altos corrimientos al rojo, la temperatura de la Radiacién
Césmica de Fondo en Microondas (RCF), T, = Trcr, puede llegar a ser
comparable a la temperatura cinética del gas Tk, lo cual afectarda de manera
importante la CF por HD a tal temperatura.

4.3. Funcién de Enfriamiento por la Molécula HD

En la figura 4.1 presentamos la variacién de Wgp con T} y ng. Las cur-
vas punteadas corresponden a la CF por HD, incluyendo sélo transiciones
en el estado base vibracional como en Flower et al. 2000 [39]. Vemos que
nuestros resultados estan en buen acuerdo con los de estos autores. Las cur-
vas sélidas en la figura son las CF's incluyendo transiciones rotovibracionales
para una estructura de cuatro niveles para la molécula de HD (v = 0,1, 2, 3).
Puede verse que estas dltimas CFs se desvian cada vez mas de las anteriores
conforme los valores de T}, y ny van aumentando. Para ng 2 106 ecm™3 y
T, ~ 10* K, el valor calculado de Wy p incluyendo las transiciones vibra-
cionales es un factor de mas de 50 mayor que la Wgp calculada ignorando
dichas transiciones. Note que en la figura 4.1, Wy p ha sido calculada para
T, = 2.73 K (la temperatura RCF al dia de hoy), es decir, dentro del limite
T, << T}, cuando el campo de radiaciéon no participa en el balance térmico
del gas y la ecuacién (4.3) es reducida a la ecuacién para Wyp usada en
Flower et al. 2000 [39]. De esta forma, podemos comparar nuestros resulta-
dos con los de dichos autores.

Algunos datos exactos de la CF por HD son presentados en la tabla
4.1. Para facilitar el uso de la CF por HD en programas computacionales,
damos una aproximacién polinomial para ésta, la cual es muy precisa en los
intervalos de ny y T}, estudiados aqui, desde 1 hasta 108 cm™2 y desde 102
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Tabla 4.1: Funcién de Enfriamiento por HD
log[T%] Densidad (cm~3)
10 102 103 104 10° 108 107
1.60 -24.65 -23.66 -22.74 -22.17 -22.02 -22.00 -21.99

1.78 -24.11  -23.12  -22.23 -21.70 -21.51 -21.47 -21.46
1.96 -23.71  -22.73 -21.86 -21.32 -21.03 -20.95 -20.94
2.14 -23.39 -2241 -21.56 -20.95 -20.57 -20.46 -20.44
2.32 -23.10 -22.13 -21.28 -20.59 -20.16 -20.01 -19.98
2.50 -22.83 -21.86 -21.00 -20.26 -19.78 -19.58 -19.54
2.68 -22.58 -21.61 -20.71 -19.95 -19.42 -19.18 -19.13
2.86 -22.33 -21.36 -20.45 -19.66 -19.08 -18.81 -18.73
3.04 -22.12 -21.14 -20.22 -19.40 -18.78 -18.45 -18.30
3.22 -21.90 -20.93 -19.99 -19.15 -18.47 -18.03 -17.79
3.40 -21.63 -20.67 -19.73 -18.86 -18.11 -17.55 -17.30
3.58 -21.30 -20.34 -19.40 -18.51 -17.71 -17.10 -16.88
3.76 -20.95 -20.00 -19.07 -18.17 -17.35 -16.76 -16.57
3.94 -20.64 -19.71 -18.78 -17.88 -17.06 -16.52 -16.37
4.12 -20.40 -1947 -18.54 -17.65 -16.85 -16.36 -16.24
4.30 -20.21 -19.29 -18.36 -17.47 -16.69 -16.26 -16.16

hasta 2 x 10* K, respectivamente. La aproximacién es como sigue:

Log(Wrp) = ) DimTinfip. (4.5)

I,m=0

Los valores de los coeficientes Dy, son mostrados en la tabla 4.2.

De la figura 4.1 puede verse claramente como Wpgp se incrementa a al-
tas densidades después de incluir las transiciones rotovibracionales. En el
caso de bajas densidades, la contribucién de estas transiciones al enfri-
amiento por HD es menos importante. No obstante, a altas temperaturas

Tabla 4.2: Coeficientes Polinomiales D,

m =20 m=1 m =2 m=3 m =4
=0 -42.57688 0.92433 0.54962 -0.07676 0.00275
[l = 21.93385  0.77952 -1.06447  0.11864 -0.00366
l= -10.19097 -0.54263 0.62343  -0.07366 0.002514
= 2.19906 0.11711 -0.13768  0.01759  -0.000666317

l= -0.17334  -0.00835  0.0106  -0.001482  0.000061926
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W p es ain mayor que cuando éstas son omitidas (transiciones rotacionales
puras, mostrado en la figura 4.1). Por lo tanto, la aproximacién analitica
cominmente usada para el limite de baja densidad (por ejemplo Galli &
Palla 2002 [43]) debe ser ligeramente modificada. La aproximacién dada en
Galli & Palla 2002 [43] esta basada en los célculos hechos considerando sélo
dos transiciones rotacionales bajas (J' —J)=(1-0)y (J' = J)=(2-1),
debido a que las probabilidades de estas transiciones son muy grandes com-
paradas con aquellas de niveles rotacionales méas altos. Sin embargo, debe
tenerse en cuenta que cuando la estructura vibracional es tomada en cuenta,
hay entonces otras transiciones rotovibracionales con probabilidades de ex-
citacion comparables. Basados en nuestros resultados, sugerimos la siguiente
aproximacién modificada para la CF por HD en el limite de baja densidad:

Log(Wgp) = —42.45906 + 21.90083T), — 10.1954T 2+
2.19788T7 — 0.17286T}. (4.6)

Esta aproximacién puede ser aplicada para el caso de un gas con densidad
ng de hasta 103 — 10* cm—3.

Los efectos del campo de radiaciéon u en Wgp llegan a ser importantes
cuando T, =~ Ty, (Flower 2000 [38], Flower & Pineau des Forets 2001 [40]).
En este caso, la absorcién radiativa por la molécula HD domina y tanto el
segundo término en la ecuacién 4.3 como el término B u en la probabilidad
Wﬁl_m, 7 deben ser considerados. El segundo término en la ecuaciéon 4.3
puede ser interpretado como una funciéon de calentamiento. Se predice que
los primeros objetos bariénicos se formaron a corrimientos al rojo z entre
100 y 10. En tales épocas la temperatura de la RCF puede ser similar a las
temperaturas cinéticas tipicas de las pequenias nubes de gas primigenio. En
la figura 4.2, mostramos las HD CF’s (con las transiciones rotovibracionales
incluidas) considerando un campo radiativo con

T, = Trer(0)(1 + 2), (4.7)

para z = 0, 10, 30 y 100 (lineas continuas, punteadas, de segmentos cor-
tos y de segmentos largos, respectivamente) y para dos valores de densi-
dad ng = 10 y 10® cm™3. Puede verse que cuando T, ~ T, Wgp cae
dramaticamente. El segundo término en la ecuacién 4.3 domina y las lineas
moleculares de HD actian como fuentes de calentamiento, lo cual inhibira el
colapso de una nube de gas. Por lo tanto la temperatura minima de las nubes
primigenias en colapso es limitada por la temperatura de la RCF (o por el
calentamiento debido a otros campos de radiacién) y no por el enfriamiento
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Figura 4.1: Funcién de enfriamiento por la molécula HD, calculada desde
ny = 1 hasta 108 cm™3 en potencias de 10 (de abajo hacia arriba). La tem-
peratura de radiacién T, se considera igual a 2.73 K (T, << T}). Las curvas
sélidas corresponden a los casos cuando las transiciones rotovibracionales
(v=0,1,2,3, y J < 8) fueron tomadas en cuenta, mientras que las curvas
punteadas son los casos donde éstas fueron ignoradas en los cédlculos. Las
dltimas curvas pueden compararse con las de la figura 3 en Flower et al.
2000 [39]. Note que las curvas en ambos casos llegan a la saturacién para
ng > 10° — 10,
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Figura 4.2: Funcién de enfriamiento por la molécula HD (incluyendo transi-
ciones rotovibracionales) calculada para diferentes valores de la temperatura
de radiacién, T, = 2.73(1 4+ 2)K, (z = 1, 10, 30 y 100 curvas sélidas, pun-
teadas, de segmentos cortos y de segmentos largos, respectivamente), y para
ng =10y 108 cm™3.

por HD (o por Hy).

Notamos que la suposicién de estado estable para los niveles de poblacién
del HD es vilida atin para los z’s més altos considerados aqui. Las escalas de
tiempo tipicas para los cambios en el nivel de poblaciéon son determinados
principalmente por el inverso de los coeficientes de Einstein. Para las tran-
siciones moleculares del HD, estos coeficientes implican escalas de tiempo
tipicas mucho menores que las escalas de tiempo relacionadas a variaciones

en la Trop y/o al colapso de las nubes de gas en las épocas consideradas
aqui (z < 100).

4.4. Implicaciones

En este capitulo hemos calculado la CF por la molécula de HD, Wgp,
para un amplio intervalo de temperaturas cinéticas y densidades del gas
primigenio tomando en cuenta la estructura rotovibracional de la molécula
para transiciones tanto radiativas como colisionales. Hemos encontrado que,
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Figura 4.3: Funciones de enfriamiento de las moléculas HD (curvas sélidas)
y Ha (curvas punteadas) para dos valores de la densidad del gas, ngy =1y
10%. Para poder ser comparadas, la CF del HD se ha reducido por un factor
[HD]/[Hz] = 10~24. La CF del Hy es la de Flower et al. 2000 [39].

al incluir las transiciones rotovibracionales, la eficiencia en el enfriamiento
de la molécula HD es mas alta que la previamiente reportada. El incremen-
to principal de W p respecto a los trabajos anteriores es en el régimen de
altas temperaturas y altas densidades (figura 4.1). Para ny > 105 cm ™3 las
diferencias en Wyp alcanzan un orden de magnitud y més en T), ~ 10%.
Nuestros resultados apoyan argumentos recientes (Flower 2000 [38], Uehara
& Inutsuka 2000 [110], Flower & Pineau des Forets 2001 [40], Nakamura &
Umemura 2002 [75], Galli & Palla 2002 [43]) acerca de que el HD puede
jugar un importante papel en el balance térmico y enfriamiento del gas pri-
mordial a altas densidades.

En la figura 4.3 comparamos las contribuciones relativas de las molécu-
las Ho vy HD a la funcién de enfriamiento del gas. Debido a que el cociente
de abundancias de HD a Hs es mucho menor que 1, las curvas de Wgp
deben ser reducidas por un factor igual a este cociente con el fin de com-
parar las contribuciones de ambas moléculas al enfriamiento del gas. Como
se menciond en §4.1, dicho cociente después de la fraccionaciéon quimica es
aproximadamente de 1072 a 1073. En la figura 4.3, redujimos Wgp por
un factor de [HD]/[Hz] = 10724 de acuerdo a Galli & Palla 2002 [43] para
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z = 10. Como puede verse en dicha figura, el papel de la molécula HD en
el enfriamiento del gas de baja densidad no es importante comparado al del
H,. En cambio, para altas densidades, el HD llega a ser un enfriante tan
eficiente como el Hs, siendo incluso mas eficiente que éste en el régimen de
baja temperatura (T < 1500 K). La funcién de enfriamiento por Hy se cal-
culé de acuerdo a Flower et al 2000 [39].

La contribucién al enfriamiento del gas del HD encontrada aqui para
altas densidades y temperaturas mayores a ~ 3000 K es cercana a la con-
tribucion del Hy. Esto seguramente afectard los cdlculos de la formacién de
primeras galaxias en el régimen cuando el gas denso enfria a temperaturas
por encima de los ~ 3000 K. Este régimen puede darse en gas calentado
por fotoionizacién o en material denso calentado por choques en halos de
materia oscura con tamaiio de galaxias enanas con masas > 10% Mg, (Bromm
2004 & Larson [15]). La presencia de un enfriante eficiente, ademéds del Ho,
capaz de operar a T < 10000 K y a altas densidades (como es el caso del
HD) es probablemente relevante para entender la formacién de los primeros
cimulos globulares. Bromm y Clark 2002 [13] han mostrado que, bajo la
accion de un enfriante eficiente en Tj < 10000 K, pueden formarse ciimulos
estelares con masas ~ 10° — 107 en pequefios subhalos de materia oscura que
después son destruidos por mareas durante la relajaciéon violenta de halos de
materia oscura del tamano de galaxias enanas en z 2 10 (ver ademds Weil
& Pudritz 2001 [115]).

La eficiencia en el enfriamiento de las moléculas Hy y HD se incrementa
con la densidad hasta que las poblaciones de los distintos niveles alcanzan
el equilibrio termodinamico local a una densidad critica n., tal que a dicha
densidad, la probabilidad de desexcitacion colisional llega a ser igual a la
probabilidad radiativa espontanea. Mas alld de esta densidad, el enfriamien-
to es saturado. Para el hidrégeno molecular, la densidad critica es mas bien
baja, ne pm, ~ 103 —10* cm~3, debido a los valores relativamente pequefios de
los coeficientes de Einstein para tal molécula. En el caso de la molécula HD,
los coeficientes de Einstein son mayores que los correspondientes al Hy por
2-3 6rdenes de magnitud. Puede estimarse el cociente de densidades criticas
Ne, HD/Ne,H, COMO R Ay jryi (HD) /Ay jr1y5(H2), el cual es ~ 10? para transi-
ciones radiativas rotovibracionales. El valor de n. gp es en verdad alrededor
de dos 6rdenes de magnitud més alto que n g,. De la figura 4.1 puede verse

que neHgp ~ 10% cm—3.

Para concluir, subrayemos la importancia de considerar la funcién de
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enfriamiento por la molécula HD calculada aqui, en simulaciones y modelos
de los primeros objetos bariénicos en el universo. En particular, procesos
relacionados al gas denso que enfria a temperaturas por arriba de los ~ 3000
K seran afectados por nuestros resultados.

Algunos autores (Yoshida et al. 2006b [120], Yoshida et al. 2006¢ [121],
Johnson & Bromm 2006 [56], Shchekinov & Vasiliev 2006 [99], Vasiliev &
Shchekinov 2006 [113]) han citado nuestro trabajo como argumento para
utlizar la funcién de enfriamiento de Flower et al.2000 [39] en sus célculos,
ya que como hemos dicho, nuestra CF se reduce a la de [39] a bajas tem-
peraturas y bajas densidades, que son los regimenes donde trabajan [120],
[121], [56], [99], [113]. Pero ademés, tenemos ejemplos en donde si se ten-
dria que considerar a nuestra CF: Kuhlen & Madau 2005 [60] en su estudio
de los primeros minicuasares ignoran la quimica del deuterio, sin embargo
mencionan que un incremento de la fraccion de electrones libres producida
por sus minicuasares podria llevar a la catélisis de moléculas de HD y de
esta forma, muy posiblemente el enfriamiento por HD podria llegar a ser im-
portante en los “cores” de sus minihalos, donde habria las condiciones para
considerar los niveles vibracionales. Mashchenko et al. 2006 [74] en su estu-
dio de formacién de minigalaxias en regiones HII cosmoldgicas, establecen
que nuestros resultados podrian potencialmente hacer que el enfriamiento
por HD fuera aiin mas importante para la dindmica del gas colapsando en
galaxias primordiales pequenas; no obstante, ellos no incluyen la quimica
del HD en su modelo ya que la resoluciéon de sus simulaciones no permite
explorar las regiones donde tales reacciones serian de importancia. O’Shea y
Norman 2007 [80] en su estudio de formacién de Pop III, no consideran los
efectos del deuterio y del litio en virtud de los intervalos de temperatura y
densidad que ellos manejan, sin embargo, mencionan que es posible que en
otras situaciones de importancia para la formacién de Pop III, en particu-
lar, regiones que han sido ionizadas a fracciones electronicas altas, pueden
experimentar un importante enfriamiento por la molécula HD, la cual tiene
una baja energia de excitacion y se forma preferencialmente comparada con
el Hy debido a la fraccionacién quimica. Esto es particularmente cierto a ba-
jas temperaturas (T < 150 K) donde todo el deuterio es convertido en HD.
Recientemente, en Ripamonti 2007 [90], se presenta un estudio del papel del
enfriamiento por HD sobre la formacién de estrellas primordiales, donde se
utiliza la funcién de enfriamiento calculada por nosostros. Entre otras cosas,
el autor encuentra que los efectos del HD pueden llegar a ser importantes
durante las etapas intermedias de fragmentacion del gas al reducir de man-
era importante la temperatura del gas, la masa de Jeans y probablemente
ademas la masa tipica de los fragmentos. De esta forma, el HD podria abrir
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un canal para la formacién de estrellas de masa relativamente baja en un gas
libre de metales. Encuentra ademéds que la importancia del HD en la forma-
cién estelar, sera mayor entre mas concentrado sea el perfil de densidad del

halo y/o mas grande sea la abundancia de deuterio y la tasa de formacién
de HD.
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Capitulo 5

La Molécula de Hidrégeno
Deuterado y la biusqueda de
Signos de Formacion
Temprana de Estructuras en
el Universo!

Resumen

En este capitulo estudiaremos la posible deteccién de rastros de forma-
cién de estructuras al final de la llamada “época oscura” (z ~ 40 — 20) a
través de la molécula de hidrégeno deuterado (HD). Para esto, calculamos
la amplitud de las fluctuaciones espectroespaciales de la temperatura de la
radiacién césmica de fondo en microondas, producida por dispersién reso-
nante elastica de fotones de la RCF por moléculas de HD localizadas en
protoestructuras moviéndose con una cierta velocidad peculiar. Lo primero
es calcular la evolucién cinematica quimica de las moléculas de HD en un
medio homogéneo en expansion y entonces enlazar las abundancias de HD
con protoestructuras en su maximo de expansion, cuyas propiedades son
estimadas utilizando el modelo top hat esférico y la cosmologia de concor-
dancia. Lo que se encontré es que las profundidades épticas en las tres lineas
rotacionales puras més bajas para protohalos de alto pico en su maximo de
expansion son mucho mas altas que las correspondientes a la molécula LiH;

1Los resultados presentados en este capitulo fueron publicados en la revista Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society Nuniez—Ldpez et al. 2006 [77)
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no obstante las amplitudes de fluctuacién espectroespacial resultan proba-
blemente demasiado débiles como para ser detectadas por los telescopios
milimétricos actualmente funcionando o bajo construccién, por lo cual ex-
tendimos nuestras estimaciones al caso de nubes de gas dentro de halos de
CDM colapsados usando un modelo crudo de produccién de HD en estas
nubes. Lo que se encuentra es que las fluctuaciones para los halos de més al-
to pico a corrimientos al rojo ~ 20 — 30 podrian ser detectados en un futuro.
De esta forma tenemos que observaciones de este tipo seran de gran impor-
tancia para probar las predicciones del modelo de formacién de estructuras
en el Universo.

5.1. Introduccion

Se ha mencionado ampliamente en los capitulos anteriores, el gran in-
terés que ha surgido en los ltimos anos por entender la formacién de las
primeras estructuras en el Universo al final de la llamada época oscura. Este
interés es motivado no sélo por la posibilidad de mediciones directas de las
condiciones fisicas prevalecientes en las (proto)estructuras y de poner limites
a los parametros cosmoldgicos a corrimientos al rojo muy altos, sino ademads,
por la posibilidad de medir las abundancias primordiales de especies clave
(por ejemplo deuterio y litio) en épocas pregaldcticas como un signo direc-
to de la nucleosintesis del big bang (BBN). Por el lado observacional, la
reemision o absorcién de fotones de la radiacién césmica de fondo en mi-
croondas en lineas resonantes de Ho, LiH e hidrégeno deuterado (HD), entre
otras moléculas primordiales, ha sido sugerida como un camino viable para
detectar protoestructuras césmicas (Dubrovich 1977 [25], Dubrovich 1983
[26], Maoli et al. 1994 [70], Maoli et al. 1996 [71]). La absorcién resonante
por hidrégeno neutro en su transicién de 21 cm ha sido ademads propuesta
para trazar protoestructuras en tiempos césmicos tempranos (Hogan & Rees
1979 [49], Barkana & Loeb 2005 [11]).

El primer intento por detectar emisién de LiH primigenio y anisotropias
en la RCF por efecto Doppler de las protoestructuras a z = 100 fue llevado
a cabo con el radiotelescopio IRAM de 30m (de Bernardis et al. 1993 [24]).
Sélo limites superiores para la abundancia de LiH fueron obtenidos. Se creia
que la abundancia relativa de LiH, [LiH|/[H], a z = 30— 100, podria ser ade-
cuada (hasta 10710) para producir rasgos espectrales detectables en virtud
de la profundidad déptica en las lineas de la estructura rotacional del LiH.
Sin embargo, calculos mas detallados de la abundancia relativa primordial
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del LiH han mostrado que en dichas épocas (z = 30 — 100) debe haber sido
muy pequena ([LiH]/[H] < 107! de acuerdo a Stancil et al. 1996 [105] y a
Bougleux & Galli 1997 [12]. Por lo tanto, la profundidad 6ptica en lineas
rotacionales del LiH en el gas primordial es demasiado pequena como para
producir rasgos observacionales (Galli & Palla 1998 [42], Puy & Signore 2002
[86], Maoli et al. 2004 [72]).

Otra molécula primigenia, potencialmente interesante para detectar sig-
nos de estructuras en precolapso de la época oscura, es el HD. El momento
dipolar de la molécula HD es mucho menor que el correspondiente al LiH:
dup = 8.3 x 107* debyes (Abgrall et al. 1982 [4]) mientras que dp;y = 5.88
debyes. Sin embargo, para [LiH]/[H] ~ 1078 y [HD]/[H] = (1 — 5) x 1079,

se obtiene en una primera aproximacion que:

tup _ [HD] d%p
trim [LiH] d7

~ 20 — 100, (5.1)

concluyendo que el HD es una especie méas adecuada para detectar signos
de estructuras primordiales que el LiH. Ademas la molécula HD es capaz
de amplificar su emision debido a efectos de luminiscencia rotovibracional
(Dubrovich 1997 [28]). Hasta ahora, el mas remoto de los absorbedores de-
tectados en lineas rotacionales de HD se encuentra a un corrimiento al rojo
de z = 2.3377 en el espectro del cuasar PKS 12324082 (Varshalovich et
al. 2001 [112]. No obstante, la emisién de esta molécula debe ser observable
incluso de la época pregalactica.

En épocas intermedias (6 < z < 30), donde el colapso no lineal se 11-
eva a cabo para las escalas de masa correspondientes a los minihalos, la
molécula HD puede reemitir la energia cinética del gas fuera de equilibrio.
La emisién de nubes moleculares primordiales considerando sélo la estruc-
tura rotacional de la molécula HD debido a procesos de enfriamiento fue
calculada por primera vez por Shchekinov 1986 [98] y més precisamente por
Kamaya & Silk 2003 [57]. En el capitulo anterior presentamos una impor-
tante correccién a la funcién de enfriamiento de esta molécula (Lipovka et
al. 2005 [67]), incluyendo la estructura rotovibracional del HD. A temper-
aturas arriba de ~ 3000 K y a altas densidades (ng > 10°), la funcién de
enfriamiento es uno o dos 6rdenes de magnitud mas grande que la reportada
previamente (ver por ejemplo Flower et al 2000 [39]). Si las nubes densas
en colapso son calentadas por fotoionizacién o choques a temperaturas por
arriba de ~ 1000 K, estos nuevos calculos muestran que el gas sera capaz de
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enfriar eficientemente con emisiéon de lineas resonantes de HD y la intensi-
dad de la reemisién de energia de colapso por la molécula HD (calculada en
Kamaya & Silk 2003 [57]), se incrementara probablemente debido a la es-
tructura rotovibracional de esta molécula. Recientemente se sugirié que las
fracciones de Hy y HD pueden ser mayores en regiones HII reliquias (John-
son & Bromm 2006 [56], Yoshida 2006 [119]) entre mayor sea la masa del
halo en el cual el gas es ionizado colisionalmente (Oh 2003 & Haiman [78]).

En la etapa cuasilineal de evoluciéon de las primeras estructuras de in-
terés (z > 20 — 30), la dispersion eldstica resonante de la RCF por molécu-
las primordiales en las protoestructuras en evolucién pueden amortiguar
anisotropias primarias en la RCF o, si las protoestructuras tienen veloci-
dades peculiares, anisotropias secundarias en emisién (fluctuaciones espec-
troespaciales) pueden ser producidas (Dubrovich 1977 [25], Dubrovich 1993
[27], Dubrovich 1997 [28]). En estos casos no se requiere de fuentes de energia
para producir signos espectrales y espaciales observacionales. Por lo tanto
las lineas resonantes primordiales son ideales para estudiar la evolucion de
estructuras cosmicas durante su etapa lineal o de las primeras fases de su
colapso, antes de que comience la formacion estelar. El principal objetivo
en este capitulo es estudiar la posibilidad de observar rastros de las etapas
previas al colapso de objetos luminosos en el Universo.

La molécula HD tiene al menos dos ventajas para esta tarea:

1. Es formada de manera rapida en el gas primordial homogéneo a z =
150, a través de canales similares a los del hidrégeno molecular y puede
alcanzar abundancias relativamente altas en tales épocas. De hecho,
en z = 100 la abundancia relativa de HD es ya de ~ 10% la actual.

2. El intervalo de longitudes de onda de las transiciones rotacionales de
la molécula HD, tomando en cuenta su corrimiento al rojo, es muy
comodo para su deteccion. La primera, segunda y tercera transiciones
a las longitudes de onda de 112.1 um, 56.2 um y 37.7um pueden ser
detectadas a 0.8 — 3.5 mm aproximadamente si las lineas son pro-
ducidas a z’s alrededor de 20 — 30, tipicos de las épocas en las cuales
probablemente empezaron a formarse las primeras estrellas de acuer-
do a resultados numéricos y semianaliticos (Bromm & Larson 2004
[15]). Varios telescopios planeados o en construccién cubrirdn rangos
submilimétricos y milimétricos con alta sensibilidad, por ejemplo el
GTM, cuyos radiémetros cubren un rango espectral de 0.8 to 3 mm.
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Galli & Palla 2002 [43] presentaron resultados de célculos detallados de
cinética quimica en nubes primordiales evolucionando térmicamente, aunque
ellos no siguieron la evolucién hidrodindmica. La abundancia relativa de la
molécula HD que estos autores encontraron es muy alta en las nubes de
gas enfriado y, como mostraremos mas adelante, deberia de ser observable.
De esta forma, calculos mas precisos del proceso de formacién de nubes y
protonubes y de la emisién de la molécula HD son requeridos.

La meta de este capitulo es doble: estudiar la importancia de la molécula
HD a la hora de investigar el universo a alto corrimiento al rojo y calcular
los pardmetros de las lineas de HD de interés. Esto 1iltimo es un paso crucial
para la planeacion de estrategias observacionales futuras. Estimaremos la
profundidad para las protonubes en las lineas rotacionales de la molécula
HD en base al escenario de materia oscura fria con constante cosmoldgica
(ACDM) de formacién de estructuras césmicas. Para escenarios alternativos
(Khlopov & Rubin 2004 [58]) las predicciones probablemente seran difer-
entes, ofreciendo por lo tanto las observaciones concernientes a este estudio
la posibilidad de discriminar modelos cosmolégicos.

5.2. Evolucion de la Abundancia de la Molécula
HD

A continuacién calcularemos la evolucion de la abundancia en el medio
pregalactico homogéneo, lo cual resulta una buena aproximacién a la abun-
dancia de HD en las perturbaciones de masa en su etapa de evolucién lin-
eal. Usaremos aqui el modelo cosmoldgico de concordancia (ACDM) con
Mo = 0.04, Qpro = 027, Qp = 0.73 y Hy = 71 km/s/Mpc (Spergel et
al. 2003 [102]). Usaremos también las abundancias BBN estandar para los
elementos ligeros.

En épocas tempranas, antes de que los primeros objetos césmicos se
formaran, la termodinamica del gas primordial estd fuera de equilibrio. Por
lo tanto, con el fin de describir la dindmica molecular, necesitamos resolver
el sistema de ecuaciones cinéticas, que pueden escribirse como:

dn;
dtz = nineRjki — ni Y i Rignn+
j?k m,n

Z anji —’ n; Z R’iM7 (52)
i m
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donde t es el tiempo césmico, n; es la densidad de la especie i, R (1)) son
las tasas de los procesos colisionales j 4k — 4, como funciones de la temper-
atura cinética Ty, R;;(T}) son las tasas de los procesos radiativos (formacién
y destrucciéon de la molécula por fotones de la RCF caracterizados por la
temperatura radiativa 7).

En la ecuacién (5.2) los términos positivos y negativos corresponden a
los procesos de formacién y de destruccién de la especie i, respectivamente.
Para resolver el sistema de ecuaciones (5.2) es conveniente introducir nuevas
variables: z; = n;/np, donde np = npy (1+z)3 y npo es la densidad
numérica bariénica al dia de hoy npo = Qpn.. Es ademés conveniente
sustituir la variable tiempo césmico con z, usando la relaciéon apropiada
para la cosmologia plana con constante cosmoldgica adoptada aqui:

1 dz

N T H 1 2) e O >

Con estas nuevas variables, las ecuaciones (5.2) toman la forma:

i X
dz Ho(1+2)/Quo(l+2)3+Qa

no (1 + Z)3 Zl'jkajki — Z; Zl'mRmm
gk m,n

+ijRji _«Tzszm . (54)
7 m

Las tasas de reaccion R;j;, y R;; son funciones de la temperatura cinética T},
v de la temperatura radiativa T;. respectivamente. La temperatura radiativa
puede, como en el caso de expansion adiabatica, ser tomada como T, =
To (1 + 2), en cambio, para encontrar la temperatura cinética, necesitamos
resolver la ecuacién diferencial para T}:

di di
—— = =21, Hp, /2 1 34+Q —
dt g 0\/ M70( +Z) " A+<dt >mol+
80’tCLbT4
- e TT‘_T 9 55
S e (T = Ti) (5.5)

donde el primer término en el lado derecho describe el cambio en la tempe-
ratura debido a la expansién del universo, el segundo término corresponde a
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la termodindamica de las moleculas primordiales y el tercero a la dispersién
de Thompson. El segundo término puede escribirse como:

dT; 2 (oot — Ao O, 215 (d
< ’“) — 2{Tmo ) Oen | 2Tk (—”) , (5.6)
mol ch

dt 3nk 3nk 3n \ dt

donde I'jpor v Ajor son las funciones de calentamiento y de enfriamiento,
O es la ganancia (pérdida) de energia debido a las reacciones quimicas,
caracterizada por su entalpia AH,

@ch = Z RijknmjAH, (57)

reacciones

La sumatoria es llevada a cabo sobre todas las reacciones quimicas.

El factor (Cfi—?)ch en el ultimo término de la ecuacién (5.6) corresponde al
cambio en la densidad del gas primordial debido a las reacciones quimicas
que no conservan el nimero inicial de especies (por ejemplo A+ B — C, o
A+B—-C+D+E).

Los célculos de las abundancias moleculares fueron llevados a cabo para
un amplio intervalo de z’s para las siguientes especies involucradas en la
formacién de la molécula HD: H, H, Hy, Hy, H—, e~, Hy, He, He™, HeH™,
D, HD, H,D*, D*, D, and HD™. Otras especies resultan despreciables
en los procesos de formacién de la molécula HD debido a sus pequenas
abundancias. Las siguientes reacciones son de particular importancia en los
procesos de formacién/destruccién de la molécula HD en el gas primordial:

D+H,=HD+H

Dt +Hy, =HD+H"

D +H=HD+e"

H +D=HD+e"

H+HD=H,+D

H™ + HD = Hy, + DV. (5.8)

Consideraciones més detalladas pueden ser encontradas en varios articulos,
por ejemplo en Galli & Palla 1998 [42] y Galli & Palla 2002 [43]. Los resul-
tados de nuestros calculos de abundancias moleculares son mostrados en la
figura 5.1. Puede verse que el cociente de abundancias relativa [HD]/[Hz] a
bajos #’s es ligeramente mayor que 10™2, mientras que a altos z’s este valor
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Figura 5.1: Abundancia fraccional de especies quimicas involucradas en la
formacion de la molécula HD como funcién de z para el medio primordial
homogéneo en expansion. El modelo de la concordancia ACDM es usado
aqui.
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tiende al cociente primordial supuesto [D]/[H]=3 x 107°. Este hecho es ex-
plicado por el proceso de deuteracién, D™+Hy — HT+HD y D + Hy — HD
+ H, que lleva a una abundancia relativamente alta de la molécula, hasta
[HD]/[Ha]= 107239 a z = 10 en nubes colapsadas (por ej. Galli & Palla 2002
[43]).

5.3. Profundidad Optica en Protohalos y en Halos
a alto Corrimiento al rojo

Ahora estamos interesados en obtener estimaciones asociadas a la ob-
servabilidad de lineas de la molécula HD primordial en protoestructuras en
sus etapas lineales o cuasilineales de evolucién, es decir, antes del colapso
gravitacional (de los minihalos) y de la formacién de las primeras estrellas.

En trabajos previos se ha mostrado que las opacidades de las lineas reso-
nantes producidas en perturbaciones de masa homogéneas son mas grandes,
cuando éstas se encuentran en su maximo de expansion. Basandonos en es-
tas conclusiones, calcularemos aqui las opacidades de las lineas resonantes
en el momento de maxima expansién de perturbaciones de masa de mate-
ria oscura fria con un o alto (picos altos). Después del primer espisodio de
formacion estelar (estrellas de Poblacién III) en perturbaciones colapsadas
de alta o (picos 3 — 60), la reionizacién, los procesos de retroalimentacién
y el enriquecimiento en metales cambian drasticamente las propiedades del
medio en perturbaciones de masa de menor densidad (picos bajos). Este es
el por qué nos interesamos en las perturbaciones que emergen de picos de
alta o (3-6). La interaccién de los fotones de la RCF con moléculas primor-
diales dentro de estas protoestructuras producirdn signos asociados a las
condiciones pristinas del gas antes de la formacion de las primeras estrellas
en el universo.

5.3.1. Propiedades de Protohalos y Halos de CDM con 3 y
6o

Para calcular la profundidad éptica de las nubes primordiales por disper-
sién de fotones de la RCF por moléculas de HD, necesitamos modelar estas
protonubes. Consideramos el modelo top hat esférico para calcular la época,
densidad y tamano de las perturbaciones de masa en su maxima expansién
para las cosmologia ACDM adoptada aqui. Se supone que el gas estd dis-
tribuido de la misma forma que la materia oscura en la perturbacién de
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masa pero con una densidad Qg /Qr,0 veces menor. De acuerdo al modelo
top hat esférico, el exceso de densidad de una perturbacién de masa 6(M),
crece con z de manera proporcional al llamado factor de crecimiento D(z),
hasta que alcanza un valor critico (linealmente extrapolado) J.; de aqui en
adelante se supone que la perturbacién colapsa y virializa al corrimiento al
r0jo Zeol (por ejemplo Padmanabhan 1993 [81]):

5(M§ Zcol) = 50(M)D(Zcol) = 50,0' (5'9)
Por convencién se fijan todas las cantidades a sus valores linealmente ex-
trapolados al dia de hoy (etiquetados por el subindice “0”) de tal forma que
D(z =0) = Dy = 1. El z en el méximo de expansién, z¢, (el subindice ta
es por turn around), es calculado usando el resultado de la esfera top hat
tta = 0.5%c01. Siguiendo la ecuacion de evolucién para una esfera top hat, se
encuentra que para nuestra cosmologia ACDM plana la densidad promedio
en zg, estd dada por pga = 5.6ppg(2ta), €s decir, similar al caso Einstein-De
Sitter (Wang & Steinhardt 1998 [114], Horellou & Berge 2005 [52]). La den-
sidad de fondo en 2, es pug(2ta) = 1.88 x 107 2g em ™300 0h% (1 + 21a)3. La
correspondiente densidad numérica del gas es nia = (pta/mp)(2B,0/Unr0),
donde m, es la masa del 4tomo de hidrégeno. Finalmente, el radio de la
esfera de masa M en el maximo esta dado por

= [ 2 f. 5.10)

Necesitamos ahora conectar los resultados de la esfera top hat con la masa
caracteristica de la perturbacién, M, producida dentro del escenario de for-
macién de estructuras ACDM. El campo de fluctuaciones primordiales, fijo
al dia de hoy, es caracterizado por la varianza de la masa o(M), que es el
valor rms de la perturbacion de masa suavizado a una escala R correspon-
diente a la masa M. Para nuestros cédlculos usamos la forma del espectro
de potencias dado por Bardeen et al. 1986 [8] normalizado a og = 0.9. De
esta forma, el exceso de densidad de masa linealmente extrapolado a z = 0
puede ser definido como:

So(M) = va (M), (5.11)

donde M y v son la masa de la perturbacion y la altura del pico, respecti-
vamente. Para perturbaciones promedio v = 1, mientras que las raras per-
turbaciones de alta densidad de las cuales emergen las primeras estructuras
tienen v >> 1.
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Sustituyendo la ecuacién (5.11) en la ecuacion (5.9) se puede inferir z¢, y
por lo tanto zia, pta, Nta ¥ Rta para las perturbaciones de masa vo del campo
de fluctuaciones primordiales ACDM. En la tabla 5.1 presentamos estas
cantidades para perturbaciones 30 de diferentes masas. Nosotros estamos
interesados en los signos de lineas de HD de las protonubes antes de que los
primeros objetos luminosos en el Universo comenzaran a reionizarlo y por
lo tanto, sdlo seran consideradas perturbaciones con picos altos.

Simulaciones de N—cuerpos + hidrodindmica muestran que las primeras
estrellas pueden haberse formado incluso a z’s tan altos como z ~ 18 — 30
en minihalos de CDM (~ 3 —40) con masa M~ 10°Mg, (Abel et al. 1998 [2],
Fuller & Couchman 2000 [41], Bromm et al. 2002 [14], Yoshida et al. 2003
[118]). Relacionado a esto esté el hecho de que halos de cualquier masa dada
que colapsan primero (picos altos) no se encuentran en regiones “tipicas”
precisamente sino més bien en regiones “protoctimulo” (White & Springel
2000 [116], Barkana & Loeb 2002 [10]). En el articulo de Gao et al. 2005 [44]
se muestra una nueva técnica para seguir con una resolucion sin precedente
el crecimiento del progenitor mas masivo de una regién de supercimulo
desde z ~ 80 hasta z = 0. Usando esta simulacién, Reed et al. 2005 [87]
han encontrado que cuando la masa del progenitor es de ~ 2.4 x 10°h~!M,
en z = 47, éste sufre colapso bariénico via enfriamiento por Hs, disparando
la formacion estelar en esta temprana época. Por supuesto, este halo debe
emerger de un pico de fluctuacién muy raro, v = 6.5 (Reed et al. [87]).
Puede notarse que los picos raros estan fuertemente acumulados, tal que la
probabilidad de encontrar un cimulo de estos (proto)halos es alta. En la
segunda parte de la tabla presentamos los mismos datos que en la primera
parte pero para halos con 60.

5.3.2. Profundidades Opticas

La profundidad éptica para una protonube de tamano L estd dada por:

L
T (L) = /0 oy, () di, (5.12)

donde a,, (x) es el coeficiente de absorcién y la integracién se hace a lo
largo de la linea de visién. En el caso de una perturbacién de masa en su
momento de maxima expansién, cuando los pardmetros fisicos del gas son
aproximadamente iguales en todas partes de la regién esférica, la integracion
puede ser reducida a una expresién més simple: 7, (L) ~ «, L. De esta forma,
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la profundidad optica puede ser escrita en este caso como:

A (2J +1)

—hv
A G A (1— T)L 5.13
VT S (20 1 1) vy HPTIRBAy g (2T E (5.13)

donde A es la longitud de onda, J es el nimero cuantico rotacional, zgp es
la abundancia relativa de la molécula HD, A ;/ ; es el coeficiente de Einstein
y ng, ny son las densidad numeérica bariénica y la densidad numérica de la
poblacién en el nivel J al corrimiento al rojo z y Vp la velocidad térmica
respectivamente. Respecto a ny(z), es bien conocido que en el limite de ba-
ja densidad (ng < 103cm™3), la poblacién difiere de la de Boltzmann. De
esta forma, en el caso general, cuando el gas estd fuera del equilibrio ter-
modindmico, los valores correctos de las poblaciones de los distintos niveles
deben ser calculados con la ecuacion de balance detallado:

R C
g Y (W g+ W) =
o' J!
R C
Z nU/J/(W,v/J/_),UJ + WU’J’—VUJ)? (514)
o' J!

donde n,; es la poblacién del nivel rotovibracional v.J, Wf,ﬁv, 7y Wf]_w, g
son las probabilidades de las transiciones radiativas y colisionales, respecti-
vamente.

Usando las expresiones (5.13) y (5.14), calculamos las profundidades
Opticas en las lineas de HD para protohalos de diferentes valores de masa
en su z al maximo de expansién (tabla 5.1). Los resultados correspondientes
a tres transiciones rotacionales en el estado vibracional base (1-0), (2-1)
y (3-2) para protohalos 30 y 60 son mostrados en las figuras 5.2 y 5.3,
respectivamente. Como puede verse, los valores de la profundidad éptica
para las lineas de la molécula HD son mayores que las reportadas para la
molécula de LiH (Bougleux & Galli 1997 [12]). Incluso la transicién J' —J =
3 — 2 alcanza valores tan altos como 107 — 10~% para corrimientos al rojo
z ~ 20 — 40.

Las estimaciones presentadas corresponden a la fase lineal de evolucién
de las fluctuaciones. El cdlculo de la evolucién cinemético—quimica de la
molécula HD durante el enfriamiento y colapso del gas dentro del halo os-
curo virializado es muy dificil puesto que estd relacionado con su evolucién
térmica e hidrodinamica. Bajo ciertas suposiciones y simplificaciones, Galli
& Pala 2002 [43] presentaron resultados de la abundancia del HD después
de que el gas ha enfriado dentro de halos virializados de CDM, construidos
de acuerdo a Tegmark et al. 1997 [108]. El resultado de Galli & Palla es
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que la fraccién relativa de HD, x g p, se incrementa dramaticamente, por un
factor de 200 aproximadamente, repecto a su valor inicial en el momento
de colapso del halo. A continuaciéon usaremos este resultado para obtener
una estimacién aproximada de la fraccién relativa de HD en halos ACDM
colapsados y la correspondiente 7,,. Hemos calculado antes §5.2 la evolucién
de la fraccién relativa de HD xgp, en el medio pregalactico homogéneo.
Para una fluctuacion de masa dada vo, hemos obtenido xyp a zi,. Vamos
a suponer que una vez que el halo ha colapsado a z.., ngp se incrementa
sélo de manera proporcional al crecimiento de la densidad del halo. Por lo
tanto nup(zcol) = MHD (2ta) X Peol/ Pra- Entonces, suponemos que el gas enfria
rapidamente y cae al centro del halo en un tiempo dindmico

2
tdyn ~ 77/ —, (515)

2CTY]\4/R201

donde Ry es el radio del halo. Ahora, de acuerdo al resultado de Galli &
Palla, suponemos que en el momento en que el gas ha colapsado y se ha
enfriado, z.o01, la fraccién relativa HD se incrementa por un factor de ~ 200,
es decir, 2p (Zeool) = 200 z1p(2¢01). El factor de colapso del gas se supone
es 10, de tal forma que la densidad numérica se incrementa por un factor de
1000.

Suponemos que la temperatura cinética del gas enfriado es igual a la de
la RCF (ver figura 10 de Galli & Palla 2002 [43]). Las poblaciones correspon-
dientes a la transicién de la linea base principal (J' — J)=(1 — 0) dependen
s6lo débilmente de Tj. En la figura 5.4 mostramos las profundidaes 6pticas
de la transicién (J' — J)=(1 — 0) del HD correspondientes a los halos 30 y
60 para diferentes valores de masa en sus z’s de “enfriamiento”. El radio
usado para calcular 7, fue de una décima del radio del halo R, en su z de
colapso. A los z's de interés, es decir, antes de la formacién de estrellas ma-
sivas (z 2 20), las profundidades dpticas de las lineas son significativamente
altas, con valores de varias veces 1072 hasta varias veces 107°, hasta z ~ 50
para el caso 6o

5.3.3. Estimaciones Observacionales

En Sunyaev y Zel’dovich 1970 [107] (ver ademds Dubrovich 1977 [25],
Zeldovich 1978 [123], Maoli et al. 1994 [70]) se muestra que la amplitud de
las anisotropias secundarias en la temperatura de la RCF causadas por efecto
Doppler de fotones dispersados en protonubes con movimientos peculiares
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Figura 5.2: Profundidades épticas de las primeras tres transiciones rota-
cionales de la molécula HD en protohalos ACDM 30, alcanzando su maximo
de expansién a los z’s mostrados en la abscisa.
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Figura 5.3: Igual que en la figura 5.2 pero para protohalos ACDM 60.
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Figura 5.4: Similar a las figuras 5.2 y 5.3 pero para halos ya colapsados. Los
Z's mostrados corresponden al momento en que se supone que los bariones
han colapsado y enfriado dentro de ellos (ver texto). Sélo se muestra el caso
de la primera transicién rotacional.

estd dada por:

% = %7’,, (5.16)
para 7, << 1, donde V), = V,(2) es la velocidad peculiar de la protonube
respecto a la RCF al corrimiento al rojo z, ¢ es la velocidad de la luz, y
7, es la profundidad éptica en la frecuencia v a lo largo de la protonube
al corrimiento al rojo z (en nuestro andlisis serd zi,). La teoria de inesta-
bilidad gravitacional muestra que la velocidad peculiar de cada elemento
de masa crece con el factor de expansién como Vj(z) o< D(2)/(1 + z). Una
aproximacion prescisa a esta expresion para un universo plano con constante
cosmoldgica es (Lahav et al. 1991 [62], Carroll et al. 1992 [18]):

E(z)

9(2)
Vp(2) o f(@mm, (5.17)

donde f(z) &~ Qs(2)"0, y las funciones g(z), E(z) y Qu(2) fueron definidas
en §3.2.1. Para un universo Einstein-De Sitter, la ecuacién (5.17) se reduce
a la conocida expresion V,(z) o (1 + 2)72. El campo de velocidad peculiar
a z = 0, trazado por galaxias y cimulos de galaxias, ha sido medido en un
amplio intervalo de escalas (para una resena, ver por ejemplo Zaroubi 2002
[122]). Para nuestro problema, el campo de velocidad trazado por ctimulos de
galaxias es probablemente el de interés, porque como fue mencionado antes,
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los primeros objetos luminosos en el universo se formaron en las regiones
mas raras y mas densas, es decir, aquellas que hoy serian los camulos de
galaxias. Distintos datos llevan a diferentes valores de la velocidad peculiar
rms a escalas > 100h~*Mpc. Aquf adoptaremos un valor de V,(0) ~ 650
km/s, de acuerdo con los resultados de Lauer & Potsman 1994 [63], Hudson
et al. 1999 [53], Hudson et al. 2004 [54] y Willick 1999 [117]. El valor es
aparentemente un factor de ~ 2 mayor que el correspondiente a simulaciones
numéricas ACDM para las escalas de interés.

Usando la ecuacién (5.17) normalizada a V,,(0) = 650 km/s y las profun-
didades 6pticas del HD calculadas, podemos estimar con la ecuacién (5.16)
la correspondiente fluctuacién en la temperatura de las anisotropias secun-
darias. En el rango de z = 20 — 40, para el caso de protohalos 30, obtenemos
que AT/T =~ 10710 — 4 x 10712 en la primera transicién rotacional, mien-
tras que para protohalos 60, AT/T ~ 5 x 107 — 1071°, En el mismo
rango de z’s, para nubes baridnicas colapsadas, cuyas abundancias fueron
estimadas usando los resultados de Galli & Palla 2002 [43], hemos calculado
AT/T ~ 1076 —1078 y AT/T = 2 x 107> — 10~ para los casos 3 y 60,
respectivamente.

Ahora vamos a estimar el tiempo de integraciéon requerido para la de-
teccion de anisotropias secundarias con telescopios milimétricos y submili-
métricos en construccién o ya en funcionamiento, por ejemplo: el telescopio
LMT/GTM de 50m en Sierra Negra, México; el “Combined Array for Re-
search in Millimeter-Wave Astronomy” (CARMA) en los Estados Unidos;
y el “Atacama Large Millimeter Array” (ALMA) en Chile. El tiempo obser-
vacional At puede ser estimado de la ecuacion

Ty

AT JAVAL (5.18)
donde Av es el ancho de banda, T, es la temperatura de ruido del detector y
AT es la amplitud de la fluctuacién de temperatura calculada antes. Para los
telescopios mencionados, T}, = 40 — 80 K, y podemos asumir Ay ~ 1GHz.
En el caso del GTM/LMT, su resolucién angular limita la observabilidad
en varios casos (ver mas adelante). Usando la ecuacién (5.18), para proto-
halos 30 y 60, encontramos que los tiempos requeridos para obtener una
senal observable de la primera transicién rotacional de moléculas de HD
es demasiado grande como para ser observada. En el caso de nubes de gas
colapsadas (previo a la formacién estelar) dentro de halos 60 virializados,
estimamos At < 10°s = 28 horas para z < 40 y T}, ~ 50 K. Este tiempo de
integracién puede ser alcanzado en varias sesiones de observacién de algunas
horas cada una.
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Vamos a discutir otro importante parametro de protonubes potencial-
mente observadas en emisién de lineas resonantes moleculares: su tamano
angular aparente o didmetro. Si el tamano lineal de un objeto es L, su
tamano angular aparente estard dado por la férmula de Hoyle:

L
A= s (5.19)

donde d4(z) es la distancia de didmetro angular que para un universo plano
con constante cosmoldgica estd dado por:.

c Zody

da(z) = 5.20
AG) (1+2) )y H(Z) (5.20)

donde el parametro de Hubble en este caso estd dado por:
H(z) = HO\/QM,O(l +2)3 4+ Qa, (5.21)

y el término correspondiente a la densidad de radiacion ha sido ignorado.
Ahora la ecuacién (5.19) puede ser escrita de la siguiente forma:

Af — HyL(1+ 2)
o z n3 =1/2 5"
cJo (Qro(1+2)3 +Qa) dz

Hemos usado la ecuacién (5.22) para calcular el tamatio angular A de pro-
tonubes 3 y 60 alcanzando su maxima expansion en el rango 20 < z < 40
(correspondiendo aproximadamente a los rangos de masa de 10° < M /M, <
10° y 10° < M /Mg < 10! para los casos 30 y 60, respectivamente). Ademds
hemos calculado las correspondientes frecuencias corridas al rojo, vq, para
las mismas tres transiciones rotacionales de la molécula HD, consideradas
en las figuras 5.2 y 5.3. Nuestros resultados son mostrados en la figura 5.5,
junto con la cobertura esperada en este plano vy — Af para los telesco-
pios LMT/GTM y CARMA (cajas). ALMA abarcara el plano completo.
Incluimos ademéds en esta grafica, las curvas correspondientes a nubes frias
dentro de halos 3 y 60 colapsados para la primera linea de transiciéon rota-
cional unicamente (lineas delgadas con cuadritos). Estas nubes pueden ser
resueltas por ALMA y s6lo parcialmente por CARMA. Debe notarse que
los halos de picos altos estdn fuertemente acumulados (Gao et al. 2005 [44],
Reed et al. 2005 [87]). Puede ser més plausible encontrar un cimulo de estos
objetos atn si los objetos individuales son muy pequenos. De hecho, el acu-
mulamiento incrementa la amplitud de las fluctuaciones espectroespaciales
en la temperatura de la RCF. La figura 5.5 es mas bien general y puede ser
aplicada a otras lineas resonantes de frecuencias similares en las cuales el
gas en protohalos o en halos puede ser detectado.

(5.22)
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Figura 5.5: Relacién entre el tamano angular Af de protonubes 30 y 60
alcanzando su maximo de expansién en 20 < z < 40 y la frecuencia corrida
al rojo de las tres transiciones rotacionales mas bajas de la molécula HD
(para la transicién 3-2, \g = 37.7um; para la 2-1, \g = 56.2um y para la
1-0, A\p = 112.1um). Las lineas delgadas con cuadros corresponden a nubes
frias colapsadas 30 (curva superior) y 60 (curva inferior) en el mismo rango
de corrimientos al rojo, pero solamente para la transicion mas baja. Las cajas
indican cualitativamente las regiones en las cuales LMT/GTM y CARMA
operaran. ALMA cubrird casi todo el plano graficado.
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5.4. Resumen y Perspectivas

La esperanza de detectar senales del final de las llamadas “edades os-
curas” ha promovido una gran actividad tedrica y observacional. La obser-
vacién de protoestructuras a alto z antes de que éstas colapsen y se dispare
la formacién estelar ciertamente nos ayudara a limitar los escenarios de for-
macion de estructuras. Una posibilidad de tales observaciones esta basada en
las fluctuaciones espectroespaciales en la temperatura de la RCF producidas
por dispersion resonante elastica de fotones de la RCF por moléculas local-
izadas en protoestructuras moviéndose con velocidad peculiar. Esta forma de
busqueda de anisotropias secundarias por moléculas de LiH ha sido infruc-
tuosa (de Bernardis et al 1993 [24]). Como Bougleux & Galli 1997 [12] han
mostrado, las abundancias de la molécula LiH y sus profundidades épticas
en lineas rotacionales son demasiado pequenas para producir fluctuaciones
detectables en la temperatura de la RCF .

En este trabajo hemos investigado las fluctuaciones espectroespaciales
en la temperatura de la RCF debido a la dispersién resonante elastica por
moléculas de HD. Para esta molécula, la contribucién principal a la profun-
didad dptica viene de la transicién rotacional base (J' — J)=(1 — 0), debido
a que los niveles rotacionales altos de la molécula HD estdn escasamente
poblados en épocas tempranas. En el caso de la molécula LiH, la mayor
parte de la contribucién a la profundidad éptica viene de transiciones rota-
cionales entre niveles de alto valor de J. La longitud de onda en reposo
de la transicién (J' — J)=(1 — 0) del HD es 112.1 pum. Por lo tanto, para
z = 20 — 40 debe ser observada en longitudes de onda ~ 2 — 4.5 mm. Para
transiciones rotacionales mas altas, las longitudes de onda son menores.

Hemos llevado a cabo calculos con el fin de estimar las profundidades
Opticas del HD y las correspondientes amplitudes de las fluctuaciones espaciales-
espectrales en la temperatura de la RCF producidas por protoestructuras
en movimiento. Primero hemos calculado la evolucion cinematica—quimica
detallada para la molécula HD en el medio homogéneo expandiéndose y
enfriandose adiabaticamente, suponiendo abundancias BBN estandares. En
seguida calculamos las profundidades 6pticas en lineas rotacionales puras de
HD para perturbaciones de masa (protoestructuras) en su maximo de expan-
sién bajo la suposiciéon de que las fracciones relativas de HD, x g p, dentro
de estas protoestructuras son similares a las fracciones calculadas para el
medio homogéneo a una dada z. El modelo top hat esférico y la cosmologia
ACDM de concordancia fueron usados para calcular los correspondientes z’s
al maximo de expansion, los tamanos y velocidades peculiares para diferentes
valores de la masa y de la altura del pico de las pertubaciones primigenias.
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Una vez que las profundidades épticas para las primeras tres transiciones
rotacionales base fueron calculadas, se estimaron las correspondientes fluc-
tuaciones AT /T. Ademds se estimaron 7, y AT /T para nubes de gas frio
dentro de halos de materia oscura fria colapsados, pero bajo ciertas suposi-
ciones y usando resultados de la fraccion relativa de HD de un cédlculo crudo
de Galli & Palla 2002 [43].

Los principales resultados de este estudio son los siguientes:

e La fraccion relativa de la molécula HD, xyp, como puede verse de la
figura 5.1, se incrementa en el medio homogéneo en expansién por un factor
de ~ 400 desde z = 300 hasta corrimientos al rojo bajos (z ~ 20 y menores).
A z entre 40 — 20, zup ~ 4 — 5 x 10719, Se espera que estas fracciones se
incrementen de manera considerable durante el colapso y enfriamiento del
gas dentro de halos de materia oscura fria.

e La profundidad éptica de la primera linea rotacional pura del HD en
protoestructuras de alto pico en su maximo de expansién se incrementa con
el tiempo. Para la segunda y tercera lineas, las correspondientes 7,,’s alcanzan
un maximo a corrimientos al rojo altos y entonces decrecen fuertemente
para valores de z mas bajos. Los rangos de los valores de 7, de la linea de
transicion (1 — 0) en protoestructuras 3 y 60 en su méximo de expansién
en el intervalo de corrimientos al rojo 20 < z < 40 son aproximadamente
107" —6x107% y 8 x 1077 — 2 x 1077, respectivamente (figuras 5.2 y 5.3).
Para el modelo crudo de nubes de gas frio dentro de halos de CDM 3 y 60
colapsados, los rangos de 7, en el mismo intervalo de corrimientos al rojo
son 8x 1074 —107% y 2x 1072~ 1.3 x 1073, respectivamente (figura 5.4). Las
profundidades épticas de las lineas rotacionales de HD en protoestructuras
son mucho mas altas que las correspondientes a la molécula LiH.

e Los intervalos de las frecuencias corridas al rojo y los tamafios angu-
lares tipicos en el cielo de las fluctuaciones espectroespaciales debido a lineas
rotacionales de la molécula de HD en protoestructuras de alto pico y nubes
de gas en halos colapsados caen parcialmente dentro de las ventanas observa-
cionales de los telescopios submilimétricos, tales como GTM/LMT, CARMA
y ALMA (figura 5.5). El rango de z’s considerados fue de 20 < z < 40; de-
spués de esta época las primeras estructuras baridénicas ya se habran formado
con fuentes estelares emitiendo de manera importante. La busqueda obser-
vacional de las fluctuaciones espectroespaciales estudiadas aqui serd impor-
tante para probar tanto modelos de formacion de estructuras césmicas como
la abundancia primordial del deuterio predicha en teorias BBN estandares
y no estandares.

e Para el escenario ACDM, las amplitudes de las fluctuaciones espec-
troespaciales producidas por la molécula HD en 20 < z < 40 en protoestruc-
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turas, incluso en picos de densidad 3 — 60 verdaderamente raros, son de-
masiado débiles como para alcanzar el flujo de sensibilidad de los telescopios
submilimétricos/milimétricos en construccién. Para el caso de las nubes de
gas frio dentro de halos ACDM colapsados emergentes de picos de densidad
~ 60, las amplitudes estimadas, en particular para la linea de transicién
rotacional més baja, son mucho mas grandes y podrian ser detectadas, pero
sus tamanos angulares estimados en el cielo son demasiado pequefios para
telescopios como el GTM/LMT, pero probablemente ciimulos de tales obje-
tos podrian ser resueltos (los halos de alto pico estédn fuertemente acumula-
dos). Las fluctuaciones espectroespaciales predichas para nubes frias a alto z
(muy raras en el escenario ACDM) caerdn dentro de las capacidades obser-
vacionales de otros telescopios tales como CARMA y ALMA. Para teorias
de BBN no estédndares, la abundancia [D/H] puede ser mucho mayor que
la usada aqui. Por ejemplo, en modelos BBN inhomogéneos, se estima que
[D/H] es 10 veces mayor que en la BBN estdandar (por ejemplo Lara 2005
[61]). Por lo tanto las profundidades épticas en lineas de HD presentadas
aqui pueden ser un factor de 10 més altas, haciendo de esta forma, detecta-
bles las correspondientes fluctuaciones espectroespaciales producidas en el
maximo de expansién de los protohalos.

Un estudio més detallado de las fluctuaciones espectroespaciales debidas
a las moléculas de HD en nubes de gas colapsando, asi como la inclusién de
modelos alternativos a la BBN son necesarios con el fin de obtener resultados
y predicciones mas precisos que los presentados aqui. En este trabajo hemos
llevado a cabo célculos preeliminares que muestran la viabilidad de usar
las lineas de la molécula de HD en la busqueda de senales de la formacién
temprana de estructuras en el universo y/o constrenir teorfas cosmoldgicas.



Capitulo 6

Sintesis y Conclusiones

El objetivo de la presente tesis fue hacer un estudio acerca de los miniha-
los, estructuras oscuras donde, de acuerdo al paradigma cosmolégico ACDM,
se habrian formado los primeros objetos baridénicos y explorar los factores
que juegan un papel importante en este proceso, principalmente el enfri-
amiento del gas primigenio. Nos centramos en particular en el estudio del
efecto de la molécula de hidrégeno deuterado (HD) sobre la funcién de en-
friamiento de dicho gas. Analizamos también la posibilidad de detectar a
través de la molécula HD algtin rastro de la formacién de las primeras pro-
toestructuras.

Con el fin de establecer el marco tedrico dentro del cual procedié nuestra
investigacion, en el segundo capitulo presentamos un resumen del contex-
to cosmologico, remarcando que el modelo comsoldgico favorecido segin un
gran cuerpo de sondeos observacionales es un universo plano de materia
oscura fria con constante cosmoldgica y con una expansion acelerada en el
presente (ACDM). Vimos cémo la composicién bariénica del Universo en
expansion consistia en sus inicios practicamente de sélo hidrégeno y helio; el
resto de los elementos se habrian de (trans)formar mas tarde en el interior
de las estrellas. Este gas primordial no fue completamente uniforme, sino
que tuvo pequenas variaciones en la densidad (producto de su acoplamiento
gravitacional con la distribucién de materia oscura fria, misma que a su vez
tenia perturbaciones debido a las fluctuaciones cudnticas del vacio, presentes
en etapas ain mds tempranas).

Justamente en el tercer capitulo abordamos la cuestion de la formacion
de estructuras a partir del campo de pertubaciones primigenio. Es en las
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regiones con una densidad mayor al promedio donde habran de surgir mu-
cho después los primeros objetos luminosos. Estas regiones, que al principio
se expanden junto con el universo de fondo, frenan su expansién (en virtud
de su mayor densidad) y el proceso se invierte:tenemos asi una regién co-
lapsando bajo su propia gravedad. Estas regiones consisten principalmente
de materia oscura, y al ser el espectro de potencias inicial tal que las es-
tructuras més pequenas son mas densas, entonces las primeras estructuras
en colapsar son las de menor masa (minihalos). El gas bariénico dentro de
estos minihalos puede en principio seguir colapsando si existen los agentes
enfriantes suficientes. De hecho, el gas se calienta originalmente por choques
durante el colapso gravitacional del halo oscuro; se vuelve necesario entonces
un mecanismo a través del cual el gas se enfrie. En ese ambiente desprovisto
de metales, los Uinicos agentes capaces de enfriar serian los derivados del
hidrégeno. En la mayoria de los trabajos acerca de formacién de estructuras
es el hidrégeno molecular (Hg) el principal agente enfriante. Sin embargo,
investigaciones recientes han advertido acerca del papel que el HD podria
desempenar, porque tiene caracteristicas que la vuelven una molécula im-
portante, como por ejemplo, su momento dipolar eléctrico permanente.

A fin de sensar mejor la fisica de la formacién de primeros objetos, en el
mismo Capitulo 3, usando un esquema heuristico, reconstruimos un modelo
que permite calcular (1) la tasa de formacién y supervivencia de los halos
en general hasta una época arbitraria z, (2) estimar la tasa de formacién es-
telar dentro de estos halos, considerando de manera paramétrica muchos de
los ingredientes fisicos de este proceso (enfriamiento del gas, transformacién
en estrellas y retroalimentacién), y (3) integrar los procesos (1) y (2) en un
contexto cosmolégico para finalmente dar la densidad de tasa de formacién
estelar global (por unidad de volumen comévil), psrr(z). Con estos modelos
es facil entender la influencia de ciertos parametros en la prediccion de como
fue la historia de formacién estelar global del universo, algo que potencial-
mente se puede (z < 6) o se podrd (z > 6) confrontar con las observaciones.
Uno de los ingredientes claves es la capacidad de enfriamiento que pueda
tener el gas primigenio, jugando un papel importante en esto las moléculas
de H2 y HD.

Entre los resultados que encontramos con relacién a la prediccién de
psrr(z), usando la cosmologia ACDM estédndar, resaltamos lo siguientes.
El formalismo empleado para el calculo de abundancia de halos, ya sea el
original de Press Schechter o el méas reciente de Sheth Tormen afecta con-
siderablemente el resultado a altos z’s (figura 3.4). La funcién pspr(z) cal-
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culada con PS presenta una caida més rdapida hacia altos z’s, efecto que es
facil entender a la luz de algunas consideraciones y figuras que presentamos
en el mismo Capitulo 3. En general, la curva pspr(z) tiene un répido crec-
imiento de z = 0 hasta z ~ 3 (algo menos que un factor diez), luego tiende a
ser mds constante y para z’s mayores a 6 puede seguir creciendo o decrecer
dependiendo de la combinaciéon de una serie de factores como podrian ser:
la época de completacion de la reionizacién z,eion, la temperatura minima
de enfriamiento del gas primigenio que corresponde a una masa minima de
halos M, que podrian formar galaxias y estrellas, la normalizacion de la
varianza de las perturbaciones iniciales og, etc. (ver figuras 3.15 y 3.14).

Nuestra conclusién es que el factor clave en toda esta interconexién es
la capacidad de enfriamiento del gas primigenio: en un escenario jerarquico
donde las estructuras mas pequenas son las mas abundantes y las primeras
en colapsar, esta capacidad determina en mucho la intensidad de los primeros
brotes de formacion estelar, mismos que luego provocaran la reionizaciéon del
Universo, frenando entonces la formacién estelar en los halos mas pequenos.

En el Capitulo 4 presentamos los resultados de nuestros célculos de la
funcién de enfriamiento por HD, mismos que fueron hechos para un amplio
rango de valores de temperatura cinética (73 de 100 a 20 000 K) y de den-
sidad numérica (ng de 1 a 1019 ecm™3) del gas primigenio, considerando por
primera vez la estructura rotovibracional de la molécula. La molécula HD
es un enfriante eficiente en el medio primordial gracias a que tiene un mo-
mento dipolar eléctrico permanente que permite altas probabilidades para
las transiciones radiativas rotacionales debidas a sus choques con atomos de
hidrégeno y helio. Ademas la molécula HD es eficientemente producida en
la reaccién de fraccionamiento quimica, misma que la lleva a un aumento de
su abundancia inicial. E1 HD puede enfriar el gas primordial a temperatu-
ras debajo de 100 K debido a que tiene transiciones rotacionales dipolares
permitidas caracterizadas por energias dos veces menores que aquellas tran-
siciones cuadrupolares del Hy. A temperaturas maés altas las poblaciones
de los niveles vibracionales son importantes y deben ser consideradas en el
calculo del enfriamiento por dos razones: la energia de los cuantos relativa-
mente alta y las altas probabilidades de las transiciones rotovibracionales.

La funcién de enfriamiento del HD fue calculada incluyendo transiciones
radiativas y colisionales dentro de los niveles rotacionales J < 8 y los niveles
vibracionales v < 3. Las poblaciones de los distintos niveles rotovibracionales
se calcularon a partir de la ecuacién de balance suponiendo estado esta-
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cionario. Encontramos que al incluir los niveles rotovibracionales excitados,
el enfriamiento por HD para valores intermedios de temperatura y densi-
dad es mayor respecto al calculado antes tomando en cuenta sélo el nivel
vibracional base. Por ejemplo, para ng > 10°cm ™ y T, > 3000K, nuestra
funcién de enfriamiento por HD llega a ser mayor a un orden de magnitud
mas eficiente que lo calculado (y usado para formacién de primeros objetos)
anteriormente (figura 4.1). Calculamos ademés la tasa de enfriamiento en
la presencia del campo de radiaciéon de fondo para z = 10, 30 y 100. Com-
paramos también las contribuciones relativas a la funciéon de enfriamiento
del HD y el Hy. Pudimos ver que para bajas densidades, la contribucién del
Hs es la que domina a todas las temperaturas, mientras que para valores
de densidad alta, la contribucién del HD es comparable a la del Hy, siendo
incluso mayor a bajas temperaturas (figura 4.3).

Lo que concluimos es que el enfriamiento por HD muy probablemente
afectard los calculos en diferentes contextos que impliquen una alta densi-
dad, por ejemplo: material denso calentado por choques en halos de materia
oscura de tamafio de galaxias enanas, formacion de los primeros cimulos
globulares, cimulos estelares que pueden formarse en pequenos subhalos de
materia oscura que después son destruidos por mareas, microcuasares, eta-
pas intermedias de fragmentacién del gas, regiones que han sido ionizadas
a fracciones electronicas altas, lo cual puede suceder por la influencia de
fuentes ionizantes cercanas o por aniquilacién o decaimiento de materia os-
cura (Ripamonti et al. 2007 [89]). Un comentario adicional es que la eficiencia
en la formacién estelar se espera sea mds alta debido a la nueva funcién de
enfriamiento por HD calculada por nosotros. Estos calculos no afectan las
temperaturas bajas y por ende el valor de la masa minima, pero si implicaran
mas enfriamiento en halos de masas un poco mayores, correspondientes a
temperaturas viriales entre 3000 y 10 000 K.

En el Capitulo 5 investigamos la posibilidad de observar rastros de for-
macioén de protoestructuras al final de la llamada “época oscura”, a través
de las fluctuaciones espectroespaciales en la temperatura de la radiacién
cosmica de fondo ocasionadas por la dispersion de fotones por lineas reso-
nantes de la molécula HD presente en protohalos moviéndose con una cierta
velocidad peculiar. Las lineas resonantes son ideales para el estudio de la
evolucion de estructuras cosmicas durante su etapa lineal o de las primeras
fases de su colapso, antes de que se dispare la formacién estelar. La molécu-
la HD tiene dos ventajas en este caso: 1) es formada rapidamente en el gas
primigenio homogéneo a z ~ 150, a través de canales similares a los del Ho y
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puede alcanzar abundancias relativamente altas en tales épocas; 2) el rango
de longitudes de onda de las transiciones rotacionales de esta molécula es
muy adecuado para su observacion. Las primeras tres transiciones pueden
ser detectadas entre 1 y 3 mm si las lineas son producidas a z ~ 30, valores
tipicos para la época de formaciéon de las primeras estrellas de acuerdo a re-
sultados numéricos y semianaliticos. Existen varios proyectos de telescopios
que observaran en tales longitudes de onda, entre ellos el Gran Telescopio
Milimétrico recientemente inaugurado en México.

Para cumplir nuestro objetivo hicimos cédlculos detallados de la evolucién
cinemética y quimica para el HD en el medio homogéneo (considerando 16
especies involucradas en la formacién del HD) y lo aplicamos a perturba-
ciones (protohalos) en el punto de maxima expansién con sus respectivos
movimientos peculiares. Estimamos la profundidad 6ptica de las 3 primeras
lineas rotacionales puras del HD en protohalos 3 y 60. Se usé el modelo
top hat esférico para calcular la época, la densidad y el tamano de las per-
turbaciones de masa en su maxima expansion. Las velocidades peculiares
se calcularon en la aproximacién lineal, valida para las épocas tempranas
consideradas aqui.

Encontramos que las profundidades épticas a la RCF de las lineas del HD
(figuras 5.2 y 5.3) son més altas que los correpondientes al LiH, molécula que
antes se proponia como viable para este tipo de estudios. Encontramos tam-
bién que, tanto los rangos de las frecuencias corridas al rojo (se consideré 20
< z < 40) como de tamanos angulares tipicos en el cielo de la fluctuaciones
espectroespaciales producidas por las lineas del HD en la RCF, caen parcial-
mente dentro de la ventana de observacion de telescopios como CARMA y
ALMA y GTM/LMT. Sin embargo, en el escenario ACDM, las amplitudes
de dichas fluctuaciones son demasiado débiles como para alcanzar la sensi-
bilidad de los mencionados telescopios. Hicimos entonces los mismos cédlculos
pero para nubes de gas frio dentro de halos ya colapsados y vimos que en el
caso de picos de densidad 60, las amplitudes estimadas, en particular para
la linea de transicién rotacional mas baja, son mucho mayores (figura 5.4)
y pueden ser detectadas, aunque su tamafio angular estimado en el cielo es
demasiado pequenio para telescopios como el GTM/LMT (figura 5.5), pero
posiblemente se podrian observar ciimulos de estos objetos (los halos de alto
pico estan fuertemente acumulados). La buena noticia es que las fluctua-
ciones predichas para las nubes de gas frio caen dentro de las capacidades
de telescopios como CARMA y ALMA (figura 5.5).
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La busqueda observacional de las fluctuaciones espectroespaciales estudi-
adas aqui serd de gran importancia para probar tanto modelos de formacién
de estructuras cosmicas como la abundancia primordial predicha por teorias
de nucleosintesis estdndar y no estandar.
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