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Resumen

El objetivo de esta tesis es realizar una revisién de las recientes observaciones de las
supernovas tipo Ia (SNe Ia) que muestran una expansién acelerada del Universo, con una
componente principal de densidad desconocida, llamada energfa obscura. Con los datos
obtenidos de las supernovas ha sido posible medir con més precisién la contribucién de
las diferentes especies a la densidad total de energia y la aceleracién del Universo. La
expansién acelerada representa un cambio radical en la percepcién que se tenfa anos
atrés de la evolucién del Universo; donde la expansién se pensaba desacelerada.

Actualmente, existen dos grupos de investigacién en cosmologfa con las supernovas:
The Supernova Cosmology Project y The High-z Supernova Search; ambos grupos han
aportado evidencia observacional de una expansién acelerada del Universo.

En esta revisién se introduce brevemente el marco estdndar de la cosmologia con
el Universo de Friedmann-Robertson-Walker, resultado de establecer una métrica de
maéaxima simetria al Cosmos y de aplicar la Teorfa de la Relatividad General de Einstein
para describir la dindmica de la expansién. Después de esto, se dan las expresiones de
los pardmetros més importantes para explicar la historia global del Universo y se calcula
la etapa de transicién de una expansién desacelerada a acelerada, tomando en cuenta
que existen hoy en dia dos componentes principales en el Universo: materia (ordinaria
y obscura) y quintaesencia o constante cosmolégica; éste ultimo componente ha sido
introducido para denotar la energfa obscura que actia como el combustible que acelera
la expansién. Se sigue de esto, una explicacién de la cosmologfa mediante las supernovas,
su uniformidad como objetos estdndares para medir distancias; se proporcionan los
datos que se han obtenido por parte de los dos grupos con esta clase de supernovas y los
errores sistematicos que se pudieran estar cometiendo en las observaciones. Se analizan
los datos ajustdndolos a diversos modelos y se explican los diagramas de Hubble que
son fundamentales para explicar la expansién del Universo. Se dan explicitamente las
restricciones en la densidad de energfa para la materia y quintaesencia o energfa obscura
y se comparan los resultados con otro proyecto actual que mide las fluctuaciones de la
radiacién de fondo césmica que apoya un Universo plano y, finalmente, se dan las

conclusiones.
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Esta revisién esta enfocada a entender porque los datos en las mediciones de la
distancia luminosidad de las supernovas conducen a una expansién acelerada del Uni-
verso; mas que en la naturaleza del componente principal desconocido que alimenta

esta expansion.
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1. Introduccién

La evolucién del Universo se explica generalmente en términos de la teorfa de la Gran
Explosién (Big Bang), en donde existi6 una fase temprana con densidades de materia
y temperaturas muy altas; dando como resultado la expansién césmica, el enfriamiento
gradual y la subsiguiente condensacién de la materia que ha formado las estrellas,
galaxias y grupos de galaxias. Esta teorfa predice el contenido de la materia bari6nica
y la radiacién de fondo césmica, ésta ultima ha sido confirmada experimentalmente con
gran precisién y representa uno de los logros de la teorfa.

Uno de los objetivos de la cosmologfa es entender la historia global del Universo,
para lo cual se apoya en la Teoria de la Relatividad General; suponiendo un Universo
homogéneo e isotrépico. Uno de los elementos mds importantes en este paradigma es la
tasa de expansién, conocida como parametro de Hubble, asf como también: el pardmetro
de desaceleracién y la contribucién de las diferentes especies en la densidad de energfa.
La evolucién del cosmos tiene que ver con la geometria: si el Universo es abierto o plano,
seguird expandiéndose por siempre; si es cerrado, la expansién cesard eventualmente
precedido de una contraccién general. Esta geometria depende de la contribucién total
de densidades de energfa de las diferentes especies. Un Universo plano implica una
densidad de energfa con un valor igual a la densidad critica p.,;, definido (como se
verd més adelante) por: p.;, = 3H?/8rG. Hace algunos afios el contenido de energia
total del Universo era desconocido, todo apuntaba a que la materia bariénica contribufa
en un 5% de la densidad critica, pero esto no explicaba la cinemética de las galaxias
y grupos de galaxias, por lo tanto, un componente de masa tuvo que ser adicionado
conocido como materia obscura. Sin embargo, surgié otro problema: de las observaciones
de la evolucién y determinaciones de masa de grupos de galaxias, la materia obscura y
bariénica sélo podian explicar un 30 % de la densidad critica. Tomando en cuenta las
mediciones de la radiacion de fondo que apoyan un Universo plano y de las observaciones
de las supernovas SNe Ia, un componente adicional tenfa que ser considerado, llamado
energfa obscura, quintaesencia o constante cosmologica.

Las recientes observaciones de las supernovas del tipo la (SNe Ia) han producido un
giro inesperado en la idea que se tenfa de la evolucién del Universo. Las investigaciones
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de hace algunos afos sugerfan una desaceleracién en la expansién césmica, sin embargo,
la nueva evidencia observacional indica una expansién acelerada del Universo. Estas

observaciones han proporcionado un valor para la densidad de materia Qys = 0.2530¢,

energfa obscura Q, = 0.75700% con w = -1.05703%, (Knop, 2003, et al) y constante de

Hubble Hy = 72 £ 3 km/s/Mpc, (Spergel, 2003, et al).

2. El modelo estandar

2.1. Universos de FRW

Existe amplia evidencia astron6mica de que los efectos de la agrupacién de materia
en el Universo, visto a grandes distancias (10° pc, donde 1 pc = 3.2615 afios luz),
son despreciables; y por lo tanto, cualquier posicién en el Cosmos es esencialmente
equivalente. Por esta razén, el modelo estdndar se basa en la hipétesis del Principio
Cosmoldgico: nuestro Universo a gran escala es homogéneo e isotrépico en el espacio, es
decir, es invariante ante translaciones y rotaciones, respectivamente. La evidencia méds
contundente del caracter isotrépico del Universo es la uniformidad de la temperatura
de la radiacién de fondo.

Aplicando el Principio Cosmoldgico a espacios de méxima simetria, se obtiene la
métrica de Robertson-Walker:

dr?
1—kr?

ds® = —dt® + d®(t) { + r2d6? + 72 sin® quﬁ?} ; (1)

donde (t,7,6, ¢) son las coordenadas en comovimiento (comoving coordinates), a(t) es
el factor de escala césmico y k es una constante que puede tomar los valores de +1, 0 o
-1. Para k = 0 la métrica se reduce a la métrica euclidiana y por tal razén el Universo
es plano; para k = +1 el Universo es cerrado y para k = —1 obtenemos una geometria
hiperbdlica abierta.

La evidencia de la expansién del Universo se conoce desde las observaciones de
Hubble del corrimiento de la frecuencia de la luz emitida de fuentes distantes; este
corrimiento estd definido por:



p= 2, @)

donde ) es la longitud de onda de la luz observada. El corrimiento de las frecuencias
puede ser escrito en términos del factor de escala a(t):

=29
z+1_a(t)’ (3)

donde ay denota el factor de escala en el tiempo actual. Si z > 0 hay un corrimiento al
rojo; si z < 0 un corrimiento al azul. Ya que el Universo se expande, hay un aumento
en la longitud de onda, es decir, el corrimiento al rojo se debe a que la luz fue emitida
cuando el Universo era més pequefo.

Si el Universo no es vacfo, se puede escoger el modelo de materia y energia co-
mo un fluido perfecto. El tensor de energfa momento para este fluido perfecto queda
determinado por:

Tw = (P + P) U.U, + pgus » (4)

donde p y p son las densidades de energia y presion, respectivamente, medidas en el
marco de referencia en reposo; la cuadrivelocidad es U* = (1,0,0,0) y el tensor de
energia momento:

o o (5)

gi;P

o @ O

si se baja un fndice toma la siguiente forma: T# = diag(—p, p, p, p), donde la traza esta
dada por:

T=T)=-p+3p. (6)

Para obtener una expresién del cambio en la densidad de energia respecto del



factor de expansion a, se utiliza la ley de la conservacién de la energia. Si se considera
la componente cero de la divergencia del tensor energia momento:

VT =T5, + T Ty — I‘fjﬂTf (7)

y ya que todos los fluidos perfectos en cosmologia obedecen la ecuacién p = wp, donde
w es una constante independiente del tiempo. Por la ley de la conservacién V,T§ = 0,
tenemos:

B il 5™
= —s1+u); ®

la cual se puede integrar para dar:

p a—3(1+w) : {9)

considerando el componente de materia para la cual w = 0, la densidad decrece en la
forma siguiente:

poca® (10)

considerando ahora la radiacién con ecuacién de estado como p = %p, la evolucién de
la densidad es:
poca™? (11)

y para la densidad de energia del vacio w = —1, por lo tanto:
p o const ; (12)

de esta manera, la densidad energia de la radiacién disminuye mds rdpido que la den-
sidad de energfa de la materia y se cree que en las épocas tempranas del Universo la
radiacién dominaba sobre la materia.

Para encontrar la dindmica del Universo en expansién con la métrica de Robertson-
Walker, se necesitan resolver las ecuaciones de Einstein para obtener la evolucién del



factor de escala:

va - %Rg.uv = BTFGT;W y v =0,1,2,3 (13)

en donde no se ha considerado la constante cosmolégica A. Esta ecuacién también puede
ser expresada como:

1
va = 81G (Tpv o Eg;.wT) 1 (14)

donde R, denota el tensor de Ricci y R es el escalar de curvatura.
El célculo de la primera componente i, v = 0 es:

—3% = 47G(p+3p) (15)

y para las otras componentes se llega la siguiente expresién:

§+Q(E)2+2}f—2=4w6‘(9—?) ’ (16)

a a

pudiendo utilizar las ecuaciones (15) y (16) para obtener:

a 4nG
m_— —T(ﬂ + 3p) (17)
y 2
a &G k
(z) =32 18)

ésta iltima conocida como la ecuacién de Friedmann y junto con la métrica de la forma
(1) definen los universos de Friedmann-Robertson-Walker.

2.2. Pardametros Cosmolégicos

Para determinar la evolucién del Universo se utilizan los pardmetros cosmolégicos
H, ¢ y 9, que nos proporcionan la tasa de expansiéon del Universo, el valor de la
desaceleracién y la densidad total de energfa en el Universo, respectivamente. La eleccién



de estos pardametros no es al azar, su seleccién se basa en que son pardmetros mesurables

mediante observaciones del corrimiento al rojo y magnitud relativa de objetos con brillo

intrinseco conocido como las Supernovas tipo la. A continuacién se proporciona la

definicién de estos pardmetros fundamentales que determinan la evolucién del Universo.
La tasa de expansion es llamada el parametro de Hubble:

H

I
e

(19)

y en general depende del tiempo. El valor actual de este parametro se denota por H.

El pardmetro de desaceleracién generalizado ¢, dependiente de z (propuesto por
Robertson, Hoyle y Sandage), mide la razén de cambio de la tasa de expansién c6smica
y estd definido por:

ad a
() = g e rh (20)
Otro pardmetro 1til es el pardmetro de densidad definido por:
_8G  p
=3mP = o (21)
donde la densidad critica p,,; estd dada por:
3H?
Perit = @ é (22)

Esta expresién para la densidad ¢ritica" (que en general cambia con el tiempo), estd
motivada debido a que la ecuacién de Friedmann (18) puede ser escrita como:

k

A-1=1ng

(23)

y por lo tanto, el signo de k estd determinado por el valor de 2. Obtenemos entonces,



los siguientes resultados importantes en Cosmologia:

< Peit = QA < 1 <= k = —1 <= abierto
Poit == N =1¢+=k=0<+= plano
> Pt = Q> 1<= k =1 <= cerrado

Es 1itil representar las ecuaciones de Friedmann y los pardmetros cosmolégicos en
términos de la densidad actual de energia de las diferentes especies y del corrimiento
al rojo, ya que sus valores se pueden determinar experimentalmente. Para llegar a
esta representacién, se consideran todos los componentes posibles que contribuyen a
la densidad total de energfa en el Universo; se pueden expresar estas contribuciones
individuales en términos de §;, con la relacién obvia: Qa1 = 3_; . Si se supone hoy
en dfa, materia y energia obscura como los principales componentes del Universo (para
el tiempo actual contribucién de la densidad de radiacién de fondo césmica a 2.75 K
es (), ~ 107%), se puede entonces, representarlos con las siguientes definiciones:

&rG &G k

fu=smrm  W=zmes %=

(24)

v usando la expresién de la evolucién de la densidad de energfa de la ecuacion (9), con
constantes de integracién: p = p, (ﬂnﬂ)ha(lw); puesto en términos del corrimiento al rojo

z, la componente i-ésima de la densidad de energia nos da:

ag 3(1+wi) ’
Pi = Pig (z) = pio(1 + 2)31+), (25)

Con estas definiciones en mente, la ecuacién para la aceleracién del factor de es-
cala (17) y la ecuacién de Friedmann (18), pueden ser escritas de la manera siguiente,
tomando sélo en cuenta materia y energfa obscura como los principales componentes
del Universo:

= 2
% = _% {01+ 2)* + Qno(1 + 2)3+)(1 + 3w) } (26)



*4

H?(z) = HZ {Qo(1 +2)* + Qao(1 + 2)30F) — ko(1 4 2)?} (27)

con kg = 3. — 1. De esta manera el pardmetro de desaceleracién generalizado puede
ser escrito de la forma siguiente:

a 1 { Qo1 + 2)3 + Qao(1 + 2)30+¥)(1 + 3w)

9(z) = _m 8 Qaro(1 + 2)3 4+ Qap(1 + 2)30+0) — k(1 + 2)2 } , i

en donde bésicamente se ha dividido la ecuacién (26) entre (27). Para un Universo plano
el pardmetro de desaceleracion se reduce a la siguiente expresién:

1 { 14 (QA()/QMU)(I + Z)Sw(l + 31!)) }

nel= 2 14 (Qa0/Qm0)(1 + 2)*

(29)

y si calculamos el pardmetro de desaceleracién para el tiempo actual, es decir, para
z = 0, considerando un Universo plano obtenemos la expresion:

- % (D0 + Qo1 + 3u)} . (30)

2.3. Etapa de transicién

Considerando materia y energfa obscura como los dos componentes principales que
actiian en la dindmica del Universo, puede calcularse la época donde hubo un cambio de
fase de un Universo desacelerado (@ < 0) a acelerado (@ > 0). Esta época de transicién
puede expresarse en términos del corrimiento al rojo z y su dependencia con los valores
actuales de las densidades de energfa. De esta manera, los resultados cosmolégicos de
las supernovas, proporcionan un valor para z en esta etapa.

Se calculard la etapa de transicién de un Universo desacelerado a acelerado zg.
Para ello, se hard uso de la ecuacién de la aceleracién del factor de escala (26), que nos
proporciona el valor de la aceleracién en términos de las densidades de energia. Este



cambio toma lugar cuando @ = 0, tenemos entonces que

i=0 — Qaro(1 + 2)% + Qao(1 + 2)3* (1 4+ 3w) =0

B Qo \*
z“‘( (1+3w)am) o (31)

Se calcular4 el valor numérico de z,. para los valores de las densidades de energia
que se han encontrado con las observaciones de las supernovas. El célculo anterior
estd basado inicamente en la teorfa; hasta ahora no se ha aportado el estatus de las
recientes observaciones astronémicas de las supernovas SNe la que apoyan la aceleracién
césmica y un componente principal de energia desconocida, sin embargo, el cédlculo se
ha hecho explicito para después utilizarlo con los resultados que se proporcionardn en
esta revision.

2.4. La radiacién de fondo césmica

Hemos visto que la teorfa de la Gran Explosién ha sido utilizada para explicar la
evolucién del Universo. Segiin esta teorfa, nuestro Universo empez6 en un estado muy
denso y caliente que repentinamente empez6é a expandirse, expansién que continua hasta
nuestros dfas. Durante las primeras fracciones de segundo después de la explosién, el
Universo pas6 por una breve fase de expansién exponencial conocida como inflacién. La
materia bariénica se formé en el primer segundo y los micleos de los elementos ligeros
se crearon cuando el Universo sélo tenfa unos minutos. Ya que toda la materia que
normalmente encontramos estd hecha de atomos, la materia bariénica es el ingrediente
ordinario del Universo.

En las etapas muy tempranas del Universo, la materia se mantenfa ionizada debido
a las altas temperaturas, de tal manera, que el espacio estaba lleno de nucleones y
electrones libres. La densidad de estos electrones libres era tan alta que la dispersién
de Thompson produjo un Universo opaco a la radiacién electromagnética. El Universo
permanecié en un estado de plasma bariénico alrededor de 300,000 anos después de
la explosién cuando se habfa expandido y enfriado a unos 3000 K. En este momen-
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to, el Universo era suficientemente frio para que los electrones libres se unieran a los
protones para formar hidrogeno neutro; proceso conocido como recombinacién. Este
proceso eventualmente disminuy6 la densidad de los electrones libres y la trayectoria
promedio de los fotones empezé a hacerse mucho mds grande y la luz se propagé libre-
mente. Esta luz que fue liberada durante la recombinacién se ha enfriado hasta nuestros
dfas, llegando a una temperatura aproximada a Ty = 2.73 K. Esta luz la observamos
hoy como la radiacién de fondo césmica (CMB). Podemos ver esta radiacién como si
viniera de una capa esférica, llamada superficie de la tltima dispersion.

A grandes escalas nuestro Universo es extremadamente homogéneo e isotrépico; sin
embargo, si consideramos escalas mds y méds pequenas las inhomogeneidades se hacen
més palpables hasta llegar a grupos de galaxias, galaxias, estrellas, etc. Las teorias de
formacién de estructuras requieren que las semillas de las estructuras de hoy dfa, hayan
sido las fluctuaciones en la densidad de materia en las primeras etapas del Universo.
Estas inhomogeneidades dejaron su huella en la radiacién de fondo y las observamos
en la etapa actual como fluctuaciones (anisotropfas) de la temperatura. La medicién de
estas fluctuaciones de temperatura nos dard informacion valiosa de las primeras etapas
del Universo.

Con los datos obtenidos de las fluctuaciones de temperatura de la radiacién de
fondo es posible dar una estimacién para los parametros de la densidad de energia total
en el Universo. Se han creado, en este sentido, varios proyectos: en 1992 el satélite
COBE (Cosmic Background Explorer), midi6 fluctuaciones de temperatura del orden
de 6T/T ~ 107°. El proyecto més reciente WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy
Probe) ha medido con més precisién estas fluctuaciones de temperatura.

La medicién de las fluctuaciones de la temperatura de la radiacién de fondo c6smica
proporcionan resultados independientes para los pardmetros cosmolégicos. Estos resul-
tados serdn comparados al final de este trabajo con los resultados de las supernovas
SNe Ia.
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3. Cosmologia con las supernovas

3.1. Medidas de distancia

La historia de la expansién del Universo puede trazarse con la ayuda de objetos
luminosos estdndares: cualquier objeto astronémico con magnitud absoluta conocida
que puede ser identificado en un amplio rango de distancias. En esta seccién se hard
una revisién de como se miden las distancias astronémicas si se conoce la luminosidad
absoluta del objeto, ademas de proporcionar las definiciones necesarias.

Existen varios métodos para medir las distancias a objetos astronémicos, uno de
ellos se basa en el conocimiento de la luminosidad absoluta; que se puede comparar con
la luminosidad aparente observada; o si se conoce el didmetro real del objeto, puede ser
comparado con el didmetro angular observado. Para objetos que se encuentran cerca,
las distancias pueden ser determinadas midiendo su paralaje, es decir, el corrimiento de
la posicién aparente del objeto causado por la rotacién de la Tierra alrededor del Sol y
por 1ltimo, por su movimiento propio: el corrimiento en la posiciéon aparente causado
por el movimiento real del objeto relativo al Sol. Se considerara aqui el método de la
luminosidad absoluta solamente.

La luminosidad aparente de un objeto en reposo a una distancia d puede ser defini-
da como: L/4nd?, siendo L la luminosidad absoluta de la fuente de luz. Esta es la
motivacién para definir la distancia luminosidad d; de un objeto:

w= () (32)

siendo F el flujo de energia emitida por el objeto, por unidad de 4rea por unidad de
tiempo. Los astrénomos, en general, no hablan en términos de luminosidad aparente;
maés bien utilizan una magnitud aparente y absoluta. Para ello definen la magnitud
aparente m de un objeto de una fuente de luz por su flujo relativo F' a un flujo estdndar
F;:

m = —2.5log (%) : (33)
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donde F, = 3 x 1078 Jm~2s~! es aproximadamente el flujo del objeto mé4s brillante en
el cielo nocturno visto desde la Tierra. La magnitud absoluta M estéd definida como la
magnitud aparente del objeto que tendria a una distancia de 10 pc:

M = —2.5log [L/47(10 pc)*F,] , (34)

a la expresion m — M se le llama modulo distancia; esta cantidad es ampliamente
utilizada en las observaciones astronémicas:

m — M = 5log(d,/Mpc) + 25 . (35)

Ahora se expresard la distancia luminosidad en funcién del corrimiento al rojo z,
del pardmetro de desaceleracién g y en términos de la contribucion de las densidades de
energfa de las diferentes especies );. Para llegar a esto, se expande el factor de escala
a(t) en series de potencias:

a(tr) = ag +olt ~ to) + io(ts ~ ta)? + O* [t — 1] (36)

y recordando las definiciones del pardmetro de Hubble y del parametro de desaceleracién
de las ecuaciones (19) y (20) respectivamente, para el tiempo actual ¢, obtenemos la
siguiente expresién para el factor de escala a(t,):

a(ty) = ag(1 + Ho(ty — to) — %%Hé{tl —t0)2+-+) ; (37)

recordando que 1 + z = %, podemos expresar el corrimiento al rojo en términos del
pardmetro de Hubble y del parametro de desaceleracién actual:

z(t) = Ho(to —t1) + (1 + —)Hu( 0o—t)?, (38)

invirtiendo esta ecuacién para to—t; y calculando la expresién para f —‘f— r1, donde
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r, es la distancia coordenada de la fuente de luz obtenemos:

1
2 z2==(1+g)22+-| . (39)

A= G.()Ho 2

Ahora se expresard la distancia luminosidad d; en términos del factor de escala, la
distancia coordenada r; y el corrimiento al rojo z. La distancia luminosidad no es la
distancia de la fuente en el tiempo de emisién, ni tampoco al tiempo de deteccién, debido
a la expansién del Universo. Si una fuente de luz en la coordenada en comovimiento
T = 1 emite un rayo de luz en el tiempo t,, y un dispositivo en r = 0 detecta la luz en
t = to, la conservacién de la energfa T%” = 0, implica que:

L
- dradri(l+2)?° 40)
di(z) = (1 + 2)agr (41)

y por lo tanto la expresién aproximada para pequenos z de la distancia luminosidad es:

di(z) = Hig [z + %(1 —qo)2? +-- ] (42)

y la expresién general para cualquier z expresada en términos de las densidades de
energfa de las distintas especies que participan en la densidad total del Universo estd

dada por una integral numérica:

) = 0+ Mol 728 {1 [ a3 01 4 #9000 — o+ #7172}

’ (43)
con kg = 3y ;% — 1, donde S(z) = sinz, & o sinhz, que corresponden a un Univer-
so cerrado, plano y abierto respectivamente. En particular, para un Universo plano

tenemos:

di(z) = Hiu(l +2) f: dz'[z (1 + 2)3+e)-12 (44)
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Estas expresiones para la distancia luminosidad sirven para ajustar los modelos
tedricos a los datos observacionales de las supernovas SNe Ia.

3.2. SNe Ia como indicadores de distancia

A finales de la década de 1930, Walter Baade y Fritz Zwick senalaron la posibilidad
de medir la expansién césmica con las supernovas, ya que sus picos de luminosidad
son suficientemente uniformes y pueden ser detectadas a distancias extremadamente
grandes. De hecho, una supernova puede brillar por algunas semanas como una galaxia
entera. En los anos subsiguientes fueron medidas mds supernovas y se agruparon en
un conjunto heterogéneo de objetos astronémicos que posefan un amplio rango en sus
picos intrinsecos de brillo, sin embargo, a principios de la década de 1980 se cre6 una
clasificacién de las supernovas valiéndose de sus caracteristicas espectroscépicas, que
permiti6 evidenciar la gran consistencia de las supernovas del tipo Ia.

Las supernovas estén relacionadas con las iltimas etapas de la evolucién estelar. Las
estrellas a lo largo de sus vidas permanecen estables en equilibrio hidrostético debido al
balance entre la presién interna y la presién externa producto de las fuerzas gravitato-
rias. La presién interna es causada por la fusién nuclear que convierte el hidrégeno en
helio y el peso mismo de las regiones exteriores al centro de la estrella causa la presién
en sentido opuesto. Una supernova se forma cuando la presién gravitatoria supera la
presién interna, causando que la estrella colapse y se produzca una violenta explosién
termonuclear de carbono-oxigeno, liberando una gran cantidad de energfa.

Las supernovas son clasificadas en dos tipos principales de acuerdo a sus caracterfs-
ticas espectroscépicas. Especificamente hablando, las que contienen hidrégeno en su
espectro 6ptico pertenecen al tipo SNe II; mientras que las que no contienen hidrégeno
han sido designadas del tipo SNe I; estas a su vez, se clasifican en tres subgrupos: las
del tipo SNe Ia son caracterizadas por una fuerte linea de absorcién cerca de los 6150
A, que se atribuye actualmente al Si I; las SNe Ib que carecen de ésta caracteristica y
muestran lfneas de He I y, por tltimo, las SNe Ic que carecen de lineas de silicio y de
helio.

Ademas de estas caracterfsticas espectroscépicas y basdndose en la posicién donde
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ocurren estas explosiones y la ausencia de nebulosas planetarias, ha permitido deter-
minar el génesis de estos eventos. De acuerdo a estos hechos, se cree que el progenitor
de las supernovas SNe la es un sistema binario consistente de una enana blanca y una
gigante roja. Otros sistemas binarios se han teorizado para explicar la causa de las
supernovas, pero no hay consistencia con la observacién espectroscépica.

Aproximadamente la mitad de los todos los sistemas estelares observados son bina-
rios, pero no todos ellos llegan a producir una supernova, ya que deben de tener carac-
terfsticas especiales. Después de haberse formado, las estrellas convierten el hidrégeno
en helio y en la etapa siguiente queman el helio transformandolo en carbono, en esta
etapa aumenta cientos de veces su tamano convirtiéndose en una gigante roja. Even-
tualmente el helio se acaba y su niicleo se contrae convirtiéndose en una enana blanca
con una densidad muy alta. En este sistema binario, la atraccién gravitatoria de la
enana blanca vence la débil gravedad de la gigante roja. Esto causa que la masa que
se encuentra en las capas exteriores de la gigante roja sea absorbida por su compafera;
dando como resultado un aumento en la masa de la enana blanca y una disminucién
en su tamano. Este proceso contimia hasta que la masa de la enana blanca alcanza el
limite de Chandrasekhar (1.44 la masa del Sol) en la cual la presion interna no puede
balancear el incremento en la presién debido a la fuerza gravitatoria. En el centro de la
enana blanca, la presién y la temperatura muy altas produce una onda explosiva que
destruye la estrella convirtiéndola en una supernova.

El uso de las supernovas SNe Ia para determinar los pardmetros cosmolégicos des-
cansa en la propiedad que poseen para actuar como indicadores estdndares de distan-
cias. Como habfamos mencionado, un indicador estdndar de distancias es un objeto
astronémico cuya magnitud absoluta puede ser determinada independientemente del
lugar donde se encuentre. La magnitud absoluta junto con la magnitud aparente obser-
vada puede ser utilizada para calcular la distancia al objeto utilizando la ecuacién (35).
Esta propiedad que tienen las supernovas SNe la, se debe a que son el resultado del
mismo proceso y a pesar de que existen algunas desviaciones, se comportan de manera
extremadamente uniforme. Esta uniformidad fue reportada por vez primera por Gustav

Tamman y su estudiante Bruno Leibundgut y confirmada por Mario Hamuy en 1990
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obteniendo un conjunto de gran calidad de curvas de luz en el proyecto Caldn/Tololo
Supernova Survey (CTSS). Las curvas de luz de las supernovas resultan de graficar la
magnitud absoluta contra el tiempo (Véase la Fig. 1). A partir de esta inspeccién se
han refinado las técnicas de observacién y calibracién por Phillips, Riess y Perlmutter.

Los métodos para medir la magnitud absoluta de las supernovas SNe Ia pueden
dividirse en dos categorias dependiendo del conocimiento que se tenga del lugar donde
se produce el evento. Si se conoce, por algiin método, la distancia de la galaxia donde
se hospeda la supernova y se observa la magnitud aparente m del evento, entonces
podemos utilizar el médulo distancia para calcular la magnitud absoluta directamente:

M =m — 5log(dr/Mpc) — 25 (45)

y si la distancia no se conoce, el pico de luminosidad puede ser inferido de los datos
observacionales. Las técnicas para realizar esta inferencia involucran correcciones para
muchos procesos que podrian afectar de manera negativa los resultados. Estos procesos,
que se verdn mas a detalle posteriormente, incluyen extincién interestelar en la galaxia
anfitriona, distorsién de la luz por efectos gravitatorio y una dispersién, aparentemente
natural, en los picos de brillo, etc.

Una vez que la luminosidad de una supernova haya sido determinada, junto con
la luminosidad y la magnitud absoluta de un objeto bien conocido (como el Sol), se
obtendr4 la magnitud absoluta de la supernova. Ha sido determinado que el pico para
la magnitud absoluta de las supernovas SNe Ia es de:

M, = —19.5 + 0.25 mag. (46)

Las supernovas se perfilan como objetos extremadamente uniformes para medir
distancias y con ello los pardmetros cosmolégicos. Sin embargo, las supernovas SNe
Ia son escasas: un par por milenio en una galaxia tipica. Son de naturaleza aleatoria,
haciendo complicada la programacién de tiempo en los telescopios, son eventos breves y
una vez descubiertas deben de ser medidas miiltiples veces en unas semanas; o se corre

el riesgo de no medir su pico de luminosidad, que es esencial para la calibracion.
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3.3. Errores sistemadticos

En 1992, Branch y Tamman publicaron un estudio donde concluyeron que la disper-
sién en la magnitud absoluta de las supernovas SNe Ia era < 0.25 mag., convirtiéndolas
por mucho, en los objetos méds uniformes para medir distancias. La uniformidad de las
supernovas SNe Ia se hizo mas evidente cuando su espectro fue estudiado a gran detalle
desde el principio hasta el final del evento y actualmente se les considera los objetos
maés estdndares para medir distancias astrondmicas. Sin embargo, hay obstéculos para
medir estas distancias utilizando las SNe Ia que pueden generar errores sistemaéticos:

Extincién: Este efecto estd relacionado con la absorcién de la luz por polvo inter-
estelar de la galaxia donde se hospeda la supernova o de la Via Léctea, haciéndolas
parecer més débiles. En el universo cercano se pueden encontrar supernovas SNe Ia en
ambientes diferentes, pero segin el trabajo de Mario Hamuy, sélo cerca del 10% tienen
extincion significativa. Los astrénomos pueden corregir esta extincién observando dos
o mi4s longitudes de onda, removiendo efectos de primer orden, causados por el cambio
en la extincién promedio de las supernovas por una funcién de z. Sin embargo, existen
efectos de segundo orden, como una posible evolucién de las propiedades promedio del
polvo que interviene en la extincién que podria introducir errores sistemdticos. Este
problema puede ser resuelto observando las supernovas SNe la distantes en una década,
para deducir la ley de extincién de objetos individuales. Sin embargo, esta metodologfa
requiere muchos recursos para completarse. Las observaciones actuales limitan este efec-
to < 0.06 mag., segiin Perlmutter, basado en sus observaciones de las supernovas en
dos colores.

Efectos de Selecciéon: El descubrimiento de las supernovas SNe la estd sujeto
a efectos de seleccién, tanto para supernovas SNe la cercanas o distantes. El efecto
mas significativo (Malmquist Bias), se refiere a descubrir supernovas intrinsicamente
m4s brillantes que el promedio de la poblacién completa en un volumen determinado.
Los errores son proporcionales al cuadrado de la dispersién intrinseca del método para
medir la distancia y ya que las supernovas SNe Ia son buenos indicadores de distancia,
estos son aproximadamente del 0.01 mag. Se utilizan simulaciones de Montecarlo para

estimar estos efectos de seleccién y removerlos del conjunto de datos.
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Correcciones-K: Estas correcciones se deben al incremento del corrimiento al rojo
del espectro de las supernovas con la distancia, de esta manera, es dificil comparar
el brillo de una supernova distante medida con un filtro determinado, con el brillo de
una supernova cercana utilizando el mismo filtro. Estos errores pueden ser minimizados
utilizando més de un filtro. La magnitud corregida de las supernovas puede expresarse
de la forma siguiente:

m; = blog [%i??] + 25+ M; + K;;(2) , (47)
donde d(z) estd dada por la ecuacién (43) y K;; es la correccién cuando se utiliza el
filtro 7 y después el filtro j.

Gravitational Lensing: La radiacién de un objeto al viajar una gran distancia de
donde fue emitido, hasta donde es detectado, puede interaccionar con las fluctuaciones
de potenciales gravitatorios. En promedio, muchas de las trayectorias de luz pasaran
por zonas con baja densidad de materia y los objetos aparecerdn menos brillantes.
Ocasionalmente, estos rayos de luz se encontrardn con zonas de densidad alta y su brillo
ser4 amplificado. La distribucion de los flujos observados de las fuentes, es desvirtuado
por este efecto, de tal forma que la gran mayorfa de los objetos parecerdn un poco més
débiles que la distancia luminosidad canénica. En corrimientos del orden de z ~ 0.5, este
efecto no representa un problema mayor. Sin embargo, el efecto escala aproximadamente
con 22, del tal manera que para un z & 1.5, el efecto puede ser tan grande como un 25 %.
Puede, por lo tanto, limitar la precisién de las medidas de la distancia luminosidad, a
pesar de que se calculen las correcciones necesarias midiendo la distorsion de las galaxias
de fondo en la linea de visién de cada una de las supernovas SNe Ia.

Evolucién: La evolucién es un obstdculo muy grande para medir los pardametros
cosmoldgicos. Las supernovas SNe Ia son eventos que ocurren a escalas estelares y no a
escalas galdcticas. Mario Hamuy graficé las curvas de luz de las supernovas SNe la versus
el tipo de la galaxia anfitriona. Las supernovas en las galaxias sin formacién de estrellas
recientes, mostraban consistentemente curvas de luz que crecian y se desvanecian més

rdapido que las supernovas que estaban en galaxias sin formaci6n estelar. Sin embargo,
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una vez corregidas, la luminosidad no mostraba ninguna tendencia al tipo de galaxia an-
fitriona. Esta investigacién empirica reafirmé el uso de las supernovas como indicadores
de distancia, no importando la etapa de evolucién estelar de la galaxia anfitriona.

Contaminacién de la muestra: Otra posible fuente de error sistemético se pre-
senta cuando la muestra contiene otro tipo de supernovas diferentes a las SNe la. Las
supernovas SNe Ia tienen un brillo promedio entre cuatro y cuarenta veces mds que otras
supernovas. Sin embargo, verificar el espectro de una minoria de otras supernovas no es
trivial: para grandes corrimientos al rojo, algunas de las caracteristicas espectroscépicas
maés distintivas que las identifican como supernovas del tipo Ia, son recorridas fuera del
rango de la frecuencia observada.

Adicionalmente a estos errores sisteméticos que se pudieran estar propagando en
las mediciones, Alex Kim ha apuntado que existen errores irreducibles en el proceso de
medicién de las supernovas SNe Ia, esta clase de errores no pueden ser reducidos con
un mimero muy grandes de mediciones. Ejemplos de esta clase podrian ser errores en
la calibracién y errores en la substraccién de la galaxia, por lo cual, la precisién en las
observaciones cosmoldgicas y la correcta caracterizacién de errores sistematicos, son de
vital importancia para no incurrir en conclusiones equivocadas acerca de la evolucién

del universo y el contenido de las diversas especies.

4. Resultados cosmolégicos

4.1. Datos observacionales

En esta seccién se presentaran los datos de las supernovas SNe Ia obtenidos en épocas
recientes, proporcionados en su gran mayorfa, por dos grupos dedicados a analizar la
espectroscopia y fotometria de las supernovas, ademds de medir su distancia luminosi-
dad.

El principio: La primera biisqueda de supernovas distantes empez6 con el equipo
danés de Norgaard-Nielsen. Con gran esfuerzo y con cantidades muy grandes de tiempo
de telescopio, descubrieron una supernova SNe Ia con un corrimiento al rojo de z = 0.3.
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Esta supernova fue descubierta cuando ya habfa pasado su pico de luminosidad, que es
esencial para el proceso de calibracién y por tal razén tuvo poca utilidad. Sin embargo,
mostré que existian supernovas con alto corrimiento al rojo que podfan ser encontradas;
pero eran complicadas para ser utilizadas como herramientas cosmolégicas.

Poco antes de este descubrimiento en 1988, se inicié una bisqueda de supernovas en
el Lawrence Berkeley National Laboratory (LBNL) y en el Center for Particle Astro-
physics; proyecto conocido hoy en dia como Supernova Cosmology Project (SCP), con
Saul Perlmutter como lider del grupo. El SCP se enfoc6 a objetos con un corrimiento
al rojo z > 0.3 para medir, la entonces pensada, desaceleracién del universo y en 1994
proporcioné evidencia convincente de que las supernovas, como la SN1992bi, podrian
ser descubiertas cerca del maximo de brillo y con corrimientos mayores a z = 0.45. Este
equipo desarrollé y demostré con éxito una estrategia observacional que garantizaba, de
manera efectiva, el descubrimiento de las supernovas en una fecha determinada, todas
antes 0 muy cercanas a su pico en sus curvas de luz (ver Fig. 2). En vez de descubrir una
supernova a la vez en promedio, la nueva estrategia descubrfa un lote completo entre
seis y doce o més, observando un nimero grande de galaxias en un perfodo de dos a tres
dfas, antes de la luna nueva. Comparando estas observaciones con las mismas hechas
durante tres semanas después, fue posible seleccionar aquellas que segufan aumentando
su brillo o estaban cerca del mdximo.

El otro equipo de trabajo de investigacién en las supernovas, High-Z Supernova
Search Team (HZT), encabezado por Brian Schmidt, se concibi6 al final de 1994, cuan-
do un grupo de astrénomos estaba convencido de la posibilidad de descubrir supernovas
SNe Ia en gran nimero, con corrimientos al rojo z > 0.3, gracias a los recientes resul-
tados que habfa obtenido el grupo de Perlmutter.

Con los telescopios mas modernos es posible buscar las supernovas en un millén
de galaxias con corrimiento 2 < 0.5 en una misma noche, observando un cuadrado de
1/3 de grado, y ya que a las supernovas SNe la les toma aproximadamente 20 dfas
en evolucionar, desde que su luz es indetectable hasta su pico; tres semanas resultaron
adecuadas para capturarlas en su nacimiento. Las supernovas no siempre son féciles
de identificar como nuevas estrellas por el brillo de la galaxia anfitriona y se tiene que
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realizar todo un proceso de separacién de imdgenes. Este proceso involucra una gran
cantidad de datos por noche que se tienen que almacenar, consistente en alinear las
imégenes previamente tomadas, haciéndolas coincidir con las nuevas; realizando ajustes
para que las imdgenes sean lo méas parecidas. Se toma la diferencia de las imégenes
y se buscan nuevos objetos para encontrar los candidatos de supernovas SNe la. El
promedio de objetos descubiertos en dos noches es de 50 y la nueva estrategia de ambos
grupos de investigacién (SCP y HZT) junto con otros equipos como el de Canada
France Hawaii Telescope (CFHT), exploran los mismos campos varias veces al mes,
en muiltiples colores, por varios meses consecutivos. Este programa es més eficiente:
descubre nuevos objetos y analiza su evolucién, sin requerir grandes espacios de tiempo
en un mismo telescopio.

Los resultados: Sandage describi6 el entendimiento de la evolucién del Universo
como la "La bisqueda de dos nimeros". El primero de estos mimeros es el pardmetro
de Hubble Hj que mide la tasa de expansion actual; el segundo mimero es el pardmetro
de desaceleracién gp. Como se verd mas adelante, se ha encontrado evidencia de un
componente adicional de densidad de energia {15 que participa en la aceleracion, adi-
cional al término de densidad de energia §2);. Estos valores han estado cambiando en el
tiempo, desde que el equipo de Perlmutter publicard sus primeros resultados en 1995,
hasta la época actual.

En 1995 el Supernova Cosmology Project presenté su primer resultado, basado en
una sola supernova con z = (.458, obteniendo un valor para el pardmetro Qy =
0.240.6+1.1, asumiendo que 24 = 0. Posteriormente, el andlisis del SCP para siete
objetos, concluyé con un valor mucho més grande ), = 0.88+0.6, si 2y =00 Qy =
0.94+0.3, si Qrotal = 1; sugiriendo una tasa de expansién desacelerada. Tal densidad de
energfa no concordaba con otras medidas independientes de §2,. Sin embargo, con la
inclusién de sélo una supernova, SN1997ap con z = 0.83, se revis6 y el valor quedé en
Qp = 0.2404, si Qy =0, y Qp = 0.640.2, si Q4 = 1. Mientras tanto el equipo HZT
publicé un analisis de cuatro objetos, incluyendo la supernova 1997ck con z = 0.97, a
pesar de que no habfa ninguna certeza de que fuera del tipo Ia, debido a que su espectro
era muy pobre. La conclusién de estos datos fue de )y = —0.110.5, asumiendo 4 =0
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y Q= 0.3510.3, suponiendo Q4. = 1; inconsistente con el trabajo de Perlmutter
de 1997, pero consistente con la revisién hecha por el mismo investigador en 1998. De
ninguno de estos resultados podfa inferirse una aceleracién césmica.

En una conferencia en enero de 1998, cuando se presentaban los resultados de am-
bos grupos donde se evidenciaba una pobre densidad 25, Perlmutter sugiri6, después
de revisar los diagramas de Hubble, que el Universo probablemente presentaba una
expansion acelerada, pero que esta conclusién no era del todo segura ya que los datos
eran igualmente consistentes con una desaceleracién; ya que los errores sisteméticos no
habian sido evaluados adecuadamente.

En ese mismo afio (1998), los dos grupos publicaron trabajos donde los resultados
le dieron un cambio radical a las investigaciones. Riess y su equipo del HZT publicaron
en el Astronomical Journal (1998): Observational Evidence from Supernovae for an
Accelerating Universe and Cosmological Constant, donde presentaron resultados de 10
supernovas SNe Ia en el rango de 0.16 < 2z < 0.62, combinados con datos previos, au-
mentaron la muestra a 16 supernovas SNe Ia con alto corrimiento al rojo y 34 cercanas;
calcularon el valor de Q) = 0.24703¢, Q4 = 0.721072 y go = —0.7540.32.

Perlmutter y sus colaboradores del SCP publicaron en el Astrophysical Journal:
Measurements of 2 and A from 42 High-Redshifted Supernovae, en donde reportaron
los datos de un grupo de supernovas SNe la en el rango 0.18 < 2 < 0.83, junto con
las supernovas del equipo de Mario Hamuy del proyecto Caldn/Tololo Supernova Sur-
vey (CTSS), con z < 0.1. Encontraron un valor para la densidad de energfa Q) =
0.287 0081003, si Qp + Q4 = 1. Las implicaciones cosmoldgicas hechas en esta publi-
cacién apuntaban un Universo con una contribucién dominante de una constante cos-
molégica y encontraron un valor de z =~ (.37 para la etapa donde se igualaban las
densidades de energfa; y el cambio de una expansién desacelerada a una acelerada en
(1 4+ 2)3Qp/2 = Q4. es decir, en z ~ 0.73; calculando este valor cuando explot6 la SN
1997G, hace 6 mil millones de afios.

Con la estrategia de descubrimiento en lotes se fueron acumulando cada vez més
datos de supernovas SNe la y en el afio 2003, Tonry y sus colaboradores del HZT (astro-
ph/0305008), descubrieron y observaron 8 supernovas SNe Ia en el rango 0.3 < 2z <
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1.2, aumentando considerablemente el corrimiento al rojo respecto de las muestras an-
teriores. Estas observaciones fueron analizadas con métodos similares al de SCP, con-
firmando que las distancias luminosidad implican una expansién acelerada. Estas medi-
ciones proporcionaron otra confirmacién cuantitativa de la energfa obscura o constante
cosmolégica, ademds de constituir una prueba cualitativa del origen de la aceleracién
c6smica. En total se presentaron los datos de 230 supernovas SNe Ia y se encontraron
las siguientes restricciones en los pardmetros cosmoldgicos: 25— 1.4 =0.35+0.14,
considerando w = —1 en la ecuacién de estado para la energfa obscura o constante
cosmolégica y Qpr = 0.2820.05. (Ver Tabla I)

En noviembre del 2003, el SCP publicé en Astrophysical Journal (Knop, et al), la
medicién de las densidades de energia para materia y energia obscura con 11 supernovas
SNe Ia en el rango 0.36 < z < 0.86, utilizando el Hubble Space Telescope (HST); se
combinaron los datos de las nuevas supernovas con los datos recopilados anteriormente
por el mismo equipo, se calculé el valor de los parametros Qy = 0.2570.0:+0.04 y Q =
0.7579:0540.04, considerando un Universo plano con w = —1.

La publicacién més reciente en este campo, hasta la fecha, la ha hecho el grupo
de HZT en el Astrophysical Journal (Barris, et al) donde presentan las observaciones
fotométricas y espectroscépicas de 23 SNe con corrimiento 0.34 < 2 < 1.03, de las
cuales, nueve han sido clasificadas sin ambigiiedad como tipo Ia; y 15 SNe de ellas con
z > 0.7. Adoptando la restriccién de Q1o = 1, obtuvieron los siguientes valores para
la densidad de energfa: (25, 24) = (0.33,0.67).

Las observaciones mas recientes apoyan la expansion acelerada del Universo con un
componente principal desconocido que le han llamado energia obscura, quintaesencia o
constante cosmoldgica. La contribucién de la energia obscura es aproximadamente de 2
a 3 veces mds grande que la densidad de energfa de la materia, incluyendo esta tiltima
la bari6nica y la obscura.

4.2. Diagramas de Hubble y ajuste de curvas

Los diagramas de Hubble se construyen graficando la magnitud m de la ecuacién
(35), con Mj, = —19.5+0.2 mag, contra z, o contra log(z). De acuerdo a la expresién del
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modulo distancia, la magnitud es una medida logaritmica de la distancia luminosidad.
Las dos cantidades que intervienen en el diagrama de Hubble nos proporcionan la
traza de la historia del Universo. El problema a resolver es: dada una curvatura en el
diagrama de Hubble, identificar la existencia de una expansién acelerada o desacelerada.
Para investigar tal aceleracién (o desaceleracién), primero se tienen que ajustar los
datos experimentales a diversos modelos, donde intervienen distintos valores para las
densidades de energfa de las distintas especies que contribuyen en la densidad total
del Universo. Con las densidades de energia seleccionadas para el modelo que mejor
se ajuste a los datos experimentales, se puede obtener un valor para el pardmetro de
desaceleracién actual, utilizando la ecuacién (30).

Para ajustar los modelos tedricos a los datos experimentales, se toma el conjunto
de datos de las magnitudes (mpg)os Observadas con las correcciones K y de extincién y

se ajustan a la siguiente ecuacién:

(mﬁ)ﬁpemda = fd’ +5 lOg D:i_’,(z; QMa QA) s {48)

donde D} = Hod, y M' = M, —5log(Hy) + 25. En las observaciones de las supernovas
SNe Ia, los valores experimentales que se proporcionan son z y Hydy. La distancia
luminosidad d; se calcula con la integral numeérica dada por la ecuacién (43). Hay
por lo tanto, tres pardmetros para ajustar: Q, 4 y M’, donde el ajuste del dltimo
parametro es realmente el ajuste del parametro de Hubble actual Hy. Cada uno de estos
pardmetros se varfa en un amplio rango de valores (algunos inclusive sin significado
fisico), para calcular la magnitud esperada o tedrica. El rango de valores puede ser por
ejemplo: Qy = [0,3), Qp = [-1,4) y M’ = [-3.9,3.2). Con esto se obtiene un conjunto
de valores para la magnitud esperada de la supernova SNe la con un determinado
corrimiento al rojo z.

La Fig. 3, muestra el diagrama de Hubble y resume los resultados tanto de SCP y de
HZT, durante los anos 1998-1999. En este diagrama podemos observar que para valores
de corrimiento al rojo z > 0.1, los modelos empiezan a diferenciarse. La curva que se
puede tomar de referencia, se calcula para un Universo vacio, es decir, (Q,Q) =

(0,0); naturalmente si calculamos el pardmetro de desaceleracién actual g, para estas
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densidades de energfa, utilizando la expresién: go = % {0 + Qn0(1 + 3w)}, obtenemos
un valor nulo. Si no hay contribuciones de energfa obscura o constante cosmolégica go =
Qn0/2 > 0, obteniendo desaceleracién. La curva para este modelo estarfa por debajo de
la que corresponde a un Universo vacio (5. Q4) = (0,0). En un diagrama de Hubble,
las curvas que estdn por arriba de la linea de referencia (s = 0), corresponden a
modelos con §24 # 0; y si se cumple la condicién :

Qo )
—_ 1 % 49
e ( Qa0 " ' )

el pardmetro de desaceleracién obedecerd la desigualdad gy < 0, es decir, se tendrd una
expansion césmica acelerada.

Para saber cual es la combinacién de pardmetros 2y, Q4 y M’ correcta, se utiliza la
estadfstica de y%. Esta estadistica es una de las herramientas mateméticas que ha sido
exitosamente utilizada en el anilisis de datos experimentales y observacionales para
encontrar la mejor estimacién a un conjunto de datos. El objetivo de esta metodologia
es minimizar x?, dado por la siguiente expresién:

(m)obs — o
= S e -
en donde o|(log(dHy))] es la incertidumbre que se comete al medir la magnitud. Se ha
adicionado un término de 500 kms™! para tomar en cuenta la incertidumbre debido a
movimientos peculiares de la galaxia (Tonry, et al, 2003, HZT). En un ajuste moder-
adamente bueno, x? debe ser del orden de los grados de libertad (dof), donde los grados
de libertad se definen por: mimero de datos N — pardmetros a ajustar. Esto implica que
si x?/(dof) & 1, se tendr4 un buen ajuste.

En la siguiente tabla (Tabla A), tomada del trabajo New Constraints on Qy, Qa, and
w from an independent set of 11 High-Redshift Supernovae observed with The Hubble
Space Telescope by Knop, et al, (2003), se reportan los minimos valores de x? en el
ajuste de pardmetros Qys, Q4 y M’. Se calcula la estadistica para varios conjuntos de
supernovas por separado, incluyendo el grupo P99 del HZT, y como puede observarse
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x2/(dof) =~ 1.

Tabla A
Fit Min. Qs Qa
No. SNe Ngye x* forflat forflat P(2,,>0) M’ o

Fits to the Low-Extinction Primary Subset
1. P99 46 52 025709 0757007 09995  -3.4940.05 1.5840.31
. HST 29 30 0257008 0757005 09947  -3.47£0.05 1.0620.37
3.. SCP 54 60 0257000 0757095 09997  -3.48+0.05 1.4740.29
Fits Full Primary Subset, with Extinction Corrections
4.. P99 48 56 021701 0797012 09967  -3.55+0.05 1.30%0.30
.. HST 33 39 0271013 0731013 09953  -3.5440.05 1.29+0.28
6.. SCP 58 65 028701 0.72%01% 09974  -3.53+0.05 1.18+0.30

Existe una versién alternativa al diagrama de Hubble m vs. z, utilizado frecuente-
mente en cosmologfa, donde se destaca mds la aceleracién o desaceleracién césmica
para un modelo especffico de densidades de materia y de energia obscura. Se con-
struye tomando las diferencias de magnitud respecto de un Universo vacio, es decir, con
(Qar,924) = (0,0). A este tipo de diagrama se le ha llamado diagrama residual de Hub-
ble. Para encontrar una expresién analftica, comencemos por expresar esta magnitud
residual de la siguiente forma:

Am—M)=(m-M)q,,—(m—M)q_,, (51)

donde el modulo distancia m — M, estd proporcionado por la ecuacién (35). Se puede

entonces, escribir de manera general, la magnitud residual de la forma siguiente:

A(m— M) =5log {gj—:ﬂ}, (52)

con la distancia luminosidad dada por la ecuacién (43).
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En el diagrama residual de Hubble se grafica la magnitud diferencial contra el loga-
ritmo de z, es decir: A (m — M) vs. log(z). Con la expresién dada anteriormente para
la magnitud diferencial, se podrfan calcular las curvas esperadas para modelos con den-
sidades de materia y energia obscura especificos. Para calcular la magnitud residual
con los datos observacionales de las supernovas SNe Ia, se debe tener en cuenta que las
mediciones que se reportan estdn dadas en términos de D} = Hody y por lo tanto, la
expresion puede escribirse como:

_ (D )obs
A(m.—M)—5log{m}. (53)

La dispersién en los datos observacionales puede obscurecer la tendencia con el
corrimiento al rojo z. La técnica que usa el HZT y el SCP es tomar las medianas de las
magnitudes en conjuntos de supernovas que no sobrepasen 0.25 en log(z) y que tampoco
sean més de 50 SNe Ia (Ver Fig. 4 y 11).

En la Fig. 5 se muestra el diagrama residual de Hubble para distintos modelos
cosmoldgicos. En el, se han representado las curvas tedricas de acuerdo a la ecuacion
(52), donde una A (m — M) > 0, indica una expansién acelerada. La etapa de transicion
de un Universo desacelerado a uno acelerado estd dada por la ecuacién (31). También
se ha considerado en esta grafica modelos con una ecuacién de estado p = —%p, para la
energfa obscura o constante cosmolégica, ademéds de w = —1.

El plano 2 — €y, es otro diagrama igualmente utilizado en las observaciones de
las supernovas SNe la; ademés de ser utilizado en las mediciones de la radiacién de
fondo césmica y en la de abundancia de materia en clusters o grupos de galaxias. A
este diagrama se le ha llamado Plano cosmoldgico fundamental, ya que nos resume la
evolucién misma del Universo, proporcionando restricciones a las distintas densidades
de energfa mediante regiones de probabilidad. La estadfstica de la ecuacién (50), es
adecuada para la determinacién de los pardmetros cosmolégicos y como se mencioné
anteriormente se explora un rango de valores, tanto de Qps, Qp v de M’, es decir, a
cada tripleta de pardametros, le corresponde un valor de x2. En este célculo, diferentes
valores de los pardmetros producirdn el mismo valor para x?. Estas curvas se grafican

28



en el plano Q4 — Qyy, se calcula la expresién exp(—x2/2), se normaliza y se obtiene
la probabilidad para los contornos con x? constante. En la Fig. 6, se puede observar
este plano para los datos de Knop, et al, 2003. Asf mismo, en la Fig. 9, se muestran
las regiones de probabilidad para un conjunto de supernovas de Tonry et al, 2003, con
un corrimiento al rojo z > 0.01. Para encontrar estas regiones, se calcul6 la magnitud
esperada utilizando las expresiones (35) y (43) para un conjunto de valores de Qs v Q4,
donde los rangos de variacién fueron [0, 1.2] y [0, 2], respectivamente. Para cada uno de
estos valores de la magnitud esperada, se calculaba la estadistica x?; se ordenaban de
menor a mayor y se elegfa el valor de x? en un intervalo, después de esto, se graficaron
los correspondientes valores de la densidad de energia obscura y materia.

Una variante del Plano cosmoldgico fundamental 25 — €y, se construye con un
Universo plano, graficando w de la energfa obscura contra el pardmetro de densidad de
materia {2y;. Este plano proporciona también restricciones para los pardmetros consid-
erados; mediante regiones de probabilidad. En la Fig. (10), se muestra un célculo para
diferentes modelos de energfa obscura y materia con la restriccién Qp = 1. Se calculé
la magnitud aparente esperada para cada valor del corrimiento al rojo z observado,
variando los pardmetros en los siguientes rangos w = [—2.5,—0.5] y Qp = [0,1] y se
calculaba la estadfstica x2. Considerando el valor reportado para Qy; = 0.284+0.05, de
este conjunto de datos, obtenemos un rango para w de -0.75 < w < -1.14; por lo tanto
una constante cosmolégica w = —1, es vidlida, pero hay margen para w # —1. Para un
fluido perfecto (sin dispersién), w es la velocidad del sonido, por lo que se esperaria que
|lw| < 1. Los fluidos convencionales (campos escalares, como quintaesencia), siempre
tienen w > —1. Los fluidos con w < —1, son altamente inestables y generan problemas
tedricos muy importantes. El estudio de estos fluidos es tema de trabajo actual.

4.3. Valores actuales de los pardametros

Las mediciones de la distancia luminosidad en las supernovas SNe Ia se han ido
refinando a lo largo de la iiltima década. Las primeras mediciones mostraban, de hecho
una gran desaceleracién en la expansién césmica. Estas mediciones han cambiado sig-
nificativamente a lo largo de este periodo, sin embargo a partir de 1998 no han variado
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mucho y todas ellas concuerdan con una expansién césmica del Universo. En la sigu-
iente tabla (Tabla B), se muestran los valores actuales de los pardmetros, citando la
fuente primaria. En caso de que el pardmetro sea deducido de la teorfa, se especifica la
ecuacién de donde fue obtenida.

Tabla B
Valores actuales de los pardmetros cosmolégicos
Pardmetro Valor Fuente primaria
Y 025130 Knop, et al, ApJ. 2003
Qn 075200 Knop, et al, ApJ. 2003
H, 72 £3kms™! Mpc™! Spergel et al, ApJ.2003
do -0.62 Ecuacién (30)

Con estos valores se puede concluir que la etapa de transicién de una expansién
cosmica desacelerada a acelerada ocurrié cuando z,. = 0.817, donde se ha utilizando la
ecuacion (31). Si comparamos este valor con los resultados de las fluctuaciones de tem-
peratura de la radiacién de fondo, en donde se ha encontrado que la época de la iltima
dispersién, cuando los fotones se desacoplaron de la materia bariénica corresponden a
un zgec = 1100, se puede observar que el valor de transicién de un Universo desacelerado
a acelerado ocurrié en una época muy reciente.

4.4. Comparacién con CMB

Con la caracterizacién de la estructura detallada de las fluctuaciones de la radiacién
de fondo césmica es posible determinar los pardmetros cosmolégicos. Los tltimos resul-
tados de la sonda WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe); dados a conocer
por el equipo de Spergel, son consistentes con los resultados de las mediciones de la dis-
tancia luminosidad llevadas a cabo por el SCP y el HZT. Las conclusiones principales
son un Universo plano con densidades de energia (s, 24) = (0.3, 0.7). Esta conver-
gencia de resultados fortalecen en ambos sentidos las medidas de los distintos proyectos.
La Fig. 7 muestra esta convergencia en el plano cosmolégico s - 4, adicionalmente

se muestran los resultados de la determinacién de masa en clusters o grupos de galaxias.
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5. Conclusiones

De acuerdo a los resultados de las recientes observaciones de las supernovas SNe
Ia, se concluye que existe una expansién acelerada del Universo, alimentada por una
componente principal de energia desconocida con presién negativa. La precisién actual
en las mediciones no tiene precedentes; y bajo la suposicién de un Universo plano,
la estimacién de la densidades de energfa con las SNe la es (Qy, 24) = (0.3, 0.7);
con una desaceleracién aproximada de gy & —1/2. Esta estimacién de los pardmetros
cosmoldgicos es congruente con los resultados de otras técnicas independientes; como
la medicion de las fluctuaciones de la temperatura de la radiacién de fondo césmica y
la estimacién de masa en grupos de galaxias.

La calidad en los datos observacionales se debe, en primer lugar, a la utilizacién
de las supernovas SNe la como objetos astronémicos estdndares con luminosidad in-
trinseca conocida y evolucién uniforme y, en segundo lugar, al desarrollo tecnolégico
de los telescopios y a la refinacién de las técnicas espectroscépicas y fotométricas. Sin
embargo, posibles fuentes de errores sistematicos pueden desvirtuar la exactitud de las
mediciones y por ello es necesario contar con programas bien disefiados que aumenten
considerablemente el nimero de supernovas SNe la observadas en rangos superiores de
corrimiento al rojo con una determinacién completa de sus curvas de luz y espectro.
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Figura 1: Parte superior: Curvas de luz de supernovas SNe la cercanas, medidas por
Mario Hamuy con rango z = 0.001-0.1 en el proyecto CTSS (Caldn/Tololo Supernovae
Survey). Parte inferior: Curvas normalizadas por un factor que multiplica las escala en
el tiempo, donde se observa un ajuste de todas las curvas con una recalibracion.
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Perimutter, &f & . in Thermonuclear Supemovae. NATO ASL v 486 (1947

Figura 2: La estrategia que utilizé el Supernovae Cosmology Project garantizaba el
descubrimiento de las supernovas en una cierta fecha. Después de la luna nueva, se
observaban de 50 a 100 campos con alta densidad de galaxias, cada una de ellas conte-
niendo al menos mil galaxias con alto corrimiento al rojo. La observacién se realizaba
tres semanas después con los mismos campos y se analizaban las imdgenes. En promedio,
se descubrfan dos docenas de SNe Ia antes de la luna nueva. Se segufan las supernovas
con espectroscopia en su pico maximo con el telescopio Keck y la fotometria durante
dos meses con el CTIO, WIYN, INT y con el telescopio Hubble.
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Figura 3: Diagrama de Hubble. Gréfica de la magnitud observada contra el corrimiento
al rojo z. Se muestran mediciones de supernovas cercanas y lejanas combinandolas en
una misma gréfica. Cuando z > 0.1, las predicciones cosmolégicas empiezan a divergir,
dependiendo de las densidades de energia para la masa y energia obscura o energia
del vacfo. Las curvas en rojo representan modelos con energfa cero del vacio; y las
densidad de masa variando desde la densidad critica p,, hasta un Universo vacio. La
mejor aproximacién (linea azul) se consigue cuando (£2xr,24) = (0.3,0.7), implicando
una expansién césmica acelerada. Tomado de los trabajos de Riess, et al, Astron. J.,
116, (1998) y Perlmutter et al, Astrophys. J., 517,(1999).
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Figura 4: Diagramas de Hubble. Arriba: Gréafica de la magnitud utilizando una escala lineal en
z. Se han graficado el promedio de las magnitudes en intervalos determinados. La curva sélida
representa el mejor ajuste con (27, Q24) = (0.25,0.75). Otros dos modelos cosmolégicos son
mostrados para su comparacién (s, 24) = (0.20,0) y (s, 24) = (1,0). Abajo: Diagrama
residual de Hubble del promedio de los datos respecto de un Universo vacio, también se
incluyen los modelos presentados arriba (Tomado de Knop, et al, 2003).
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Figura 5: Diagrama residual de Hubble. A(m — M) vs. log(z) respecto de un Universo
vacfo. Se muestran las curvas tedricas para diversos modelos cosmolégicos con distin-
tas contribuciones de densidad de energfa. Se observa que los modelos con expansién
acelerada, A(m — M) > 0, (lineas roja y negra), se refieren a contribuciones de energfa
obscura €25 = 0.7. II.a transicién de un Universo desacelerado a acelerado ocurre cuando

roe = (= )® 1
(14+3w)82p
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Figura 6: Plano Q4 — Qs obtenido de New constraints on Qp, 25, and w From an
independent set of 11 High-Redshift Supernovae observed with The Hubble Space Tele-
scope, de Knop et al, 2003. Se encuentran graficadas las regiones de confianza al 68 %,
90 %, 95% y 99 %. Se ha dibujado la linea para la cual gy = 0, que divide al plano en
los dos tipos de expansion. 4
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Figura 7: Plano Cosmolégico Q4 — s que muestra las restricciones de pardmetros con
tres distintos métodos: SNe la, CMB y determinacién de masa en clusters de galaxias.
Existe una convergencia de los contornos de probabilidad en la interseccién de las
regiones, mostrando una expansién acelerada del Universo (Knop, et al, 2003).
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Figura 8: m vs. z. Ajuste de curvas para el conjunto de supernovas de Tonry et al
(2003), con z > 0.01 (195 SNe Ia). Los modelos que se muestran son (237, ) = (0.3,
0.7), (0, 0), (1. 0) de arriba a abajo. Los valores de x? calculados para estas cantidades
de densidad de materia y energia obscura son: 289, 303 y 455, en el orden mencionado;
mostrando que (2,€24) = (0.3, 0.7) es la mejor aproximacién de los tres modelos
(Ifnea roja). La expresién para x* que se utilizé esta dada por la ecuacién (50).
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Figura 9: Plano Cosmolégico Q4 — Q). Célculo de curvas con x? constante para el
conjunto de 195 supernovas SNe Ia de Tonry et al (2003), con z > 0.01. En la gréfica
se muestran las regiones, vistas de adentro hacia afuera, con los siguientes valores de
x2: [287,288], [289,290], [291,294] y [295,300]. En el célculo se varié Q = [0,2] y Qp =
[0,1.2] con un incremento de 0.01; y se utilizaron las ecuaciones (43) y (35) para calcular
la distancia luminosidad y la magnitud relativa esperadas, respectivamente.
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Figura 10: Plano w — €. Curvas con x? constante para el conjunto de 195 supernovas
SNe Ia de Tonry, et al (2003), con z > 0.01; considerando un Universo plano Qs +
24 = 1. En la gréfica se muestran las regiones, vistas de adentro hacia afuera, con los
siguientes valores de x?: [288,289)], [290,293], [294,299] y [300,307]. En el célculo se vari6
Qp =[0,1] y w = [—2.5, —0.5] con un incremento de 0.01; y se utilizaron las ecuaciones
(43) y (35) para calcular la distancia luminosidad y la magnitud relativa esperadas,
respectivamente.
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Figura 11: Diagrama residual de Hubble para las supernovas SNe Ia de Tonry et al,
(2003). Se muestran las curvas de arriba a abajo (Qy,Q24) = (0.3, 0.7), (0.3, 0.0) y (1.0,
0.0), respectivamente.

47



Tabla I

Resumen de los datos de 230 supernovas SNe Ia. Tomado de: Cosmological Results from
High-z Supernovae, Tonry et al, 2003, astro-ph 0305008.

SN & ! z  Host Ref.  log(cz)  (log (dHp)) + {Ay) Contrib
snT2E 314.840 30,080 0.0023  N5253 16 2,839 2.399  0.033 0.10 RT
snB0N 240.161 —-56,689  0.0056 N1316 9 3.225 3.140 0.043 0.21  RT
snslB 202.970 64,743 0.0072  N4536 2 3.334 3.077  0.041 0.25 RT
sn#1D 240.161 —-56,689  0.0056 N1316 9 3.225 3.044  0.055 031 JT
sn86G 309.543 19,401  0.0027  N5128 26 2.908 2,440  0.035 0.49 RT
snBEL 8.737  —81,227 03100  Anon 24 4.968 5096  0.072 0.10  RT
sn8B 241.991 64,403 00036  N3627 a7 3.033 2,844 0.030 0.74  RST
sn90N 294.369 75,987  0.0044  N4639 21 3.120 3.204  0.035 0.30 RST
sn900 37.654 28,360 0.0307 M-034403 10 3.964 3.977  0.025 0.09 RPJST
90T 341.503  -31,526 0.0400 P63925 10 4.079 4.101  0.042 0.25 RIT
sn90Y 232.645  —53,854  0.0390  Anon 10 4.068 3.985  0.039 0.54 RIT
sn90af 330823  —42,235  0.0500  Anon 10 4.176 4.149  0.026 0.06 RPIST
sndlM 30.392 45,900  0.0076 11151 5 3.358 3.397  0.030 0.00 R
sn918 214.061 57,426 00560 V05691 10 4.225 4.283  0.042 0.11 RJT
snd1T 202.609 65,191  0.0070  N4527 1 3.322 2,861  0.028 0.50 RST
91l 311.824 36,212 0.0331 14232 10 3.997 3.938  0.032 047  RIST
suflag  342.556 —31,639 0.0141 14919 10 3.626 3.626  0.025 0.11  RIST
snflbg  278.227 74,464 00042  N4374 4 3.100 3.064  0.035 0.02 RT
suf2A 235.806  —54,059  0.0058  N1380 33 3.240 3124 0.023 0.08 RST
sn92G 184.623 59,851  0.0062  N3294 & 3.269 3.286  0.030 0.29 RT
su$2] 263.540 23,545  0.0460  Anon 10 4.140 4.009  0.033 0.27  RIST
sn92K 306.275 16,309  0.0112  E269-57 10 3.526 3.432  0.036 0.56 RIST
su92P 205.617 73,110  0.0265 13690 10 3.900 3.039  0.027 0.13  RPJST
sulZac 332,706  —41,988  0.0750  Anon 10 4.352 4.350  0.026 0.14  RPJST
sa92ag  312.490 38,386  0.0262  E508-67 10 3.895 3.864  0.031 0.49 RPJST
sn82al 347.337 —38,490 0.0141 E234-69 10 3.626 3.636 0.026 0.06 RPJT
snf2ag 1.776  —65315 0.1010  Anon 10 4.481 4.513  0.027 0.04 RPJST
sn¥2au 319.112  —65,883  0.0610  Anon 10 4.262 4.252  0.030 0.13 RIST
snf2bc 245694 59,635 0.0186  E300-09 10 3.746 3.777 0021 0.03 RPIST
sn92bg  274.611 —18,346 0.0360 Anon 10 4.033 4.036  0.030 0.24  RPIST
sn92bh  267.849 37,328  0.0450  Anon 10 4.130 4.191  0.026 0.33  RPJST
snd2bi 63.264 47,239 0.4580  Aunon 25 5.138 5301  0.095 SO .
suf2bk  265.036 —48,918  0.0580  E156-08 10 4.240 4.222 0025 0.11  RIST
sud2bl 344.129 —63,925  0.0430  E291-11 10 4.110 4.0905  0.022 0.06 RPJST
sn92bo 261.995 —80,348  0.0178 E352-57 10 3.727 3.745 0.021 0.04 RPIST
suf2bp  208.832  —51,096 0.0790  Anon 10 4.374 4.336  0.026 0.05 RPJST
su92br 288.014  —50,428  (.0880  Anon 10 4.421 4.441  o0.027 0.07  RPJST
sn92bs 240,028  —55345 0.0630  Aunon 10 4.276 4.327  0.026 0.19  RPIJST
sn93B 273.324 20,460 0.0710  Anpon 10 4.328 4.345  0.026 0.32  RPJST
su83H 318.223 30,336  0.0251  E445-66 10 3.876 3845  0.026 0.32  RIST
su830 312.414 28,926  0.0520  Anon 10 4.193 4.231  0.026 0.08 RPJST
snf3ac 149.707 17,212 0.0490  PI7787 30 4.167 4.206  0.043 0.49 RJST
sufdac 144.629  —63,220 0.0180 V01071 30 3.732 3.684  0.024 0.17  RJST
sn93ag  268.435 15,829  0.0500  Anon 10 4.176 4.200  0.026 0.26 RPIST
snfdah 25.876 —76,77T1  0.0286¢  E471-27 10 3.933 3.833  0.032 0.18  RIJST
suf4B 208.140 26,669  0.0900  Anon 29 4.431 4.507  0.030 000 R
en94C 174.632 20,922  0.0510 M-081523 29 4.184 4130 0.036 000 R
su894D 280.151 70,140  0.0027  N4526 27 2.908 3.003  0.026 0.06 RT
end4F 258.613 68,127  0.3540  Anon 25 5.026 5.155  0.075 P
sn84G 162.893 52,779  0.4250  Anon 25 5.105 5105  0.100 P
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Tabla I
Resumen SNla- Continuacion

SN P i z  Host Rel.  log{ez)  {log (dHg)) + (Ay) Contrib
sn94H 173.057  —53,517 0.3740 Anon 25 5.050 5.023  0.060 vir P
snf4M 291.687 63,033  0.0244  N4493 30 3.864 3.835  0.026 040  RJST
sn94Q 64.384 39,680  0.0290 P59076 30 3.939 3.955  0.026 0.26 RJST
snf4s 187.377 85,142  0.0161 N4495 an 3.684 3.693  0.024 0.04 RJST
snf94T 318.017 50,838  0.0360 P46640 30 4.033 4014 0.025 017  RIJST
sn94U 308.732 54,772 0.0056  N4948 29 3.225 3.149  0.030 000 R
sufdac 225.342 59,665  0.0054  N33T0 30 3.208 3.295  0.028 0.2 RST
suf4dal 163.157  —34,816  0.4200 Anon 25 5.100 5189  0.064 P
snfdam  173.104 —53,563 0.3720 Anon 25 5.047 5.131  0.057 P
snf4an 69.408  —49,082  0.3780  Anon 25 5.054 5.195  0.081 TR
su95D 230.027 39,659  0.0077  N2962 30 3.363 3373 0.024 0.08 RST
sn95E 141.994 30,262  0.0116  N2441 30 3.541 3.559  0.034 218 RS
sn95K 259.953 43,327  0.4780  Anon 28 5.156 5.284  0.038 0.02 RT
sn95M 246.716 28,833  0.0530  Anon 20 4.201 4243 0.044 0.10  RT
snf5ac 58.604 —55,049  0.0490  Anon 30 4.167 4.160  0.028 0.24  RIJST
snf5ae 76.817  —56,240  0.0680  Anon 20 4.309 4315 0.086 000 R
snf5ak 169.658  —48,982  0.0219 11844 30 3.817 3.772  0.033 0.55 RJST
sn95al 192,179 50,835  0.0060 N3021 30 3.255 3.328  0.026 0.31  RST
snf5a0 176.196  —50,515  0.3000  Anon 29 4.954 4957 0.156 000 R
sn95ap 179359  —46,149  0.2300  Anon 29 4.839 4.893  0.120 0.00 R
snf5aq 113.341  —54,589  0.4530  Anon 25 5.133 5313 0.064 P
sn95ar 127.657 —58471 04650 Anon 25 5.144 5.345  0.070 P
snf5as 127.757  —58,339  0.4980  Aunon 25 5.174 5421 0.064 P
sn95at 129.274  —58,142  0.6550  Auon 25 5.293 5333 0.058 P
sn95aw  165.472 —54,078  0.4000 Aunon 25 5.079 5151 0.056 P
sn95ax 166.056 —53,009 0.6150 Anon 25 5.266 5.317 0.064 P
sn95ay 176.870  —48,453 04800  Aunon 25 5.158 5271 0.062 P
snf5az 202.114  -31,504  0.4500  Anon 25 5.130 5181  0.061 P
sn95ba  215.987 22,984  0.3880  Amnon 25 5.066 5.209  0.057 e B
sn95bd 187.111  —21,660 0.0152 U03151 30 3.659 3.648  0.029 0.94 RIST
sn96C 99.624 65,036  0.0276 M-082547 30 3.918 3.988  0.026 0.32  RIST
sn96E 253.120 34,311 0.4250  Anon 28 5.105 5.156  0.066 0.15 RT
sn96H 290.752 62,242 0.6200  Aunon 26 5.269 5397  0.043 0.04 RT
sn961 276.852 60,008  0.5700  Anon 28 5.233 5.356  0.053 0.07 RT
sn96J] 253.221 34,301  0.3000 Amnon 26 4.954 5010  0.064 0.26 RT
sn96K 224.381 20,459  0.3800  Amnon 28 5.057 5.183  0.049 0.03 RT
sn96R 259.070 54,356  0.1510  Amnon 29 4.656 4.621  0.104 000 R
sn96T 247.589 37,000 0.2410  Anon 29 4.859 4.941 0.112 000 R
sn961 259.357 68,005  0.4300  Anon 28 5.110 5.288  0.054 0.05 RT
sn96V 267.877 57,637  0.0250  N3644 20 3.875 3.871 0.057 000 R
sn96X 310.232 35,649  0.0078  N5061 30 3.369 3.266  0.024 0.08 RST
sn962Z 253.609 22,558  0.0087  N2935 30 3.416 3.987  0.036 0.55 RST
sn96ab 43.159 56,932  0.1240  Amnon 30 4.570 4.621  0.032 0.05 RIST
sn96af 319.640  —43,222  0.1000  Anon 7 4.477 4.428  0.040 0.00 §
snfbag 356.386  —49,535  0.1400  Anon & 4.623 4.680  0.045 0.00 S
snf96ai 101.583 79,246 0.0041  N5005 30 3.090 3108 0421 4.08 RS
sn96am  355.950 —49,361  0.0650  A3809 ] 4.290 4.356  0.043 032 S
sn96ao 265.439  —51,259  0.0580  A3128 & 4.240 4.240  0.067 052 S
sn96bk 111.255 54,881  0.0072  NB5308 30 3.334 3.298  0.041 0.81  RST
sn96b] 116.992  —51,302  0.0348  Anon 30 4.018 4.033  0.031 0.2¢  RIST
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Tabla I
Resumen SNIa- Continuacidn

SN & (i :  Hom Ref. log(cz)  (log (dHp)) +  {Ay)  Coutrib
snfifibo 144.460 —48,956 00165 NOG6T3 a0 3.694 3.653 0.032 0.86 RST
snfGby 157.337 17,972 00167 U03432 a0 A.700 3663 0.036 0.73 RIST
sufiibx 263.413 —46,747 0.0580 Anon 8 4.240 4.256 0.130 0.36 -]
sn96ef 250.449 50,009 0.6700 Anon 25 5.233 5.333 0.060 P
sufificg 220.767 22,154 0.4900 Anon 25 5067 5.299 0.057 P
sulbei 333110 62,084 04950 Anon 25 5.171 5.245 0.056 P
snfifick 301.409 62,096 06560 Anon 25 5.204 5.393 0.068 F
sn¥6el 256.574 48,668 08270  Anon 25 5.304 5.608  0.108 P
snfficm 10.891 46,743 04500 Anon 25 5,130 5.313 0.061 P
snfben 334.314 61,810 04300 Anon 25 5.110 5.305 0.060
sn97E 140.201 25,814 0.0132 N2258 11 3.507 3.624 0.024 0.29 RIST
sn97F 204.472 —28,455  0.5800  Amon 25 5.240 5.371 0.061 P
897G 202.331 —26,508 0.7620 Anon 25 5.358 5.573 0.107 F
sn9TH 202.374 —26,214 0.5260 Anon 25 S.198 5.309 0.057 P
suf7l 202.366 —26,207 0.1720 Anon 25 4.712 4.713 0.055 P
sn97l 209.921 15,374 0.6190 Anon 25 5.269 5.439 0.068 P
sn97K 216.354 16,082 0.5920 Anon 25 5.249 5.563 0.081 P
su97TL 220.026 21,876 0.5600 Anon 25 5.217 5.381 0.064 P
sn97N 220.656 22,009 01800 Anon 25 4.732 4.765 0.054 P
sn970 220.066 22,446 0.3740 Anon 25 5.050 5.383 0.062 P
sn97P 256.583 48,254 0.4720 Anon 25 5.151 5.301 0.056 P
sn97Q 256.878 48,379  0.4300 Anon 25 5.110 5.193 0.055 P
sn87R 256.950 48,501 06570 Anon 25 5.204 5.445 0.061 |
snf7s 256.960 48,704 06120 Anon 25 5.264 5417 0.058 F
sn87Y 124.772 62,369 00166 N4GTS 11 3.607 3.730 0.039 0.19 T
enf7ac 220.010 22,485 0.3200 Anon 25 4.982 5.051 0.055 P
sufTal 220.026 22,419 0.5790 Anon 25 5.239 5.375 0.060 F
su97ai 249.958 50,362 0.4500 Anon 25 5.130 6.245 0.070 |
sufiaj 256.605 48,217 0.5810 Anon 25 5.241 5.297 0.060 P
snf7am 256.340 49,057 0.4160 Anon 25 5096 5.193 0.057 P
sufiTap 333.646 61,901 0.8290 Anon 25 5.305 5.543 0.060 F
snfiTas 224.726 20,115 0.5080 Anon 17 5.183 5.158 0.049 0.44 RST
snfTaw 239.440 47,883  0.4400  Anon 17 5.120 5.355  0.050 0.36 RS
sn87bb 290.721 62,492 05180 Anon 17 5.191 5.356 0.049 0.04 RST
sn87hd 296.961 62,650 0.6710  Amnon 17 5.304 5.200  0.065 0.99 ST
sn97bh 330.050 58,713 0.4200 Anon 17 5.100 5.242 0.049 0.33 RST
enfi7hj 248.760 48,844 0.3340 Anon 17 5.001 5.070 0.051 0.20 5T
sn87bp 301.157 51,213 0.009% N4GRD 11 3.455 3416 0.025 0.44 RJST
sn87bg 136.293 39,485  0.0096 N34T 11 3.459 3.484  0.023 042 JST
sn8%hr 311.841 40,328 0.0080 E5T6-40 11:18 3.380 3.282 0.026 0.47 JT
snfThy 312.690 34,865 0.0450 A1T36 B 4.130 4.084 0.039 0.16 ]
sn97bz 259.751 56,407 0.0313 Anon 8 3.972 4.060 0.116 3.11 5
snfice 69.240 36,620 04400 Anon 28 5.120 5.228 0.041 0.03 RT
sn87cj 125.800 54,608  0.5000  Anon 28 5.176 5323 0.047 0.05 RT
sn87ck 57.602 38,452 0.9700 Anon 28 5.464 5.638 0.075 0.17 RT
snf7cn 9.137 69,506 0.0175 N5490 11:36 3.720 3.730 0.026 0.06 JT
snfTecp 336.902 —45 466 0.1600 Anon 8 4.681 4.792 0.098 0.45 8
snficu 265.042 —51,213 0.0620 Adl2 8 4.269 4.240 0.045 0.00 5
snfTew 113.095 —49 487 0.0164 NO105 11 3.692 3.674 0.028 1.04 IS8T
sniTdg 103.616 —33,984 0.0297 Anon 11 3.950 4.033 0.029 0.25 IST
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Tabla I
Resumen SNIla- Continuacion

SN ! b’ z  Host Ref. log(cz)  {log (dHg)) + {(Ay) Contrib
sn97do 171.001 25,269 0.0104  UD3845 11 3.494 3.545  0.028 0.32 JST
sn97dr 253.245  —55,861  0.0750 A3112 8 4.352 4.296  0.039 0.00 S
snf7de BT.564  —38,122  0.0061  NT448 1 3.262 3.375  0.043 046 JT
sud7ib 242,377 -37,317  0.0530  A3301 ] 4.201 4.254  0.045 071§
sn97fe 242,681  —37,596  0.0540  A3301 8 4.209 4.230  0.038 0,10  §
su97id 264.995  —49,215  0.1900  Anon 8 4.756 4.888  0.065 0.00 S
snTH 125.906 54,831  1.7550  Anon 32 5.721 5.905  0.083 0.00 R
su98D 63.777 72,905 0.0132  N5440 11 3.597 3.605  0.069 020 )
sudsl 216.646 18,718  0.8870  Anon 34 5.425 5575  0.053 0.25 JST
su98] 238 498 32,106 0.8330  Anon 34 5.397 5.615  0.052 0.26 JST
sn98M 260.707 60,423  0.6300 Anon k7] 5.276 5.396  0.045 0.28 RST
sn98V 43.942 13,346 0.0170  N6627 11 3.707 3.686 0.028 0.31  JST
snf8ab 124,861 75,194  0.0278  N4704 11 3.921 3.876  0.025 0.59  JST
snf8ac 239.012 31,832 0.4670  Aunon 34 5.146 5.260  0.043 0.27  RST
sn98aj 238.163 31,312 0.8600 Anon 34 5.411 5.698  0.070 0.20 ST
sn98aq 138.837 60,269  0.0037  N3982 1 3.045 3.181  0.023 0.06 RST
sn98bp 43.643 20,481  0.0104  N6495 11 3.494 3.475  0.029 0.42 RJST
sn98br 6.580 50,757  0.0810  A2029 & 4.385 4.442  0.063 039 S
sn98bu 234.413 57,020 0.0043  N3368 12 3.110 2,912 0.028 1.03  RST
sn98cm 332.822 62,779  0.0800  A1T80 8 4.380 4.398  0.059 036 S
snffco 41.520 —44,941 0.0171 NTI3 11 3.710 3.729  0.046 0.28 JT
snfcs 65.238 43,339 0.0327  U10432 11 3.991 3.956  0.037 0.03 RT
snf8de 122.031  —35,241  0.0157  N0252 11:23 3.673 3.727  0.024 0.68 JST
sn98dh 82,828  —50,644 0.0076  N7541 11 3.358 3.403  0.034 0.50 ST
sn98dk 102,856  —62,161  0.0120 U00139 11 3.556 3.571  0.028 0.80 JST
snf8dm 145975  —67,406 0.0054 M-=010444 11 3.209 3498 0.028 1.06 ST
snf8do 135,234  —61,849  0.0920 Anon 8 4.441 4.462  0.069 0.00 S
snf8dv 72.283 —40,300 0.1550  Anon 8 4.667 4.706  0.124 042 8
sn98dw 143.355 77,658  0.0490  A0151 ] 4.167 4.208  0.051 0.00 S
sn98dx T7.674 26,667  0.0535  U11149 11 4.208 4.175  0.030 0.05 JT
snf8dz 247.207 —56,376  0.0910  Anon 3 4.436 4.458  0.045 0.16 §
snffecs 272,198 —39,821  0.0570  A3266 8 4.233 4.314  0.043 0.58 S
snffec 166.205 20,711 0.0200 V03576 11 3.778 3.801  0.039 0.57 JST
sn9fef 125682 —30,566 0.0170  U00646 1 3.707 3.650  0.028 0.08 JST
snffeg T6.464  —42,060 00234  U12133 11 3.846 3887 0.042 026 JT
sn9fes 143,189  —55,177  0.0095 N0632 11:20 3.455 3435 0.031 0.33 ST
sn98fb 264.63%5  —51,045 0.0600 A3128 8 4.255 4.262  0.059 0.00 S
sn99Q 215.915 17,925  0.4600 Anon 31:3 5.140 5336 0.042 0.07  RST
sn991 238.552 30,684  0.5000  Anon 3 5.176 5.321  0.070 0.02 ST
sn99X 186.585 39,591  0.0257  C180022 1 3.887 3888 0.037 033 JT
snf%aa 202.725 30,313 0.0157  N2595 11:20:15 3.673 3.684  0.032 0.01  RST
sn9%ac 19,683 39,943 0.0099  N6063 11:20 3.472 3478 0.023 0.42 JST
sn99a0 243.830  -20,023  0.0550  A3392 ] 4.7 4.242  0.039 026 S
sn99by 166.914 44,120 0.0027  N2841 6:20 2.908 3.067  0.167 0.7 ST
sn9%ce 59.667 48,740 0.0316  N6O3E 11 3.977 3.983  0.029 0.13  RJST
sn99cl 282.270 76,509  0.0082  N4501 15 3.391 3.008  0.090 1.68 RS
sn99%cp 334.851 52,708 0.0104 NGd6E 15 3.494 3.525 0.026 0.04 RJT
sn99cw 101.768  —67,906 0.0112 M-01020] 1 3.526 3.468  0.034 017 )
sn99da 89.732 32,649  0.0121  N6411 14:20 3.560 3.623  0.044 0.58  RJST
sn99dk 137.349  —47,464 0.0141  UDI0ET 14 3.626 3.686  0.039 0.07 RT

51



Tabla 1

Resumen SNla- Continuacién

SN 12 b1l z  Huost Ref. logicz)  (log (dHgp)) +  {Ay)} Contrib
sn99dg 152.839 —35,871 0.0136 No976 11:20 3610 3.548 0.023 0.35 JST
snf9%ef 125.719 - 50,086 0.0380 voosoT 11 4.057 4.147 0.033 0.03 JT
snffej 130.442 — 28,946 o.0127 NO495 1l 3.581 3.684 0.031 0.08 JT
sn99ck 189.403 —B,234 0.0176 U033zz9 11 3.722 3687 0.044 0.62 T
sn99f 168.784 —52,840 0.4550 Anon 35 5.135 5.289 0.048 0.16 RST
sn99fh 166.731 —53,793 0.3690 Anon as 5.044 5.135 0.061 0.70 ST
sn99fj 166.879 ~53.734 0.8150 Anon 35 5.388 5.564 0.051 .09 RST
sn99fk 166.405 ~53,167 1.0560  Anon 35 5.600 5.659  0.054 0.03 RST
sn99fm 167.075 —52,984 0.9490 Anon 35 5.454 5.580 0.053 0.04 RST
sn99in 188.216  —31,901 04770  Anon 35 5.1565 5.249  0.039 0.17 RST
en99fv B4.208 - 56,405 1.1990 Anon 35 5.556 5.651 0.068 0.24 RST
sn99fw B4.665 - 56,682 0.2780 Anon 35 4.921 5.007 0.047 0.34 RST
sn89gd 198.835 33,977 0.0190 N2623 1l 3.756 3.779 0.029 1.27 JT
suf9gh 255.048 23,736 0.0088 N2986 1l 3.421 3.356 0.023 0.156 JST
enffgp 143.251 -19.504 0.0260 U01993 11:20:14 3.892 3.933 0.028 0.15 RIST
su00B 166.353 22,791 0.0193 N23z20 11 3.762 3.740 0.039 0.38 JST
snl0bk 295.292 55,233 0.0266 N4520 14 3.902 3.011 0.030 0.26 RIT
snllece 149.096 32,004  0.0165 U04185 11:14 3.694 3.705  0.030 1.02 RIT
snlbef 99,883 42,165 0.0360 M-+111925 11 4.033 4.112 0.032 0.13 RJIST
sn0len 53.445 23,318 0.0233 Ul1064 11 3844 3.847  0.023 0.27 JST
snllcx 136.506 —52,482 0.0070 NO524 11:19 3.322 3.320 0.023 0.02 RST
sul0dk 126.834 -30,344 0.0164 NO382 11 3.692 3.677  0.023 0.01 JST
snlidz B4.367 — 56,390 0.5000 Anon 13 5176 5.352 0.053 0.07 RST
snllca 167.211 —61,402 0.4200 Anon 13 5.100 5.091 0.053 0.88 RST
snlilice 166.295 —60,176 0.4700 Anon 13 5.149 5.340 0.043 0.04 RET
snlilee 166.045 —53,420 0.4700 Anon 13 5.149 5.343 0.041 0.04 RST
snlilleg 167.097 —53,108 0.5400 Anon 13 5.200 5.236 0.049 0.17 RST
snleh 188.297  —31,651  0.4900  Anon 13 5.167 5.224  0.042 0.20 RST
sul0fa 194.167 15,479 0.0218 voario 11 3.815 3.837 0.026 0.34 IS8T
snl1V 218.920 77,733 0.0162 N3osT 22 3.686 3.662 0.023 0.20 IS8T
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