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Resumen

El estudio de la fisica del Universo primigenio nos permite analizar la evo-
lucién del fondo césmico y su dindmica perturbativa. Actualmente, hay nume-
rosos estudios que brindan la posibilidad de que el nimero efectivo de grados
de libertad para la componente energética de radiacién sea superior al esta-
blecido por el modelo estandar de particulas elementales. A estos grados de
libertad extra relativistas A Ngg se les denomina Radiaciéon Oscura. Este traba-
jo tiene la finalidad de explicar las consecuencias de la existencia de este tipo
de radiacion extra dentro del modelo estdandar de cosmologia AC'DM, para lo
cual exponemos en los primeros 3 capitulos las observaciones cosmolégicas, el
modelo estandar de cosmologia AC DM vy las evidencias observacionales de la
expansion acelerada del Universo. Posteriormente se explica la historia térmica
del Universo temprano y el origen de los grados de libertad relativistas Neg,
cuyo valor es Nqg = 3.046 en el modelo estandar de particulas elementales. En
el siguiente capitulo se habla de la teoria de perturbaciones cosmoldgicas y se
exponen las observables tanto de la RC'F'M como de las BAO. Posterior al es-
tudio de los conceptos bésicos de cosmologia del fondo y perturbativa, asi como
las observaciones astrondmicas relevantes, se muestran en el capitulo final las
degeneraciones que surgen entre Neg # 3.046 y algunos parametros cosmolégi-
cos. Asi mismo, se analizan los resultados que se obtienen al correr una versién
modificada del programa CosmoMC que hace libre de variar el parametro Nyg.
Se estudian las consecuencias que tiene este parametro en la cosmologia cuan-
do es diferente de su valor estandar y es ajustado a los datos observacionales
de la RCF M, la constante de Hubble, H, supernovas la, asi como las BAO,
resultando que al menos un grado de libertad relativista extra es favorecido

por la combinacién de datos de WM APT+ ACBAR + HST + SN arrojando

un valor tal que Neg = 4.03757¢ a una desviacién estdndar. Finalmente se

exponen las conclusiones del analisis.



Abstract

The study of the physics of the primordial Universe allows us to analyze the
cosmic background and its perturbed dynamics. Nowadays, there are multiple
studies that bring us the possibility of the variation of the effective number
of relativistic freedom degrees for the energy component of radiation which
seems to be greater than the established value by the standard model of parti-
cles. Such extra freedom degrees, AN.g, are denominated as Dark Radiation.
The objective of this work is to explain the consequences of the existence of
this type of extra radiation in the standard model of cosmology ACDM so
we present in the first 3 chapters, the cosmological observations, the standard
model of cosmology ACDM and the observational evidences of the accelera-
ting expansion of the Universe . After that, we explain the thermal history of
the early Universe and the origin of the effective freedom relativistic degrees
N whose standard value is Nog = 3.046 in the standard model of particles.
In the next chapter we talk about the cosmological perturbations theory and
we illustrate the CM B and BAO observables. After the global study of the
basic concepts of the background and perturbed cosmology, and some relevant
cosmological observations, in the last chapter we exposed the degeneracies that
appear between N.g # 3.046 and some cosmological parameters. In the same
sense, we analyze the results that we get from the runs of the CosmoMC pro-
gram which has been changed in such way that it can freely vary the parameter
Neg . We study the consequences of this parameter in the cosmology when it
varies freely and it is compared with observational data from C'M B, Hubble
constant, Hy, la supernovae and BAO. As a result we get that there is at least
an extra relativistic freedom degree which is benefited by the data combina-
tion WMAPT7+ ACBAR+ HST + SN whose value is Neg = 4.03757¢ at one
standard deviation. At the end, we expose the conclusions of the analysis.
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Introduccion

Desde que el hombre tuvo conciencia de si mismo y alzé su mirada hacia
las estrellas, se percaté de que alla arriba terminaba lo terrenal y comenzaba
el resto del Universo. Con ello fueron surgiendo numerosas hipotesis acerca de
la composicion, tamano y edad del lugar en que todos habitamos. Numerosos
pensadores plantearon modelos que trataban de explicar, segiin el conocimiento
de la época, el comportamiento de los astros y el significado de los fenémenos
astronémicos. Desde entonces y hasta nuestros dias, los avances tecnologicos y
de conocimientos matematicos nos han acercado hacia un mayor entendimiento
de la complejidad del cosmos.

La humanidad ha dejado de ver el mundo desde el punto de vista de la
mecanica newtoniana para adentrarse en otras ramas mas complicadas de las
ciencias. Asi mismo, ha dejado de usar sus ojos para observar el cielo en la
parte visible de la luz hasta llegar a utilizar sofisticados aparatos para ver
cada vez mas lejos y en longitudes de onda imposibles para cualquiera de
nosotros. Prueba de ello son los avances que fueron suscitados durante las
primeras décadas del siglo XX. En primer lugar estd Albert Einstein y la
introduccién la constante cosmoldgica A dentro de sus ecuaciones de la teoria
de la Relatividad General para contrarrestar la expansion del Universo. En
segundo lugar estd Edwin Hubble quien en 1929 descubrié mediante el analisis
del corrimiento al rojo del espectro electromagnético, que las galaxias se alejan
unas de otras y en todas direcciones. Estos dos descubrimientos de la época
moderna, dieron un giro tanto tedrico como experimental a la cosmologia, pues
se descubri6 que el Universo no era estatico como todo el mundo pensaba en
esa época, sino todo lo contrario, se encontraba en expansion. Estos grandes
saltos en la astrofisica dieron como resultado nuevas preguntas abiertas acerca
la dindmica y composicién del Universo.

El Universo, todo aquello que vemos dia a dia al mirar hacia fuera de casa
o al observar el cielo nocturno, todo lo que nos rodea y podemos ver, o incluso
aquello que no podemos percibir por su lejania o por su composicién, tuvo un
“inicio” hace aproximadamente 13 mil 800 millones de anos. El estudio de la
fisica del Universo primigenio nos permite saber mucho acerca de la evolucion
asi como la dinamica del mismo. Actualmente, hay numerosos estudios que
brindan la posibilidad de que el niimero efectivo de grados de libertad para
la componente energética de radiacion sea superior su valor estandar, tales
grados de libertad, Neg, se intuye que pueden provenir de una nueva clase de
radiacién denominada Radiacion Oscura.
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Este trabajo tiene la finalidad de explicar y ver las consecuencias de la
existencia de este tipo de radiaciéon extra dentro del modelo estandar de cos-
mologia, ACDM, el cual se explicara a detalle.

Primeramente, el capitulo 1 trata de las observaciones cosmolégicas funda-
mentadas en la ley de Hubble y que principalmente consisten en un estudio
de la Radiacion Cdosmica de Fondo de Microondas, RC'F M, asi como superno-
vas tipo la y estructura a gran escala donde también entran las Oscilaciones
Acusticas de Bariones, BAO.

Posteriormente, en el capitulo 2 se muestra que nos encontramos dentro
de un Universo homogéneo e isotrépico en expansién. Ademads, se explica la
parte tedrica de la cual parte el modelo estandar de cosmologia moderna el
cual se basa principalmente en la Relatividad General de Einstein, asi como
en la métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). Se hace mencién de la
constante cosmolégica, A, asi como la inflacién y los modelos de quinta-esencia
a grandes rasgos.

En el siguiente capitulo se tratan las cuestiones observacionales que eviden-
cian la existencia de la energia oscura, la cual es la encargada de la expansién
acelerada del Universo. Se explica como se miden distancias en el Universo,
asi como las constricciones que imponen las mediciones observacionales toma-
das a supernovas tipo la, la edad de cumulos estelares, la RC'F M, asi como
las estructuras a gran escala las cuales son explicadas a detalle.

En el capitulo 4 se habla de la historia térmica del Universo temprano. En
este capitulo se hace uso de la termodindmica para poder explicar la fisica a
estas escalas energéticas y ver el comportamiento de la radiacién y la materia
primigenia.

En el siguiente capitulo se hace una introduccién a la teoria de perturbacio-
nes cosmoldgicas y se explica con todo detalle la fisica de la RCF M asi como
de las BAO y su importancia en las constricciones de parametros cosmolégicos.

Finalmente en el el capitulo 6 se introduce el concepto de la Radiacion
Oscura, se explica su naturaleza y las implicaciones dentro de la cosmologia
que este tipo de radiacion impone. De esta manera, se muestran los resultados
que se obtienen al correr el programa CosmoMC con el pardmetro libre Ng-.
Se analizan las consecuencias que tiene este parametro en la cosmologia cuan-
do se deja variar libremente y es comparado con datos observacionales de la
RCF M, la constante de Hubble, Hy, supernovas Ia, SN, asi como las BAO.
Asi mismo, se muestran las degeneraciones que surgen con diversos parametros
ya conocidos y se exponen las conclusiones del andlisis.
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Capitulo 1

Observaciones cosmolodgicas

La base de la cosmologia actual se remonta a observaciones hechas desde la
época de Kepler hasta nuestros dias. Tales observaciones originaron los grandes
descubrimientos modernos sobre la naturaleza, edad, tamano y destino del
Universo. Aunque las interrogantes siguen siendo muchas, poco a poco los
nuevos métodos de observacion han estado comprobando lo predicho por el
modelo estandar de cosmologia actual. A continuacién se presenta una breve
resenia de las observaciones que dieron origen a tal modelo.

1.1. La paradoja de Olbers

Sin duda, la principal observacién cosmoldégica es la oscuridad del cielo noc-
turno. Esto fue analizado por Johannes Kepler quien utilizé tal hecho como
evidencia de un Universo finito, ya que la idea de un Universo infinito lleno de
estrellas fue derrocada con la revolucién de Copérnico. Sin embargo, la oscuri-
dad de la noche seguia siendo una cuestion sin explicacion. En los siglos X VIII
y XIX, Edmond Halley, Loys de Ch’eseaux y Heinrich Olbers consideraron
esta cuestion en sus escritos como lo que posteriormente se conocié como la
paradoja de Olbers.

La paradoja consiste en suponer que el Universo es infinito y estd lleno de
estrellas uniformemente distribuidas, por lo que sin importar la direccién de
observacién, tarde o temprano se encontrara una estrella [1]. Si la luminosidad
promedio (energia emitida por unidad de tiempo) de una estrella es L, entonces
la brillantez vista a una distancia r serfa f(r) = L/4xr?. El flujo resultante de
integrar sobre todas las estrellas, debido a que la brillantez de la estrella no
depende de la distancia, en el Universo infinito serfa [2]:

B = /nf(r)dV =nlL 7 dr = o0, (1.1)

Tmin
donde n es la densidad de ntimero de estrellas, que se asume que sea constante.

Este resultado de infinito brillo es sobrestimado debido a que las estrellas
tienen tamanos angulares finitos, y la ec. (1.1) no asume la obstruccién de las



estrellas del primer plano [2]. La conclusién es que el cielo nocturno deberia
ser tan brillante como la superficie del sol. Sin embargo eso no es lo que se
percibe.

La explicacion moderna de esta paradoja es que las estrellas sélo duran un
cierto tiempo y muchas de ellas atin no las alcanzamos a ver debido a su lejania.
Por lo tanto, esta paradoja mas que tratar de mostrar la extension finita del
Universo, mostré que tiene una edad finita [1]. La cuestién de la edad finita
del Universo se analizara mas adelante cuando se introduzca el concepto de la
expansion del Universo.

1.2. La ley de Hubble

Los astrénomos han descubierto toda una nueva serie completa de técnicas
que han sido usadas para estimar distancias cada vez mayores en el espacio.
Durante el periodo de 1910—1930, se alcanzé a divisar distancias que superaban
los 100 kpc. El gran descubrimiento fue que nuestro Universo estaba compuesto
por una vasta coleccion de galaxias semejantes a la nuestra. Después de esto,
se intentd estudiar el movimiento de tales galaxias mediante el efecto Doppler,
el cual establece que cuando un objeto se aleja de nosotros, su longitud de
onda aumenta, tal que el corrimiento hacia el rojo se denota como:

(Ao —A)
= 1.2
z )\ ) ( )
donde A\ y Ag son la longitud de onda emitida y la medida respectivamente.
En general cualquier cantidad fisica con subindice 0 significa que es evaluada

hoy en dia. Lo cual se reduce a:

)\0 Qo
l+z=2=2 1.

donde a es el factor de escala del Universo en cualquier momento del pasado
y ag es el factor de escala hoy en dia. Uno espera que para diferentes galaxias,
distribuidas de manera aleatoria, se encuentre de la misma forma, corrimientos
al rojo o redshift o corrimientos a azul o blueshift. Y esto es més o menos verdad
en el Grupo Local. Sin embargo, més alld de las galaxias cercanas, las medicio-
nes hechas por Vesto Slipher de cerca de 40 galaxias mostraron corrimiento al
rojo. Poco después, Edwin Hubble (Observatorio monte Wilson en California)
intent6 correlacionar estos corrimientos al rojo con mediciones mas compli-
cadas de distancias galacticas. Fue asi, que en 1929 Hubble logré encontrar
dicha correlacién. El encontré que las lineas de emision de las galaxias estaban
desfasadas de donde deberian estar segiin las observaciones en la Tierra. Mas
aun, el corrimiento z era proporcional a la distancia d [2]:

- (HO) d (1.4)

C
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donde la constante de Hubble, Hy, es la pendiente que se obtiene al graficar
la velocidad de diversas galaxias en funcién de su distancia, ¢ es la velocidad
de la luz y d la distancia a la galaxia. Para velocidades pequenas, V < ¢, el
corrimiento hacia el rojo nos queda z = V/¢; por lo que al sustituir z en la
ecuaciéon anterior:

V = Hyd, (1.5)

la cual es la forma mds comun de la ley de Hubble [1] y .

Esta ecuacién nos dice como las galaxias a nuestro alrededor estan alejando-
se de nosotros a velocidades proporcionales a la distancia que nos separa de
ellas, por lo que se podria pensar que somos el centro de la expansién, o sea,
hipotéticamente el centro del Universo. Sin embargo, dada la homogeneidad e
isotropia que plantea el principio cosmoldgico (capitulo 2) a distancias de mas
de 100 — 200 Mpc [3], implica que todas las galaxias, incluyendo la Via Léctea,
se estan alejando unas de otras. Este planteamiento es el correcto ya que la
ley de Hubble no depende del punto de observacién. Desde cualquier parte del
Universo, se vera que las galaxias se alejan entre si.

Antes de este descubrimiento, la comunidad cientifica de todo el mundo
habia crecido bajo la concepciéon de que viviamos en un Universo estatico,
donde nada mas alla de los objetos cercanos, como nuestro propio sistema so-
lar, se encontraba en movimiento. Incluso Einstein vivia con esa concepcién,
por lo que al desarrollar su teoria de Relatividad General, a pesar de que sus
ecuaciones le mostraban un Universo dinamico y en expansion, decidié intro-
ducir la constante cosmoldgica para asi poder mantener el Universo estatico
que se creia en esa época. Esto tltimo lo considero el error mas grande de su
vida al darse cuenta de la expansién observada por Hubble en 1929.

La constante de Hubble se define como:

Hy =100 hkm seg~! Mpc™*,

y h = 0.72 £ 0.08 de acuerdo a las observaciones del Hubble Key Project [4],
por o que Hy tiene un valor aproximado alrededor de los 724+0.7kms~' Mpc™!.
Hy' se utiliza para calcular la edad del Universo, a través de las ecuaciones
cosmoldgicas, y corresponde a aproximadamente t; = Hy ' &~ 13.6 mil millones
de anos. De la misma forma, Hj es un buen indicador del tamano del Universo
mediante Iy = ¢ty ~ 4200 Mpc [1, 2] .

1.3. Radiacion césmica de fondo de microon-
das

El acontecimiento ocurrido hace aproximadamente trece mil ochocientos
millones de anos, mejor conocido como la gran explosién (big bang, en idioma

Inglés), dejé un remanente del poderoso estallido que ain percibimos hasta
nuestros dias, la Radiacion Césmica de Fondo de Microondas (RCFM).
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No importa en que direccién veamos, estamos inmersos en este tipo de ra-
diacién. Durante los primeros instantes de la existencia del Universo, cuando
la temperatura descendié lo suficiente, se formaron los primeros elementos de
la tabla periédica incluyendo en mayor medida el Hidrégeno, H después el
Helio, He y sélo un poco de Litio, Li, y algunos is6topos. Los elementos mas
pesados como el Hierro del nicleo de nuestro planeta fueron formados me-
diante nucleosintesis dentro de las estrellas y posteriormente lanzados hacia el
espacio debido a las explosiones de las supernovas. Durante los primeros ins-
tantes en el Universo también se produjeron los primeros neutrinos y fotones.
Conforme pasaba el tiempo y la temperatura iba descendiendo, los neutrinos
se desacoplaron del resto de la materia y dejaron de interactuar con ella por
lo que actualmente se puede decir que hay un fondo césmico de neutrinos con
una temperatura alrededor de los 1.96°K. A la radiaciéon electromagnética le
corresponde una temperatura de 2.73°K aproximadamente (ver capitulo 4).
La luz sigui6 interactuando con la materia durante unos 380, 000 anos después
del big bang para desacoplarse de ella después. La superficie de la tdltima in-
teraccion, cuando la luz fue dispersada por ultimo, se denomina superficie de
ultima dispersién (SUD). Después de esto, la luz ha viajado practicamente sin
interaccion alguna con el resto del Universo. Dado que la luz tiene intensidad
y frecuencia, por ser una onda, ésta se puede detectar cuando tiene su maximo
de intensidad en la banda de las microondas a 2.73°K. De ahi que este tipo de
radiacion tenga la palabra microondas en su nombre, Radiacion Césmica de
Fondo de Microondas.

Este tipo tan peculiar de radiacion fue descubierto en la década de los 60’s
por Robert Wilson y Arno Penzias quienes se percataron de la gran cantidad
de ruido electromagnético en la antena que percibian en todas direcciones, por
lo que era claramente isotrépica, ver figura 1.1 [5]. Inmediamente después del
descubrimiento, se determiné que lo que Wilson y Penzias habian detectado
era nada mas y nada menos que la RCF M, cuya temperatura corresponde a
los 2.73° K y su intensidad varfa en funcién de la frecuencia o de la longitud
de onda de la misma manera que un cuerpo negro, encontrandose su pico
principal a los 2 mm. Por este descubrimiento, Wilson y Penzias recibieron el
premio Nobel de fisica en 1979, aunque ellos no dieron explicacion tedrica de su
hallazgo [6]. Cabe destacar que el tema de la RC'F'M se retomaréd en el capitulo
5 donde se analizard desde la teoria de perturbaciones el comportamiento fisico
de la misma.

1.3.1. COBE

COBE (COsmic Background Explorer por sus siglas en Inglés) fue el primer
satélite lanzado para detectar la radiacion césmica de fondo con mayor preci-
sion que con la antena de Penzias y Wilson. Mediante él, se pretendia encontrar
anisotropias ocurridas durante los primeros momentos del Universo, esto con
el afan de explicar la existencia de estructuras ya que las irregularidades y
variaciones en la temperatura de la luz implican variaciones en la densidad de

4



Figura 1.1: La antena con la que Penzias y Wilson descubrieron la radiacién
de fondo (RCFM) en 1965.

materia la que se desarrolla para formar estrellas, galaxias, cimulos, etc. La
luz y la materia tenfan un origen comun en el pasado.

El satélite fue lanzado en 1989. Se puso en orbita y se le enfrié a 1.5°K para
evitar ruido. Finalmente en 1992 el equipo de cientificos anuncié los primeros
resultados de la medicién. Tras haber detectado, para dngulos de mas de 7
grados en el cielo, anisotropias en la radiacién césmica de fondo, los cientifi-
cos comprobaron las predicciones tedricas sobre anisotropias en el Universo
primigenio.

COBE también determiné que el espectro de luz de microondas detectado
obedece a la de un cuerpo negro, lo que implica que el plasma que estuvo
acoplado a luz se encontraba en equilibrio. Por estos dos grandes hayazgos se
les otorgd el premio Nobel de Fisica 2006, a George Smoot y a John Mather,
los dos principales investigadores asociados a COBE [6].

1.3.2. Boomerang y Maxima

A pesar de que las medidas de COBE respecto a la RC'F'M eran de gran
precisién, mediciones para angulos mas pequenos de las anisotropias eran ne-
cesarias. Debido a que, si se podian medir tales anisotropias, podria explicarse
qué tipo de curvatura tiene el Universo y su contenido de materia. Llevar a
cabo este nuevo experimento representd un gran desafio tecnoldgico debido
a que debia llevarse a cabo a gran altitud para evitar ruido a causa de la
atmosfera. Por esa razon, el experimento se realizé en el polo sur. En este tipo



de experimentos el equipo e instrumentacion se deben llevar en un globo a
gran altura y constan sélo de cierto tiempo de vuelo. El globo BOOMERANG
(Ballon Observations of Millimetric Extragalactic Radiation and Geophysics,
por sus siglas en Inglés) fue propuesto para medir anisotropias para dngulos
pequenos en la RCFM. BOOMERANG realizé su primer vuelo en la Antarti-
da en 1998, el cual estaba equipado con 16 detectores sin polarizar disenados
para cuatro diferentes longitudes de onda, ademéds contaba con bolémetros!
para la deteccion de radiacion enfriados a 0.3°K. La sensibilidad del instru-
mento logré captar las anisotropias esperadas a pequenos angulos (6 < 1) para
el plasma primordial del Big Bang.

Otro experimento similar a BOOMERANG fue MAXIMA (Millimeter An-
isotropy Experiment Imaging Array, en Inglés) el cual consistié en un arreglo
de bolémetros de 16 pixeles enfriados a una temperatura de 100 mK, para
alcanzar alta sensibilidad. El equipo necesario fue llevado en globo y se to-
maron mediciones dos veces en la misma porcién del cielo en un tiempo de
aproximadamente una hora. Esto se hizo para eliminar ruido de las mediciones
y dejar sélo los datos reales de la RC'F M. Cabe destacar que los resultados
de MAXIMA fueron consistentes con los de BOOMERANG [6].

1.3.3. Oscilaciones acusticas

El proposito experimental de BOOMERANG y MAXIMA era poder me-
dir las anisotropias predichas teéricamente que corresponden a un patron de
oscilaciones acusticas. Durante el periodo de inflacién del Universo se genera-
ron perturbaciones de campos escalares primordiales, como la temperatura, las
cuales salen del horizonte y vuelven a entrar mucho tiempo después, desenca-
denando una serie de ondas acusticas que fueron comprimiendo y enrareciendo
regiones del plasma primordial producido durante la gran explosién. Una vez
que el Universo se enfri6 lo suficiente para que se formaran atomos neutros, las
variaciones en la densidad del plasma quedaron plasmadas en la RCFM [6].

El espectro actstico del Universo temprano tenia arménicos, similares a los
de los instrumentos musicales. Por ejemplo, si se sopla por un tubo, el sonido
corresponde a una onda cuya maxima compresion se representa una cresta y
la minima compresién se encuentra un valle al final del tubo, ver figura 1.2 [7].
Sin embargo, el sonido cuenta a su vez con una serie de arménicos de menores
longitudes de onda, los cuales corresponden a fracciones enteras de la longitud
de onda fundamental. Las longitudes de onda del primer, segundo y tercer
armonicos son la mitad, un tercio y una cuarta parte de la longitud de onda
fundamental, respectivamente.

De igual manera como en cualquier instrumento musical, el plasma del
Universo primigenio contaba con las mismas ondas sonoras o acusticas. Tras
la inflacién, la onda fundamental comprimié algunas regiones del plasma y
diluyo algunas otras, de modo que la temperatura de la RC'F'M alcanzo6 esas

Instrumentos que miden la radiacién electromagnética en todas las longitudes de onda.



Figura 1.2: Onda con su modo fundamental y sus respectivos modos secunda-
rios.

zonas maximas y minimas cuando la recombinacién?. Los arménicos oscilaban
varias veces mas rapido, por lo que otras regiones menores también presenta-
ban temperaturas maximas y minimas en la recombinacién [8]. El tema de la
RCFM se desarrollaré con detenimiento en el capitulo 5.

1.3.4. WMAP

El satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe en idioma
Inglés), fue lanzado en 2001 para repetir las mediciones del COBE, pero esta
vez con el interés de encontrar anisotropias con una resolucion del orden de
los 13 minutos de arco. En este caso, WMAP tenia una sensibilidad 45 veces
superior a su antecesor COBE y una resolucién 33 veces mayor. Asi se consi-

guieron detectar anisotropias a angulos pequenos en el cielo de temperatura
del orden de 1075°K [8], ver figura 1.3 [9].

1.4. Funcién de correlaciéon y espectro de po-
tencias

Conforme ha pasado el tiempo y los estudios astronémicos, se ha venido
acumulando una gran cantidad de datos que juegan un papel fundamental
al momento de probar modelos cosmolégicos. Debido a esto, la estadistica es
una herramienta muy 1util al momento de procesar datos para determinar si
un modelo cosmoldgico es o no un buen candidato al momento de modelar la
dindmica universal.

Una de estas herramientas es precisamente la funcién de correlacion y el
espectro de potencias.

2Un proceso mediante el cual los electrones y los iones de hidrégeno se combinaron para
producir hidrégeno neutro.



Figura 1.3: Datos mostrados por COBE y WMAP, donde claramente se mues-
tran las diferencias en la resolucién de ambas mediciones. De esta manera las
anisotropias predichas teoricamente fueron confirmadas.

1.4.1. Funcion de correlacion

Lo que se pretende es poder describir una distribucién de particulas de una
manera compacta para ser identificadas con objetos astronémicos. Si se tienen
contenidos una cantidad de puntos NV, o densidad de niimero, en cierto volumen
V', se puede obtener la densidad por unidad de masa py = N/V. Sin embargo,
esta no es una descripcion de la distribucion de los puntos en si misma. Si,
por otro lado tenemos en cuenta un pequeno volumen dV', entonces se puede
hablar a su vez, de un niimero infinitesimal de particulas tales que dN = pydV'.
De esta manera, se puede definir también, dN,, = (n,ny) que es el nimero de
pares en los volumenes dV, y dV}, separados por ry,. Esto nos lleva la funcion
de correlacién para dos puntos £(ry), tal que:

ANy, = (nanp) = padVadVy[1 4+ &(ra)]- (1.6)

Se puede construir un ensamble promedio si se consideran elementos de
volumen dV,, dV,, en la misma localizaciéon y promediando el niimero n,n;.

De manera alternativa, se pueden tomar pares a diferentes puntos dentro de
la misma realizacién, y separados por el mismo ry,. De esta manera, los pares
no tienen correlacion si se encuentran muy distantes y eso implica que se
pueden tomar como si provinieran de diferentes realizaciones, entonces ambos
métodos coinciden. El problema con la aproximacién deviene del hecho de que
no se conoce a ciencia cierta si los puntos estan o no correlacionados hasta que
se comparan con un ensamble de realizaciones. Este problema es muy comin
en astrofisica ya que sélo se tiene un Universo.

Si la distribucion se ha obtenido de manera que las particulas N son
puestas de manera aleatoria, entonces no hay razén para que dN,, depen-



de la la ubicacion. Por lo tanto, el nimero promedio de pares es exacta-
mente igual al producto de los promedios de los pares en los dos volimenes,
(nany) = (ng) (ny) = padV,dVy y la correlacién ¢ desaparece. En el caso con-
trario, si £ # 0 decimos que las particulas estan correlacionadas. Entonces la
funcion de correlaciéon se puede escribir como un promedio espacial del pro-
ducto de los contrastes de densidades §(r,) = n4/(podV,) — 1 para dos puntos
diferentes:

dNab
podVadVs
donde se usé (6(r,)) = (d(rp)) = 0. Si este promedio es tomado como la muestra

promedio, eso significa que se tiene que promediar sobre todas las posiciones
posibles:

(rap) = — 1= (0(ra)d(rs)), (1.7)

€)= 1- [ 50ty + r)av,, (1.8

Cuando &(r) depende sélo de la separacién r y no entre r, y r, de manera
independiente, entonces se dice que el sistema es estadisticamente homogéneo,
o sea, que posee las mismas propiedades estadisticas en todos lados. En cos-
mologia se suele decir que se trata de una buena muestra del Universo.

En la préctica, es facil derivar la funcién de correlaciéon como la densidad
promedio de las particulas a una distancia r de otra particula, y se escoge una
normalizacién, por ejemplo, cierto volumen dV, tal que pydV, = 1. Entonces
el nimero de pares estd dado por el nimero de particulas en el volumen dV;

dNy = podVp[1 + &(13)], (1.9)

y la funcién de correlacion queda:

(pe)

&(r) oodV 1 Py 1. (1.10)
En un volumen infinito con N = pyV particulas, se tiene una integral que

nos constrine el valor de £(r) debido al hecho de que la densidad promedio es

calculada dentro del volumen mismo:

/5(r)dvzl Ny _v_N_y_y (1.11)
poJ dV Po

Si la funcién de correlacién £(r) es positiva, hay més particulas que en una
distribucién uniforme. Entonce se dice que la distribucion esta aglomerada
positivamente.

La manera mas simple de medir £ es comparar el catalogo real con un
catalogo artificial aleatorio con exactamente las mismas fronteras y la misma
funcién de seleccién. Entonces el estimador se puede escribir como:

DD

‘DR~

1, (1.12)
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donde DD es el nimero de galaxias a una distancia r contadas por un obser-
vador centrado en una galaxia real (datos D), el cual es dividido por el niimero
de galaxias DR a la misma distancia pero en un catalogo aleatorio. En otras
palabras, en vez de calcular el volumen del cascardn, se estima & al contar las
galaxias por el método de Monte Carlo [4].

1.4.2. El espectro de potencias

Una manera de estudiar las perturbaciones es descomponer las fluctuaciones
en modos ortonormales, ya que de esta manera, a nivel lineal, éstas evolucionan
independientemente. En el espacio de Fourier, cualquier funcion cuadratica de
alguna variable de perturbacion es llamada espectro de potencias. Por ejemplo:

Ps(k) = A|ox|, (1.13)
Py(k) = A|®y|*, (1.14)

donde ¢ v P son los coeficientes de Fourier del contraste de densidad y el
potencial gravitacional, respectivamente, con A y B constantes. La convencion
para la normalizacién de la transformada de Fourier en tres dimensiones es:

fla) = (2‘7:)3/fkeik""5d3k, (1.15)

fo = é / f(a)e * @, (1.16)

de tal manera que tanto f(z) como fj tienen las mismas dimensiones. La
funcién delta de Dirac dp(z) estd definida como:

dp(z) = (2m)73 / e i, (1.17)

De manera andloga, se define la funcion delta de Dirac en el espacio de
Fourier como:

Sp(k) = (21)73 / B (1.18)

Ambas cumplen con las condiciones de normalizacion. Por otro lado, el
contraste de un campo de densidad d(x) tiene su transformada de Fourier:

1 )
5 = V/(S(a:)e’”“'xdv, (1.19)
y el espectro de potencias se define como:

P(k) = VI|0i|* = V6,05, (1.20)

como el espectro de potencias tiene dimensiones de volumen, entonces:
1 .
Pk) = < [ 8(@)o(y)e D av,av,, (1.21)
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haciendo el cambio r = & — y el espectro adquiere la forma:

P(k) = / £(r)e=*av. (1.22)

Por lo tanto, el espectro de potencias es la transformada de Fourier de la
funcién de correlacion, de tal manera que:

£(r) = (2m) / P(k)e*=dk. (1.23)

Asumiendo isotropia espacial, la funciéon de correlacién sélo depende del
moédulo r = |r|, y el espectro s6lo depende de k = |k|:

senkr

kr

s 27
P(k) = /5(7’)7"2d7’/€_ikrcosgsen9d9/d¢ = 47r/f(r) ridr  (1.24)
0 0

El caso mas simple de este andlisis es cuando las galaxias siguen una dis-
tribucién Poissoniana con el valor de expectaciéon medio 6, [4].

1.4.3. El espectro de potencias de la luz

Las observaciones de la RC'F'M proporcionan un mapa de las variaciones
de temperatura a lo largo de todo el cielo. Para analizar porciones de este
mapa se utilizan filtros que muestran la variacién de la temperatura de la
radiacién a escalas angulares diferentes. Las variaciones apenas son apreciables
tanto a grandes escalas, del orden de los 30 grados en el cielo, como a escalas
pequenas de una decima de grado. Pero son notables en regiones del tamano
de un grado. El primer pico en la figura del espectro de potencia corresponde
a las compresiones y enrarecimientos originados por la onda fundamental del
Universo primigenio; los picos siguientes muestran los efectos de los armoénicos
[8], ver figura 1.4.

1.5. Supernovas tipo Ia

Las supernovas surgen cuando una estrella con cierto ntimero de masas
solares explota produciendo una luminosidad que alcanzamos a ver desde la
Tierra. Dependiendo de lo masiva que sea la estrella, se pueden distinguir dos
tipos de supernovas, el tipo I en el cual nos enfocaremos y el II, el cual no es
de mucha importancia en el tema.

Las supernovas I ocurren en enanas blancas. Estas se encuentran en sis-
temas binarios acompanadas de una gigante roja la cual le sede materia a la
enana blanca hasta alcanzar una masa de 1.4 masas solares, conocido como
limite de Chandrasekhar, donde esta ultima pierde su estabilidad y comienza
a fusionar carbono para finalmente estallar produciendo radiacién debido a la
descomposicion radiactiva del niquel y el cobalto que surge de la explosion.
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Figura 1.4: El espectro de potencias de temperatura del WMAP de 7 anos,
ACBAR y QUaD. La linea solida muestra el mejor ajuste del modelo ACDM
con los datos de WM AP. Se muestra el modo de vibraciéon fundamental y
sus respectivos modos secundarios, tal y como los que se presentan en un
instrumento musical, y que durante los primeros cientos de miles de anos se
presentaron de una manera andloga en el Universo [9)].

Dentro de esta clasificacién se encuentran las supernovas tipo Ia, las cuales
por su escasez en hidrogeno, tienen una banda de absorcion en el rojo del
espectro electromagnético a los 6100 Amstrongs, lo cual corresponde al Silicio
113 [10].

La utilidad de este tipo de supernovas reside en el hecho de que se pueden
utilizar para medir distancias ya que la intensidad de la supernova disminuye
entre mas alejada esté de nosotros. Dado que se conoce el valor de la intensidad
de este tipo de supernovas, y es practicamente el mismo para todas, por eso es
una candela estandar, de esta manera también se puede medir la constante de
Hubble con mayor precision. Actualmente se han logrado grandes avances. Los
resultados han sido que la constante de Hubble parece ser mayor de lo que se
creia antes de mediados de los anos 90s. Ademas, tal parece que la expansion del
Universo se estd acelerando, ya que la longitud de onda observada de lugares
mas distantes parece estar mas elongada. Esto evidencia la presencia en el
cosmos de una energia, ain no detectada de manera directa, llamada energia
oscura, y que debe estar presente desde hace algunos miles de millones de anos,
o quizas, desde el comienzo del Universo [10].

El resultado de tales mediciones arrojan una constante de Hubble Hy apro-
ximadamente igual a los 72 km/s/Mpc. La forma para obtener estas mediciones

3Un 4tomo de silicio que ha perdido su electrén més externo.
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emplea la luminosidad que es la magnitud absoluta de las supernovas Ia.

M =-19.5+0.2, (1.25)

y la magnitud aparente, m, dada por la relacion:
m = M + 25 + 5(cz)logio(cz) — blogioHo, (1.26)

donde Hj es el valor de la constante de Hubble hoy en dia y z el corrimiento
hacia el rojo definido anteriormente. Debido al efecto Doppler, objetos con
z = 0 corresponden a objetos préximos con menos expansion y z mayores co-
rresponden a objetos lejanos que han experimentado mas expansion en relacién
a nuestro punto de observacién. Ajustando la curva mas exacta de la figura se
consigue un valor para Hy. Este valor, en la actualidad corresponde a:

km 1
Hy=724+8— :
0 s Mpc

(1.27)

La constante de Hubble se relaciona con otros parametros cosmologicos ta-
les como: ,, = 837}?2’) y Q) = Sgrg{\. El parametro €2 se le conoce como parame-
tro de densidad total, el cual estd compuesto de materia y un término de
constante cosmoldgica 2 = €2, + 5. Estos pardmetros pueden ser calculados.

Para ello, se utilizara la expresién de la magnitud aparente:

m = M + 25 — 5logioHo + 5 logio(dr(2; Qay), ), (1.28)

donde dj, = 4’;} es la distancia luminica, que se explicara en el capitulo 3.
Al ajustar nuevamente la curva segun los valores obtenidos, se encuentran los
valores apropiados para €2, v 5. Los valores actuales de estos parametros

SO

00 =023 y Q=072 (1.29)

Esto implica que 0, = % es practicamente cero, ya que €, +Qx+€ = 1
por lo que el Universo es practicamente plano. Los grupos SCP y HZT* hi-
cieron las primeras mediciones con supernovas y también mostraron que para
valores grandes de z, las galaxias que albergan a las supernovas se expanden
mucho mas rapido que lo predicho por la ley de Hubble estandar. La conclusién
es que tal aceleracion puede ser causada debido a la presencia de una constan-
te cosmolégica A cuyo valor es A = 107"*°M,, donde My = 10"GeV/c%es la
masa de Planck. Otra posibilidad es que se halle una nueva esencia césmica,
conocida como quintaesencia, consistente de campos escalares. Esta quintae-
sencia serd completamente diferente a las cuatro anteriores conocidas: fotones,
bariones, neutrinos, y materia oscura, ya que no se ve ni se siente y sélo actia
gravitacionalmente a distancias cosmoldgicas. Sin embargo, ya que sélo actia
como un medio 6ptico que desvia la luz segiin su energia asociada, deberia
llamarse energia transparente [6].

4Supernova Cosmology Project y High-Z Supernova Search Team.
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1.6. Catalogos de galaxias

En los ultimos diez anos se han hecho numerosos estudios sobre mapas
galacticos bidimensionales y tridimensionales a escalas del Universo cercano a
z < 1y cada vez mas lejano z > 1. Se puede mencionar, por ejemplo a los
catélogos 2dF' (2 degree Field, en idioma Inglés), 6df, y SDSS (Sloan Digital
Sky Survey, en idioma Inglés).

Con estos catalogos se han predicho aspectos diferentes de la formacién
de estructura, por ejemplo, se ha estudiado la distribucién espacial de objetos
como funcién de diferentes tipos de espectros o corrimientos al rojo [11].

El catalogo de corrimiento al rojo de galaxias 2dF' es un proyecto que
empled un telescopio de cuatro metros con un campo visual de 2 grados. El
proyecto terminé en junio de 2003, y durante el tiempo de su observacién, se
examinaron 245,591 objetos, incluyendo quésares y galaxias. Se registraron
datos relevantes tales como espectros, corrimientos, entre otros. Haciendo uso
de los datos obtenidos, se midié6 nuevamente la constante de Hubble y tam-
bién se obtuvieron las funciones de luminosidad de galaxias con variados tipos
espectrales. Este proyecto proporcioné ademads, mucha informacion sobre la
distribucién de materia en el Universo. El equipo realizador del experimento
2dF realizé también el catdlogo 6dF, pero esta vez utilizdé un telescopio con
un campo visual de 6 grados, pudiendo asi medir mas de 8 veces el area que
cubria el 2dF, esta vez correspondiente al hemisferio sur. Mediante el catéalo-
go 2df, fue posible predecir diferentes aspectos de la formaciéon de estructura
del Universo. Por ejemplo, el estudio observé la distribuciéon espacial de ob-
jetos como funcién de los tipos de espectros o distorsiones en el espacio del
corrimiento al rojo, del espectro de potencias como funcién de la longitud de
onda del objeto césmico y finalmente, la determinacién de los parametros cos-
molégicos antes mencionados. Los pardmetros obtenidos de los datos finales
arrojados por el catalogo 2dF y la medicién de la RC'F'M fueron: el parametro
de densidad total de materia es €2, = 0.237 £ 0.020 y el de densidad barionica
2, = 0.041 £ 0.002 con una constante de Hubble de Hy = 74 £+ 2km/s/Mpc,
un indice espectral escalar ng = 0.954 £ 0.023 y la constante de la ecuacién
de estado igual a w = —0.85+£]1%. Con mds datos espectrales se obtendrdn
resultados més precisos [6].

Los parametros cosmoldgicos obtenidos de los datos finales de 6dF y los
datos parciales arrojados por SDSS, al igual que las mediciones de RC'F'M
arrojan resultados similares a los ya mencionados. Para el caso de SDSS que
midié mas de una cuarta parte del cielo, y determiné la distancia y brillos de
méas de un milléon de galaxias y quasares, arrojo los parametros cosmologicos
Qh? = 0.213 +0.023, Q,/Q,,, = 0.17 y el pardmetro de Hubble h = 0.72 [6].
Se puede sintetizar que las componentes oscuras del unverso ocupan alrededor
del 96 % de la totalidad del Universo. S6lo un 4 % es representado por los
bariones, y de éstos sélo un 10 % forma estrellas, el resto queda en gas diluido
por el espacio interesteler e intergalactico. Por otro lado, la edad estimada es
de 13800 millones de anos la cual concuerda con la edad de los objetos mas
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antiguos del Universo, como los ciimulos globulares.

Otra cuestion importnante de este tipo de mediciones son las oscilaciones
acusticas de bariones (BAO por sus siglas en Inglés), las cuales se explicaran
en el capitulo 5. Las oscilaciones actusticas medidas en la RC'F'M ver figura
1.4, también imprimen oscilaciones en la distribucién de H y He. A escalas de
aproximadamente 150 Mpc se observan variaciones sinusoidales en el espectro
de potencias de la materia observada. Esta caracteristica, del mismo modo,
nos ayuda a determinar los parametros cosmologicos que ya se habian mencio-
nado mediante la distancia de diametral angular de la escala de BAO, ya que
depende también de la cantidad de materia y energia presentes en el Universo
[11].
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Capitulo 2

Modelo estandar de cosmologia

2.1. El principio cosmoldégico

Uno espera que entre més grandes sean los volumenes del Universo que
se observen, sus propiedades promedio seran mas simples y bien definidas.
En la figura 2.1 se muestra una distribucion de galaxias en dos dimensiones.
Conforme el circulo que rodea al observador O se vuelve cada vez més grande,
la densidad media dentro del circulo se vuelve practicamente independiente
de su tamano. Este mismo comportamiento parece ocurrir en el Universo real.
A pesar de su posicién del centro O a cortas distancias la densidad varia
aleatoriamente, ver figura 2.2. Sin embargo, en un volumen suficientemente
grande, la densidad promedio es mas uniforme y resulta igual desde cualquier
punto que se mida. Este es un ejemplo del principio cosmolégico: dejando a
un lado las irregularidades locales, el Universo se ve igual desde todas las
posiciones en el espacio, lo cual implica homogeneidad e isotropia.

Figura 2.1: El principio cosmolégico. En el circulo pequeno (A) muy cerca
del observador, (O), la distribucion de galaxias no representa a gran escala
la distribucion. En el circulo (B), la distribucién ya casi estd uniforme en
promedio [1].
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Figura 2.2: Las galaxias parecen estar distribuidas de manera aleatoria con
grandes cantidades de espacio vacio [1].

El principio cosmoldgico se asume para poner una serie de restricciones a
diversas teorias cosmoldgicas e implica que el flujo césmico es una expansion
global. En este caso, la velocidad entre dos objetos cercanos es proporcional a
su separacién, V' = Hd (ley de Hubble).

Los modelos geométricos mostrados en figura 2.3 son homogéneos e isotrépi-
cos, despreciando irregularidades locales. Hemos visto que las observaciones
astronémicas apoyan la homogeneidad e isotropia del vecindario observable, la
metagalaxia. En las bases del principio cosmologico, estas propiedades pueden
ser extendidas al Universo completo.

El principio cosmolégico estéd muy relacionado con el principio Copernicano,
en el cual nuestra posicion en el Universo no es especial de ninguna manera.
Con este principio, podemos asumir que en una escala suficientemente grande,
las propiedades locales de la metagalaxia no varian en el Universo.

Homogeneidad e isotropia deben ser asumidas al momento de construir
modelos cosmoldgicos fiables que vayan de la mano con las recientes observa-
ciones, y de ser asi, pueden ser adoptadas como hipdtesis preliminares [1] ya
que se espera un comportamiento similar en cualquier parte del Universo.

17



/41

Figura 2.3: Analogias bidimensionales de los modelos de Friedmann: una esfera,
un plano y una silla de montar [1].

2.2. Universos homogéneos e isotrépicos

Bajo condiciones generales, las coordenadas espaciotemporales pueden ser
escogidas de tal manera que los valores espaciales de las coordenadas de los
observadores junto con la materia son constantes. Asumiendo homogeneidad e
isotropia se tiene:

ds® = —2dt* + a®(t)[dr? /(1 — kr?) + r?d0® + r’sen®0d?],  (2.1)

este es el elemento de linea que describe un espacio 4-dimensional homogéneo e
isotrépico el cual es llamado espacio-tiempo de Friedmann-Lemaitre-Robertson-
Walker (FLRW), cuyas ecuaciones de Einstein se explicaran més adelante. a(t)
es una cantidad con dimensiones de distancia representando el factor de es-
cala del Universo y t es el tiempo césmico. Si a se incrementa con el tiempo,
todas las distancias, incluyendo aquellas entre las galaxias, creceran también.
El coeficiente k£ puede tener el valor +1,0 o -1, correspondiente a tres posibles
geometrias del espacio: el eliptico o cerrado, el plano y el hiperbdlico o abierto,
mostrados en la figura 2.3. El Universo descrito por estos modelos no necesa-
riamente tiene que ser euclidiano en su parte espacial, sino que puede tener
curvaturas negativas o positivas. Dependiendo de la curvatura, el volumen del
Universo puede o no ser finito. De igual modo, puede o no, haber una fron-
tera visible. La analogia bidimensional de la geometria eliptica (kK = 1) es la
superficie de una esfera. Su superficie es finita pero no tiene frontera. En este
caso, el factor de escala representa el tamano de la esfera. Conforme el factor
de escala aumenta, la distancia entre dos puntos también lo hace, y al igual
que en la geometria eliptica, hay un volumen finito pero no hay frontera. Si
comenzaramos a recorrer el espacio en una direccién arbitraria durante sufi-
ciente tiempo, al final, regresariamos al punto de partida. Cuando k = 0, se
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trata de un espacio plano o euclidiano, y la expresién de (2.1), es casi la mis-
ma que en el espacio de Minkowski. La unica diferencia es el factor de escala
a(t). Todas las distancias en el espacio euclidiano cambian con el tiempo. La
analogia bidimensional de este espacio es simplemente un plano. El volumen
del espacio en un geometria hiperbdlica cuando k = —1, es también infinita.
La idea en dos dimensiones de este espacio es una superficie en forma de silla
de montar a caballo [1].

2.3. Relatividad General y Modelo de Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker

En 1917 Albert Einstein presenté un modelo del Universo basado en su
teoria de la Relatividad General. En él describia un espacio geométricamente
simétrico con un volumen finito y sin frontera (una esfera) en concordancia con
el principio cosmoldgico, su modelo era homogéneo e isotropico. Ademas, era un
modelo estatico, ya que en aquel tiempo se creia que el volumen de expansion
no cambiaba con el tiempo. Para poderle dar la caracteristica de estatico a
su modelo, Einstein introdujo una nueva fuerza repulsiva que contrarrestaba
perfectamente a la atraccion de la gravedad, la constante cosmologica A de la
cual se hablard mas adelante.

El modelo mas simple que cumple con las restricciones impuestas por el
principio cosmoldgico explicado en la seccién 2.1 es el de FLRW (seccién 2.2).
Tal modelo asume que la materia del Universo se comporta como un fluido
perfecto, dando con esto la forma para el tensor de energia-momento, al tomar
c=1:

1) = (p + p)u'uy, + pdy, (2.2)

donde u* = (—1,0,0,0) es la cuadri-velocidad del fluido en coordenadas comévi-
les, p y p son la densidad y presion del fluido, respectivamente. El tensor 7,/
se conoce como tensor de energia-momento, e involucra la materia, la presién,
y todos los tipos de energia asociadas al fluido. De esta manera, todos estos
tipos de energia, no sélo la materia, pueden modificar la geometria del espacio
tiempo dentro de la teoria de la Relatividad General.

El espacio y el tiempo, al mismo nivel geométrico, son representados por el
tensor métrico g,,,. Con el tensor métrico se construye el tensor de Ricci, R,
que a su vez se construye contrayendo (o = [3) en el tensor de Riemann, Rys,,
que es proporcional al cambio de los vectores que se transportan paralelamente
en un circuito cerrado del espacio-tiempo, es decir, contiene informacion de la
curvatura del espacio-tiempo [6].

Las ecuaciones dindamicas del Universo en expansion se pueden derivar de

las ecuaciones de Einstein. Para ello se parte de la métrica g,, y se obtienen
los simbolos de Christoffel [4]:

19



1
F'LVL)\ = igua [gau,/\ + Gorv — gu)\,a] . (23)

El tensor de Ricei estd definido como:

R, =T%,, T +T%T0, —T%r% . (2.4)

J77NeY po,v

La contraccion del tensor de Ricel nos lleva al escalar de Ricei:

R=g¢"R,,. (2.5)
Se puede evaluar el tensor de Einstein como:
1
G,uu = R,uz/ - §g,uuR- (26)

La dinamica cosmoldgica se puede obtener al resolver las ecuaciones de
Einstein:

Gh= 8rGT", (2.7)

donde G = 6.67 x 1078cm3/gs? es la constante de gravitacién universal de
Newton. Asi, el lado izquierdo de la ecuacién corresponde a la geometria del
espacio-tiempo mientras el lado derecho de la ecuacion estd determinado por
el contenido energético del fluido o materia a considerar como sistema. Esta
ecuacion tensorial representa diez ecuaciones diferenciales parciales acopladas
mas sus respectivas simplificaciones. Se trata de una ecuacién complicada de
resolver, pero haciendo uso de condiciones de simetria, se puede llegar a una
solucién mas sencilla. Algo importante de la teoria es que la gravedad no
estd considerada como una fuerza, sino que es un efecto de la curvatura del
espacio-tiempo producida por la materia, esto ultimo en términos matematicos
de variedad ! [6].

Para la métrica de FLRW  las componentes no cero de los simbolos de
Christoffel son:

Fgl = aQ(t)H, FgQ = a2(t)H, Fg?) = GQ(t)Ha

F(1)1 = H7 ng = Ha Fg3 = H7 (28)
kr
M= = Th=—r(1—kr), T =—r(l—kr)sens,
donde se ha definido:
(T

1Una variedad es el objeto geométrico estdndar en mateméticas, que generaliza la nocién
intuitiva de curva (1-variedad) o superficie (2-variedad) a cualquier dimensién y sobre cuer-
pos variados (no forzosamente el de los reales);Un poco més formalmente, podemos decir
que una variedad de dimensién n es un espacio que se parece localmente a R™ [12, 13|
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el punto representa la derivada con respecto al tiempo césmico ¢, con H el
parametro de Hubble antes mencionado. Con unas cuantas operaciones se pue-
de llegar a que las componentes no cero del tensor y el escalar de Ricci son
respectivamente:

Roo = —3(H* + H),
RH = RQQ = R33 = a2(t)(3H2 -+ H -+ 2k/@2(t)>, (210)

R=6(2H? + H + k/d*(1)), (2.11)

con los resultados anteriores se puede llegar a que las componentes no cero del
tensor de Einstein son:

Gy = —3(H? + k/a*(t)),

Gl = G2 =GS = (—3H* + 2H + k/d*(t)). (2.12)

Usando entonces la ec. (2.2) con la ec. (2.7) obtenemos de las componentes
(00) y (ii):

SN\ 2 2
o [0\ 887G , o5\ ke
w=(3) =5z ) - (213)
Y . e
a m
a:_%2@8+@) (2.14)

Es importante mencionar que hay una tercera ecuacién que se puede derivar
de las ecuaciones (2.13) y (2.14):

p+3H(p+p/c*) =0, (2.15)

esta ecuacion es la ley de la conservacion del tensor energia-momento y re-
presenta la continuidad de la materia y energia del fluido. Cabe senalar que
esta ecuacion puede deducirse al tomar la derivada covariante del tensor de
energia-momento igual a cero T";, = 0 [6].

El sistema de ecuaciones (2.13), (2.14) y (2.15) consiste en tres ecuaciones
diferenciales ordinarias. Debido a que el principio cosmolégico sélo nos impone
dependencia del tiempo, asi mismo, el factor de escala a(t) sélo depende del
tiempo, por lo que las variables del sistema son tres a(t), p(t) y p(t), y sélo
dos ecuaciones del sistema son linealmente independientes. Para poder resol-
ver el sistema, por lo tanto, necesitamos encontrar una tercera ecuaciéon que
nos relacione p y p, la ecuacion de estado. Tipicamente, se asume un fluido
barotrépico, dado por la condicion:

p/c* = wp, (2.16)

donde w es una constante adimensional que se determina mediante la infor-
macién del fluido. Si w es constante, entonces se puede integrar la ecuacion de
continuidad para obtener:
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N M’U_}
p= q3(l+w)’

(2.17)

donde M, es la constante de integracién que resulta de la integral y se relaciona
con la masa-energia del fluido. El valor de w depende del tipo de fluido que
representa. Por ejemplo, para un fluido sin presién, conocido como polvo en
cosmologia, w = 0, y por lo tanto, p = % Y en este caso es de esperarse
que la densidad sea igual a la masa total dividida entre el volumen total. Al
reemplazar en (2.13) la solucién dada por (2.17) se obtienen las soluciones para
el factor de escala. Las cuales son maés sencillas cuando la curvatura es nula
(k=0), a saber:

alt) = [6rGM,(1 +w)?|5Tw (¢ — ¢,) 50w
(%WG']\/[%)V4 (t —t,)"/? para w =% radiacién
= (6rGM)Y3  (t —t,)>3 para w =0 polvo (2.18)
(247GM,)YS (t —t,)Y/3 para w =1 fluido rigido.

En estas ecuaciones se puede ver que el Universo se expande y que ag = 0
ent =ty y que asu vez, pg = oo por lo que hay una singularidad en t = .
Es comin tomar t; = 0 ya que se le toma como el tiempo del origen del
Universo hace aproximadamente 13,800 millones de anos. De hecho, el modelo
FLRW es ttil hasta el tiempo de Planck t,, = 1073 s, escala determinada

por al constante de Newton t,; = l,;/c con l, = % = 10"33cm [6]. Ademas,
cuando w = —1, entonces P = —p y tenemos de la ec. (2.15) que p es una

constante. Este es el caso que corresponde a la constante cosmoldgica que se
abordara en la siguiente seccién. El modelo que considera a la energia oscura
como la constante cosmologica, AC DM es el mas simple que concuerda a muy
buena aproximacién con las observaciones, sin embargo, como se vera en la
seccion de los modelos dequintaesencia, la ecuacién de estado de la energia
oscura puede ser mas complicada [4]. Incluso existen teorias que incorporan la
termodindmica y la geometria diferencial, geometrotermodindmica (GTD) de
la cual puede surgir, de manera natural, la ecuacion de estado para el fluido
oscuro que concuerda con el modelo ACDM [14].
Los parametros de densidad €2 = 1 — €0, pueden escribirse de la forma:

Q=0+ =1—Q, (2.19)
donde se han definido las siguientes cantidades:
8tGp, 8tGpm 8tGppo k
Q, = ., Q= , W=—rr, =-— )
312 32 ARV E T (aH)?

De esta manera, diversos valores de la densidad impondrian valores distin-
tos en la curvatura del espacio. Por ejemplo, para €2 > 1, 2, < 0 es decir una
curvatura correspondiente un Universo cerrado. Si 2 < 1, entonces {2, > 0 lo
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cual es una curvatura negativa o sea, la correspondiente a un Universo abierto.
Un valor especial, conocido como valor critico se obtiene cuando €2 = 1 es decir
que no hay curvatura, o sea un Universo plano €2, = 0. Este valor especial de la
densidad de energfa para el cual 2 = (p+ A)/p. = 1 se conoce como densidad
critica, donde p. = 3H?/87G.

Como ya hemos visto, las observaciones apoyan un factor de 0.3 y 0.7 para
Q. v Q4 hoy en dia, respectivamente, por lo que el pardmetro de curvatura
Q) ~ 0. Esto indica que el Universo se expandira indefinidamente segin las
ecuaciones (2.18). Ademas, parece ser que la expansién que se experimenta en
estos momentos y desde hace pocos miles de millones de anos, es una expansion
acelerada, como si hubiera una energia actuando en contra de la gravedad.
La ec. (2.14) se puede escribir en funcién del parametro de desaceleracion
q = —da/a* como:

1
q =51+ 3w)Qy — (2.20)

donde se observa que el valor de la constante cosmoldgica 2, positiva, actia
como un medio propicio para que haya una aceleracién, g < 0, es decir, cumple
con las observaciones donde parece haber una energia que actia como una
presién negativa en el Universo [6].

2.4. La constante cosmolégica

Como ya se habia planteado en la seccién anterior, Einstein, en sus ecua-
ciones descubrié que el Universo se encontraba, y se encuentra, en expansion.
Sin embargo, para mantener el modelo estatico de acuerdo con la época, deci-
di6 introducir un término que hiciera nulos los cambios con respecto al tiempo.
Debido a esto, Einstein introdujo la constante cosmolégica A, tal que la ec.
(2.7) se modifica como:

G = 87G(T,, + Agy), (2.21)

esta constante, A, no afecta la invariancia ante transformaciones de coordena-
das lo cual es algo fundamental de mantener. Las ecuaciones (2.13) y (2.14) se
midifican como sigue:

a\? 8rG kc?
H2 = <a) = 362 (p02 + A) — ?7 (222)
y . e
a T
T (pc* +3p—2A). (2.23)

con A # 0 muestran que la constante cosmolégica hace que la densidad
efectiva aumente y que la presién disminuya, lo cual permite soluciones para
a = a = 0 donde a es el tamano del Universo de curvatura cerrada.

Debido a los descubrimientos de Edwin Hubble en la década de 1920, la
constante cosmoldgica perdié sentido para la comunidad cientifica debido a que
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el factor de escala era una cantidad variante con el tiempo, ya que el Universo
se encontraba en expansion. Tuvieron que transcurrir casi ochenta anos para
que la constante cosmoldgica diera la cara una vez mas. Ya que en 1998, el
telescopio espacial Hubble, logré captar a grandes distancias explosiones de
supernovas, las cuales han sido explicadas en la seccién 1.5, que indicaban
para los astronomos, que el Universo no sélo se expandia, sino que lo hacia
de una manera acelerada; es decir, hay algo alla afuera que interactiia con
todo el espacio y produce una presion negativa en todas direcciones, se trata
de la constante cosmolégica. Los mecanismos fisicos que hacen que dentro del
espacio haya algo repeliendo todo a su alrededor, ain no son conocidos del
todo, sin embargo se le adjudica un nombre un poco extravagante, este es el
de energia oscura, debido a que abarca todo el espacio y no interactiia con
particula alguna mas que a nivel cosmolégico, es decir, gravitacionalmente.

Por estas razones, la constante cosmoldgica esta nuevamente de moda, por
asi decirlo. A las ecuaciones cosmoldgicas se le anade la misma constante pero
ahora de una manera tal que en vez de mantener un Universo estatico, este
se encuentre en expansion acelerada. Actualmente, se ha propuesto un valor
tedrico a la constante cosmoldgica, A, = ;117 con M, la masa de Planck
pero el valor que va de acuerdo a las observaciones corresponde a una cantidad
muchisimo mas pequena Ags = 10*120M§l es esto, precisamente lo que se
conoce como el problema de la constante cosmoldgica. Bajo la suposicién de
que nos encontramos en un Universo plano, vacio y sin densidad de energia,
las soluciones de las ecuaciones (2.22) y (2.23) son conocidas como las solucién
de Sitter:

a = age™, (2.24)

donde H es una constante, que es el pardmetro de Hubble evaluado en algin
momento. Esta solucion exponencial se cree que ocurrié durante épocas muy
tempranas del cosmos donde A dominaba la dindmica del Universo temprano.
A este periodo se le conoce como inflacion y explica entre otras cosas, el por-
qué del tamano del Universo actual, ya que sin este periodo de maxima expan-
sion, el Universo seria muchisimo mas pequeno de lo que es ahora. Actualmente,
esta solucion se pretende aplicar a los modelos cosmoldgicos para explicar el
nuevo periodo de expansion acelerada. De ser valida esta expresion, tenemos
entonces que en la época actual, p = —p = —Ays, es decir, w = —1 justo
como se habia planteado en la seccion anterior. Lo cual es compatible con las
observaciones recientes [6].

2.5. Inflacion

El modelo de la gran explosién es muy eficaz para explicar el inicio del
Universo. Sin embargo, posee ciertos problemas que no se podrian resolver a
menos que se recurra a la fisica de particulas y campos a temperaturas muy
altas. Para explicar tales anomalias, se recurre al término que Alan Guth, a
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principios de 1980, denominé Inflacién. En un principio, el Universo contaba
con las condiciones necesarias para que el fenémeno de inflacién se presentara.
Durante este periodo, de breve tiempo, el Universo fue dominado por una den-
sidad de energia de campo escalar, cuyos valores casi no cambian en el tiempo
(slow roll). Con estas condiciones se genera una presién efectiva negativa ne-
cesaria para inflar al Universo. Durante este periodo, el Universo no sélo se
expande aceleradamente, sino que se infla, tal y como su nombre lo indica,
como si de un globo se tratara.

Una vez que el Universo disminuye su temperatura a cierto valor, éste
deja de expandirse inflacionariamente y la gravedad comienza a desacelerarlo
stubitamente, y el hot big bang toma su curso.

No obstante, la idea de que el Universo se expandiera de esa manera durante
un breve periodo de tiempo tuvo implicaciones importantes en los problemas
que contenia el modelo del big bang, las anomalias que aparecian, ahora tenian
solucion. Uno de ellos fue el problema del horizonte y otro de ellos fue el
problema de la planitud del Universo [15].

2.5.1. El problema del horizonte

Para explicar la manera en que la inflacion termina con el problema del
horizonte primeramente hay que considerar que dos regiones del espacio no
estan en contacto causal a menos que la luz pase de una regién a otra del
espacio. Entonces se puede suponer que en un principio, el Universo tendria
un tamano igual al que le tomo la luz viajar durante cierto tiempo, por ejemplo
durante un ano, el tamano del Universo deberia ser de un ano luz. Sin embargo
no lo es ya que el espacio que la luz esta recorriendo, se encuentra en expansion,
por lo que el tamano del Universo adquiere un valor determinado por la teoria
cosmoldgica.

De esta manera, el tamano del horizonte es mucho mayor al esperado.
Ademas, se puede demostrar que su tamano aumenta con el tiempo de manera
lineal. De esta manera, podemos concluir que cada vez que observamos objetos
lejanos, los vemos tal y como fueron en el pasado remoto cuando el tamano
del horizonte era mas pequeno. De esta manera, podemos encontrarnos o no
fuera del horizonte de otra regién del espacio. Por esa razon, no hay forma de
explicar la homogeneidad del Universo.

No obstante, esto se presenta cuando se habla de una expansién constante,
mas no asi cuando se plantea una expansion inflacionaria o acelerada, ya que
en este caso la distancia recorrida por la luz crece exponencialmente. La ex-
pansion es tan tremenda que su efecto de estirar la distancia recorrida supera
el movimiento de la luz. Por esta razon algunas veces se dice que la expansion
inflacionaria es hiperluminica. Sin embargo no es tanto eso, sino que mas bien
la distancia recorrida por la luz es finita, pero la expansion del espacio es lo
que supera la velocidad de la luz y estira el punto de origen de la luz con su
destino.

Por esta razon, la inflacion abre los horizontes. Antes de la inflacién, to-
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das las regiones se encontraban en un pedacito de espacio en contacto causal.
Asi mismo, partes distantes del Universo hoy estuvieron en contacto en el
pasado y asi pudieron alcanzar una temperatura homogénea. Después de la
inflacién, esa pequena porcién de espacio se inflé poseyendo las mismas ca-
racteristicas que en un principio, abarcando regiones enormes tales como el
horizonte presente observado de 45 mil millones de anos luz. El problema del
horizonte queda resuelto de esta manera [15].

2.5.2. El problema de la planitud

El siguiente problema por resolver es el de la planitud, el cual consiste en
explicar por qué la curvatura del Universo, (), es tan cercana a cero hoy en
dia.

Como ya hemos dicho, las propiedades de la constante cosmoldgica son muy
extranas. Tal es el caso de su densidad de energia, la cual permanece constante
sin importar cuanto crezca o se expanda el Universo. Esta propiedad se debe
a que A es un material muy tenso, de modo que la energia de A se incrementa
conforme el espacio se estira, tal y como un resorte lo hace. Debido a que la
tension de A es tan grande, esto compensa la diluciéon que sufriria la densidad
al momento de que el Universo se expanda. Por lo que la densidad de energia
se mantiene sin cambio alguno como en un principio.

Tomando en cuenta €2, cociente entre la energia gravitacional y cinética
durante la expansion, se puede decir que cuando predominaba A, el valor de
Q) igual a uno deja de ser inestable y se convierte en lo que en matematicas se
denomina atractor?, como por ejemplo el mostrado en la figura 2.4 [16]. Todo
depende del hecho de que A tiene una tension elevadisima, y por consiguiente
no se reduce con la expansion.

Se cree que una constante cosmolégica al inicio del Universo actué como
atractor e inflé el Universo haciéndolo plano. De esta manera, el Universo pri-
migenio de un segundo de edad sélo pudo haber sobrevivido hasta nuestros dias
si () estaba comprendido entre 0.99999999999999999 y 1.00000000000000001.
Después de estas estimaciones, se calculé que una inflaciéon bastante modesta
reduciria la curvatura de tal modo que el Universo de un segundo de edad
podria exhibir un valor de 2 comprendido entre 0. (varias paginas cubiertas
de nueves) y 1. (varias paginas cubiertas de ceros) y un uno al final. Por lo
tanto, la inflacién consiste en un método muy util para resolver el problema
de la planitud [15].

2Un atractor es un punto cudntico al que el sistema evoluciona después de un tiempo
suficientemente largo. Para que el conjunto sea un atractor, las trayectorias que le sean sufi-
cientemente proximas han de permanecer préximas incluso si son ligeramente perturbadas.
Geométricamente, un atractor puede ser un punto, una curva, una variedad o incluso un
conjunto complicado de estructura fractal conocido como atractor extrano. La descripcion
de atractores de sistemas dindmicos cadticos ha sido uno de los grandes logros de la teoria
del caos. La trayectoria del sistema dindmico en el atractor no tiene que satisfacer ninguna
propiedad especial excepto la de permanecer en el atractor; puede ser periddica, cadtica o
de cualquier otro tipo [16, 17].
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Figura 2.4: El cadtico atractor de Lorenz.

2.6. Modelos de quintaesencia

El Universo esta compuesto por materia bariénica, fotones, neutrinos, ma-
teria oscura y ademas, algo extra por asi decirlo, algo que abarca todo el
espacio, un campo o esencia diferente de todas las anteriores. Genéricamente
se le denota como energia oscura, y si se trata de un campo escalar, se le lla-
ma quintaesencia cuya dinamica genera una expansion acelerada del Universo.
Se puede pensar la quintaesencia como una especie de modelo inflacionario
actuando en la época actual.

Esta nueva teoria propone que la causante de la expansién acelerada en
el Universo es un campo escalar ¢ minimamente acoplado a la gravedad que
modifica a la ec. (2.7) en su parte energética de la siguiente manera:

1
Ry, — ingf =87G (T + Th (), (2.25)
donde el tensor de energia-momento de la quintaesencia esta dado por:

T - -2 48
=g égm
donde S es la accion del campo para la quintaesencia, y posteriormente, des-
pués de realizar los cambios pertinentes, queda:

(2.26)

1
T = 00 = G | 5900030 + V() | - (2.27)

Para la métrica de F'LRW las ecuaciones quedan como:

8¢
H? = —5Pef (2.28)
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a 4G

- = - e ef| 2.2
a 3 [Pt + 3pet] (2.29)
av
$+3Hp+ — =0, (2.30)
dp
donde
1.,
pet = 59+ V(). (2.31)
1.,
per = 58~ V(9) (232)
y la ec. (2.29) implica:
a 8rG .,
a3 [90 - V(SO)} J (2.33)

y puesto que estamos buscando soluciones de expansion acelerada se impone
la condicion:

Vi(p) > % (2.34)

La ecuacién de estado del campo esta dada por:

o = Pt _ P 2V()
v Pef 9b2 + 2V(()0) 7

de la cual podemos obtener dos limites: a) 2V (¢) > ¢* y b) 2V (p) < $? que
la restringen al intérvalo —1 < w, < 1.

Dado que se quieren encontrar soluciones de acuerdo con la ec. (2.34), el
limite b) no es de utilidad en este andlisis. Pero la ec. (2.33) impone una
cota superior a esa ecuacion de estado para un Universo acelerado como el
que se estd buscando: w < —1/3, y asi se obtiene una w mas adecuada a los
propésitos:

(2.35)

—1<w, <—1/3. (2.36)

La ecuacién de continuidad en su forma (2.15) (no en la forma (2.30)) se
puede resolver y escribir como:

p = poe~ I 3UTwIE (2.37)

siendo py una constante de integracion. Otra manera de escribir la solucién
(2.37) es, después de resolver la integral,

p=poa ", (2.38)

donde m = 3(1 + w,) cumple con 0 < m < 2 de acuerdo con la restriccién

(2.36).

28



Vemos que cuando se toma el limite V(@) > ¢?, p = po y de las ecuaciones
(2.31) vy (2.32) se obtiene p = V(p) = cte. En realidad V() es cuasi-constante
pues el valor constante se alcanza en un limite, el inciso a). Como por ejemplo,
tomemos el potencial V(¢) = A\(p* — 1?)?, con A y v pardmetros. Una grafica
de ese potencial se muestra en la figura 2.5 [18].

Definamos a continuacién dos pardmetros de rodamiento lento (sloww roll):

2 (1dV? 214V
e=w (207, =T 2O (2.39)
167 \ Vdy 8t V dyp

Sie < 1y |n] < 1 tenemos la condicién de rodamiento lento que da una
solucién inflacionaria. Si escribimos los parametros de rodamiento lento en
términos de las derivadas parciales de H, como por ejemplo ¢ = —H JH?,
podemos comprobar la existencia de soluciones aceleradas directamente con
el valor de H. Esta redefinicion de los parametros toma en cuenta tanto la
energia como la materia oscura.

V()

v
" f

Figura 2.5: Potencial en funcién del campo escalar.

Supongamos un Universo que se expande segun la ley de potencias:

a(t) =apt?, pe€ RT, (2.40)
que es acelerada si p > 1. De (2.14) reescrita en términos de H queda como
H = —4nG(p + p) y de la ec. (2.28) obtenemos:

V=""0 (2.41)

S 1/2
@:/<Lg> dt, (2.42)



respectivamente y donde se ha escogido la raiz positiva de ¢. Ahora se pue-
de encontrar el potencial V(¢) correspondiente a la ley de potencias (2.40)
mediante una combinacion de estas tltimas ecuaciones.

Resolviendo la ec. (2.42) obtenemos:

¢ =/p/4nG Int, (2.43)

y si se invierte y sustituye en la ec. (2.41) se obtiene:

V(g) = VoeV1om/ro, (2.44)

con Vj una constante. Este potencial es tipico en modelos de quintaesencia.
Los modelos originales de quintaesencia estan descritos por un potencial
que va como la ley de potencias del potencial:

M4+a
Vie) = - a € RT, (2.45)

aqui M es una constante que escala la masa. Actualmente la densidad de
energfa del campo escalar es del orden de py, ~ V(po) = m2Hi ~ 10~ GeV*
y @o ~ my y de la ec. (2.45) se puede demostrar que:

M = (pmmgl)ﬁ . (2.46)

Por ejemplo, si « =2, M = 1GeV.
La figura 2.6 muestra esqueméaticamente las densidades de los diferentes

componentes. Se muestra la época en la que la quitaesencia domina la evolucién
del Universo [18].

30



L
W
a
1]

energy density
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Figura 2.6: Evolucién esquematica de la quintaesencia, se puede observar como

sin importar de donde haya partido, ésta comienza a dominar en la actualidad
en comparacién con la materia y la radiacién [18].
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Capitulo 3

Evidencias observacionales de
energia oscura

Las observaciones del cosmos de los iltimos 14 anos, hechas originalmente a
supernovas tipo la, muestran que el Universo se expande a una tasa acelerada,
por lo que debe haber una especie de energia que influya a escalas césmicas para
que el espacio que ocupan los cimulos galécticos en el Universo se expanda a
una razén cada vez mayor, pasando de una época de expansion desacelerada
por la gravedad a una época de inflacién, figura 3.1 [19].

A continuacién, se hara hincapié en las evidencias de energia oscura, las
cuales aunque fueron antes mencionadas vagamente, ahora se fundamentaran
con mas rigor.

Dark Energy
Accelerated Expansion
Afterglow Light AN
Pattern  Dark Ages Development of
380,000yrs.  / Galaxies, Planets, etc.

Sl

AT d'—
SRR TS i SR A R -
i E’;ﬂ’mﬁfﬁﬂ i

1st Stars
about 400 million yrs.

Big Bang Expansion
13.7 billion years

Figura 3.1: Actualmente las observaciones muestran que el Universo se expan-
de a una taza acelerada, evidenciando con ello que debe haber una energia
actuando en todo el espacio, capaz de producir tal expansion.
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3.1. Distancia luminica

Para poder discutir las constricciones observacionales de la energia os-
cura, es importante introducir las distancias cosmicas que se relacionen con
las observaciones en el espacio-tiempo de F'LRW . Teniendo en cuenta que
r =senx (k= +1), r = x(k = 0) y r = senhx (k = —1), entonces la parte
3-dimensional de la ec. (2.1) para una curvatura k constante es:

do? = dx® + (fi(x))*(d6? + sen®0dy?), (3.1)
donde

fi(x) =senxy (k=+1), x (k=0), senhy (k= —1), (3.2)
la cual puede ser escrita de una manera unificada como:

1
V-
y se recupera el caso para un Universo plano tomando el limite & — 0 [4].

Como se mencion6 en la seccién 1 de observaciones cosmoldgicas, hacemos
uso del corrimiento al rojo producto de Supernovas tipo la, previamente expli-
cadas, para medir distancias. Aqui la longitud de onda A se incrementa de una
manera proporcional al factor de escala a, cuyo efecto puede ser cuantificado
segun la ec. (1.3).

Otro concepto relacionado con la expansion del Universo es el de distancia.
De hecho hay diversas maneras de medir distancias en el Universo en expansion.
Por ejemplo, una de ellas tiene que ver con la distancia dada en coordenadas
coméviles, es decir, aquellas que se mantienen sin cambio alguno durante la
expansion del Universo, de esta manera, la escala de la distancia fisica es
proporcional al factor de escala del Universo. Otra manera de definir distancias
es mediante el uso de la luminosidad de los objetos estelares. De esta manera, la
distancia dj, conocida como distancia luminica, juega un papel muy importante
en astronomia incluyendo las observaciones de supernovas [20].

En el espacio-tiempo de Minkowski, la luminosidad absoluta L, de la fuen-
te y el flujo de energia F' a una distancia d estd relacionada a través de
F = L;/(4wd?). Al generalizar esto en un Universo en expansion, la distancia
luminica, dy,, estd definida como

fulx) = senh(v/—ky), (3.3)

2 Ly
=
Consideremos un objeto con luminosidad absoluta L, localizado en cierta
coordenada de distancia Xy de un observador en X = 0. La energia luminosa
emitida desde el objeto con un intervalo de tiempo At; estd denotada como
AFE; mientras que la energia que alcanza a la esfera con radio X, es escrita
como AFEy. Notamos que AE; y AFEj son proporcionales a las frecuencias de

(3.4)
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la luz en X = X, y X = 0, respectivamente. De esta manera, AFE; o« 17 y
AFEy x 1. Las luminosidades Ly y Lo estan dadas por

AB, L AE
At 07 Aty

La velocidad de la luz esta dada por ¢ = 1A = 1y)Ag, donde Ay y Ag son
las longitudes de onda en x = x5 y © = 0. Entonces, de ec. (1.3) encontramos

L, =

(3.5)

)\0 %1 Ato AEl

—_—=—=—= =1 3.6

)\1 IZ0) Atl Ato + = ( )
donde también hemos usado vyAty = v;At;. Combinando ec. (3.5) con ec.
(3.6) obtenemos:

Ly = Lo(1+ 2)% (3.7)

La luz viajando a través de la direccién x satisface la ecuacion geodésica
ds? = —dt* + a*(t)dz?* = 0. Obtenemos:

Ty = de = 7 ac(lt _ ! [ 47 (3.8)

N ?
b t) CLQH() 0 h(Z )
donde h(z) = H(z)/H,. Nétese que se ha utilizado la relacion 2 = —H (1 — 2)
la cual proviene de ec. (1.3). De la métrica de FLRW encontramos que el drea
de la esfera en t = tq estd dada por S = 47 (agfi(xs))?. Por lo tanto el flujo
observado de energia es

 dm(aofi(x)?

Sustituyendo las ecuaciones (3.8) y (3.9) en (3.4), obtenemos la distancia
luminica para un Universo en expansion:

F (3.9)

dL = (lofk(X)(l + Z) (310)
En el esquema plano de FLRW con fi(x) = x ec. (3.2) encontramos

1+2 f de
d; = — 11

donde se ha utilizado ec. (3.8), por lo que la razén de Hubble H(z) puede ser
expresada en términos de dp(z):

H(z) = {jz (ﬁi) }_1. (3.12)

Si se mide la distancia luminica observacionalmente, se puede determinar
la razon de expansion del Universo.
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La densidad de energia p incluye todas las componentes en el Universo,
tanto particulas relativistas como no relativistas, energia oscura o constante
cosmoldégica, entre otras.

p =" (afag) ¥+ sz (14 2) 7304w, (3.13)

(0)

donde se ha usado la ec. (1.3). Aqui w; y p; ' corresponden a la ecuacion de

estado y la densidad de energia de cada tipo respectivamente. Por lo tanto, el
pardmetro de Hubble ec. (2.13), toma la forma de:

— H2 Z Q01 42", (3.14)

donde QEO) = 87TGI(02) J(BH?) = pl / P es el pardmetro de densidad para
una componente individual en la época presente. De esta manera, la distancia
luminica en una geometria plana estd dada por [20]:

1+z

(3.15)

/\/ZQO 142 3<1+w1>

En la figura 3.2 vemos que al aumentar €2y, dj, crece, lo cual fue demostrado
para los datos de supernovas tipo la, como veremos mas adelante.

3.2. Distancia diametral angular

La distancia diametral angular d4 esta definida como:

con A# el angulo que subtiende un objeto de tamano Az ortonormal a la linea
de vision. Esta distancia es usada para las observaciones de las anisotropias de
la RCFM, en donde la fuente esta en la superficie de una esfera con radio y
con el observador al centro, el tamano Ax a un tiempo t; en el espacio-tiempo

de FFLRW esta dado por:

Az = a(t1) fr(x)AW, (3.17)

por lo tanto

_ _afrx) _ 1

da=a(t) i) = =77 Sty %senh(\/ 0/ (Z), (3.18)

donde se ha usado f; = ¢/agHy Q/,(c 'senh <\/Ql({0) de/E (i)) vz =ag/a(t)) —
0

1y E(z) = H?/H?. Haciendo una comparacién con la distancia luminica dj,
ec. (3.15) tenemos [4]:
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Figura 3.2: Distancia lumfnica d;, en unidades de Hy' para dos componentes
del Universo plano con un fluido no relativista (w,, = 0) y constante cosmoldgi-

ca (wy = —1), para varios valores de Q) [20].
dr,
dy = ——. 3.19
T (142 (319

3.3. Restricciones provenientes de las super-
novas la

La reciente evidencia acerca de la aceleracién del Universo esta relacionada
con las observaciones de la distancia luminica previamente explicada, aplicada
a corrimientos al rojo de supernovas. La magnitud aparente m de la fuente
con magnitud absoluta M esta relacionada con la distancia luminica dj,, ver
ec. (1.28), por medio de la relacién:

d
m — M = 5logy, (M;c> + 25, (3.20)

esto viene de tomar el logaritmo de ec. (3.4) debido a que m y M estan rela-
cionados con los logaritmos de F'y L, respectivamente. Los factores numéricos
se incrementan a causa de las definiciones de m y M en astronomia.
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Como ya se habia mencionado en el capitulo 1, las supernovas tipo Ia son
observadas cuando una estrella tipo enana blanca excede la masa del limite
de Chandrasekhar y explota. Se sabe que las supernovas tipo Ia son formadas
de la misma manera independientemente del lugar donde se encuentren en el
Universo, lo cual significa que tienen una magnitud absoluta M independiente
del corrimiento al rojo z. De esta manera, ellas pueden ser tratadas como
fuentes o candelas estandar. La magnitud aparente, m, puede ser medida, al
igual que el corrimiento al rojo, de manera observacional.

Para poder hacernos una idea del fenémeno, consideremos dos supernovas,
la 1992P con un corrimiento al rojo pequenio de z = 0.026 con m = 16.08 y
la 1997ap con un gran corrimiento al rojo de z = 0.83 con m = 24.32. Como
ya lo hemos mencionado, la distancia luminica esta dada aproximadamente
por d;, ~ z/Hy para z < 1. Usando la magnitud aparente m = 16.08 de
1992P con z = 0.026, encontramos que la magnitud absoluta esta estimada
por M = —19.09 de ec. (3.20). Aqui utilizaremos el valor Hy* = 2998h~! M pc
con h = 0.72. Por lo tanto, la distancia luminica de 1997ap es obtenida al
sustituir m = 24.32 y M = —19.09 en la ec. (3.20):

Hodp ~ 1.16,z = 0.83. (3.21)

De la ec. (3.15) el valor tedrico estimado para la distancia luminica en dos
componentes del Universo plano es:

Hodp ~0.95, QO ~1, (3.22)
Hodp ~1.23, Q0 ~03 =07 (3.23)

Los resultados de la ec. (3.21) se parecen mas a los de (3.23) lo cual es clara-
mente consistente con lo requerido para energia oscura dominando el Universo
como puede verse en la figura 3.2.

Por supuesto, desde el punto de vista estadistico, no se puede pretender
que nuestro Universo se esta acelerando al tomar en cuenta sélo un grupo de
datos. Por ejemplo, en 1998 Perlmuter [Supernova Cosmology Project(SCP)]
descubrié 42 supernovas tipo Ia en el rango de corrimiento al rojo del orden de
z = 0.18 — 0.83 mientras Riess [hight-z Supernova team (HSST)| encontré 14
supernovas tipo la en el rango de z = 0.16—0.62 y 34 cercanas a supernovas tipo
Ia. Asumiendo un Universo plano (Q(©) + QS?) = 1) Perlmuter encontré Q0 =
0.287003(1/0 estadistico) 0] (sistemas identificados), asf mostré que cerca del
70 % de la densidad de energia del presente Universo consiste de energia oscura.

En 2004, Riess reporté la medicion de 16 supernovas con alto corrimiento
al rojo del orden de z > 1.25 mediante el uso del Telescopio Espacial Hubble
(HTS, por sus siglas en Inglés). Al incluir 170 Supernovas la previamente
conocidas, ellos mostraron que el Universo exhibia un comportamiento que va
de la desaceleracién a la aceleracién con un nivel de confianza mayor al 99 %.
La figura 3.3 ilustra los valores observacionales de la distancia luminica dp,
contra el corrimiento al rojo z junto con las curvas tedricas derivadas de la ec.
(3.15). Esto muestra que un Universo dominado por pura densidad de materia
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sin constante cosmolégica (29 = 1) no encaja con los datos. Un valor més

preciso de Q9 obtenido de un anélisis conjunto es Q) = 0.31700% el cual es

. . . 0
consistente con el resultado de Riess, como consecuencia de esto, QS\) ~ 0.69,
implicando la existencia de energia oscura.

Flat Models (1)
(11) -
.
i 4 i)
- R |
I
% :
I §
kS {
- ¥ (1) 0, 0
(11)
) o =1,0=0
o 0.5 1IJ 2

Figura 3.3: La distancia luminica Hydy, (el logaritmo) contra el corrimiento al
rojo z para el modelo cosmoldgico de un Universo plano. Los puntos negros
vienen de los datos de Riess arrojados por “Gold” mientras que los puntos rojos
muestran los datos recientes de HST. Las tres curvas muestran los valores
tedricos de Hody, para (i) Q© =0, Q¥ =1, (ii) Q© = 0.31, QY = 0.69, y
(i) QO =1, QY =0 [20].

Se pueden comparar y analizar las limitaciones de los modelos de energia
oscura de las supernovas tipo Ia y las observaciones del fondo cdésmico de
microondas. Algunos autores plantean que modelos preferidos por estas obser-
vaciones recaen en distintas partes del espacio, sin embargo, no sobrepasan los
limites de confiabilidad permitidos del 68 %. Ellos sugerian que esto puediera
indicar errores sistematicos aun sin solucién en alguna de las observaciones,
siendo las de las supernovas aquellas que mas tienden a caer en este tipo de
errores debido la naturaleza mayormente heterogénea de los grupos de datos
disponibles hasta la fecha. Recientemente, han sido reveladas nuevas observa-
ciones de corrimiento al rojo muy elevado de supernovas del SN LS (Supernova
Legacy Survey, en idioma Inglés). Este estudio pretende reducir los errores sis-
tematicos al usar sélo observaciones de alta calidad basados en la utilizacion
de un sélo instrumento para observar los campos. La finalidad es que a través
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de una técnica de busqueda continua, las fuentes no se pierdan y los datos sean
de mayor calidad. Jassal [20] pretende que los grupos de datos estén en mayor
concordancia con WMAP. En otras palabras, los datos de supernovas con alto
corrimiento al rojo de el proyecto SNLS concuerdan con las observaciones de
la RCFM.

Se debe hacer énfasis en el hecho de que la expansion acelerada es debida
a fendmenos cosmolégicos no muy antiguos, comenzando con un corrimiento
al rojo z ~ 1. De la ec. (3.12), el pardmetro de desaceleracién, ¢ = —adi/a?
esta dado por:

SOV (1 4 w;) (1 + 2)30+w)

3

q(z) = = — 1. (3.24

) 2 ¥ Q01 + z)30+w) )

Tomando en cuenta las dos componentes de la cosmologia plana, el Universo
entra en una fase de aceleracién (¢ < 0) en:

1/3
~[20])
2 < 2. = ( 00 — 1. (3.25)

Cuando QY = 0.3 y w/(\o) = 0.7 tenemos z. = 0.67. El problema de por-

qué una expansion acelerada debe ocurrir ahora en la larga historia del Uni-
verso es llamado el problema de la coincidencia [20].

3.4. La edad del Universo y la constante cos-
molégica

Como se habia mencionado, el inverso de la constante de Hubble Hj es una
buena medida de la edad ¢y del Universo. Es asi, que se puede calcular ¢y y
comparar la edad del Universo con el de los cuerpos celestes mas antiguos t,.
Para obtener concordancia forzosamente requerimos que ty > t,, pero es dificil
satisfacer tal condicion si consideramos un Universo lleno sélo de materia como
se explicard més abajo. Sin duda, la presencia de una constante cosmologica
A o Energia Oscura puede resolver esta cuestion.

Primeramente se hara mencion de la edad de algunos cimulos estelares. Por
ejemplo, Jimenez [20] determiné la edad del cimulo globular en la via Lactea
correspondiente a t; = 13.5 £ 2 giga anos al utilizar un método independiente
de la distancia. Usando el método de la secuencia de enfriamiento de enanas
blancas, Richer y Hansen [20] calcularon que la edad del cimulo globular M4
debia ser de t; = 12.7+0.7 giga anos. Por lo tanto, la edad del Universo queda
restringida a una frontera tal que ¢ty > 11 — 12 giga anos.

Se hizo un célculo para estimar la edad del Universo de las ecuaciones
de Friedmann ec. (2.13) con p dada por la ec. (3.13). Consideraremos tres
contribuciones: radiacién (w, = 1/3), polvo (w,, = 0) y constante cosmoldgica
(wp = —1). Por consiguiente, la ec. (3.14) es escrita como:
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H? = H2[Q9(a/ag) ™ + Q0(a/ag) ™ + O + Q9 (a/ae) 7, (3.26)

donde QS;S) = —k/(a2H?). Entonces, al usar la ec. (1.3), se puede expresar H
en términos de z. La edad del Universo esta dada por:

[e.o]

T T dz dx
S P @
; , H(1+z) J Hom[anO)x‘l + QW3 4 QE\O) + Qﬁ?)ﬁ]l/?

donde z(z) = 1 + z. Es una buena aproximacién el evitar el término de la
radiacién dentro de la ec. (3.27) ya que el periodo dominado por la radiacién es
mucho muy pequeno comparado con la edad del Universo. En otras palabras, la
integral proviene de una regién donde z > 1000 afecta muy poco el resultado
de la integral completa ec. (3.27). De este modo, proponemos Q) = 0 al
momento de evaluar ;.

Ahora consideremos el caso en el cual la constante cosmolégica no se en-
cuentra (Y = 0). Ya que QY = 1—-0© de la ec. (3.26), la edad del Universo
esta dada por:

o0

fo = — / dz (3.28)

Hoy (14 )1 4092

Para un Universo plano (Qgg) =0y QY = 1) obtenemos:

2
~ 3H,

De observaciones del proyecto Clave del HST el parametro de Hubble
estd limitado a ser:

to (3.29)

Hy' =9.77Th™'Ga, 0.64 < h < 0.80, (3.30)

esto es consistente con las conclusiones tomadas de la RCFM y estructuras
a gran escala. Entonces la ec. (3.29) refleja un resultado del orden de t, =
8 — 10 giga anos, lo cual no satisface las condiciones impuestas por los cimulos
globulares antes mencionados, lo cual deberia ser del orden de ¢, > 11 — 12
giga anos. Por ende, un Universo plano carente de constante cosmolégica posee
un serio problema.

En el modelo de un Universo abierto (%) < 1), por otro lado, la ec. (3.28)
muestra que la edad del Universo es mas grande que en el Universo plano
explicado arriba. Esto es dificil de entender, ya que la cantidad de materia
decrece, esto haria que le tomara a las interacciones gravitacionales mucho
mas tiempo el frenar la razon de expansion hasta el valor actual. En este caso,
ec. (3.28) al momento de integrarla nos da:
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1 0(0) 1—y/1-09
m ] (3.31)

Hoto = 0 0 1 s
-0 20— {1 4/1-0O
de la cual tenemos Hoty — 1 por Q© — 0y Hyty — 2/3 por Q0 — 1.
Como se ilustra en la figura 3.4, t, se incrementa hasta que to = Hy ' con el
decrecimiento de Q). Las observaciones de la RO F M, restringen la curvatura
del Universo a ser muy cercana a la planitud ‘Qﬁ?\ = ‘1 — Qgg)’ < 1. Sin

embargo, ya que Q9 ~ 1 en este caso, la edad del Universo no se vuelve
mas grande que las estrellas mas antiguas. El problema de la edad puede

2.0 T T T T

Flat model with A
— — -Open model without A
| ms Qldest stellar age boundary

(0), (0)
a,(":q,®=1

= Allowed from
== oldest stellar age

Ruled out from .
oldest stellar age

Figura 3.4: La edad del Universo (en unidades de H; ') estd graficada contra
Q) para (i) un modelo plano con Q) + QE\O) = 1 (la curva sélida) y (ii) un
modelo abierto (curva punteada). También se muestra la frontera to = 11 Ga,
lo cual proviene de la frontera impuesta por las estrellas mas antiguas. La
region sobre esta frontera esta permitida consistentemente. Estas restricciones
apoyan fuertemente la evidencia de energia oscura [20].

ser resuelto facilmente en un Universo plano (£2x = 0) con una constante
cosmolégica () £ 0). En este caso ec. (3.27) nos da:

7 dz 2 1+\/Q5€)
Hyto = / z _ = —In . (3.32)
b A+ /0 23+ a0 3/ Vol

donde Q) +QS\0) = 1. Los valores asintéticos son Hotg — oo ya que Q0 — 0y
Hyto — 2/3 porque Q¥ — 1. En la figura 3.4, est4 graficada la edad ¢, contra
Q. La edad del Universo se incrementa conforme Q{9 decrece. Cuando Q9 =
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03y QE\O) = 0.7 tenemos to = 0.964H; ", el cual corresponde a t, = 13.1 giga
anos para h = 0.72. De esta forma, esto satisface la restriccion de to > 11 — 12
giga anos la cual proviene de de los cimulos estelares mas antiguos. Asi, la
presencia de A resuelve de manera muy elegante el problema de la edad del
Universo [20].

3.5. Restricciones impuestas por la radiacién
cosmica de fondo y las estructuras a gran
escala

Las observaciones relacionadas con la RCFM y las Estructuras a Gran
Escala (FGE o LSS por sus siglas en Inglés) apoyan independientemente la
idea de un Universo dominado por energia oscura. Las anisotropias de RC'F'M
observadas por COBE en 1992 y por WMAP en 2003 y subseceuntes exhibie-
ron perturbaciones primordiales casi invariables en el espectro, las cuales van
de acuerdo con las predicciones de la cosmologia inflacionaria. La posicion del
primer pico acustico alrededor de [ = 200 restringe la curvatura del Universo
a ser |1 — Quopal| = 0.03019:92¢ < 1 como fue predicho por el paradigma infla-
cionario. Es muy conveniente el darse cuenta que Weinberg [20] proporciona
una expresion analitica para la posicién del primer pico mostrando como éste
depende de la distribucién de densidades de energia entre materia y constante
cosmoldgica en el fondo cosmico de microondas. Hay que tener cuidado, ya que
la RC'F'M sola no restringe completamente a QS\O) sin asumir otros parametros
cosmoldgicos. Sin embargo, si asumimos un Universo plano y predefinimos la
constante de Hubble como h = 0.71 £0.076, las restricciones de los datos de la
RCFM arrojan un parametro de densidad de la constante cosmoldgica igual
a Q¥ = 0.6970:03.

En la figura 3.5 estdn graficadas las regiones de confianza provenientes de
supernovas tipo la, RCFM, y cimulos galacticos a gran escala. Claramente
el Universo plano sin constante cosmoldgica carece de sentido. La compilacién
de tres conjuntos de datos cosmoldgicos necesariamente apunta a la existencia
de la energia oscura para darle sentido a las observaciones. Tal energia del
orden de QE{]) ~ 0.7y QO ~ 0.3 para la energia oscura y el resto de la
materia respectivamente. De entre toda la materia que constituye el Universo,
la materia bariénica abarca sélo el 4%. El resto de la materia (27 %) se cree
que se encuentra en la forma de un componente que no interacciona con la
luz y que ademas es de naturaleza no bariénica con una ecuacién de estado
similar al polvo (w = 0) conocida como materia oscura fria (CDM por sus
siglas Inglés). La energia oscura se distingue de la materia oscura fria en el
sentido de que su ecuacién de estado es diferente (w < —1/3) permitiéndole
con ello acelerar la expansion del Universo.

Hoy en dia, las observaciones del W M AP son perfectamente consistentes
con una contribucién de la constante cosmoldgica a la energia oscura, que no
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Figura 3.5: La regiones de confianza Q0 — QS\O) de las observaciones prove-
nientes de supernovas la, RCFM y cimulos galacticos. También se muestra
la regién de confianza para lo que se estima medira el satélite SNAP para un
Universo plano con Q9 = 0.28 [20].

cambia con el tiempo. Sin embargo, hay también muchos modelos de energia
oscura dindmica [20].

Al igual que las observaciones de supernovas la, edad de los cimulos es-
telares mas antiguos, la RCFM vy estructuras a gran escala, las oscilaciones
acusticas de bariones, BAQO, también proporcionan restricciones a la energia
oscura, asi como a diversos parametros cosmoldgicos, las cuales seran explica-
das a detalle en el capitulo 5.
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Capitulo 4

Historia térmica del Universo
temprano

Poco después del big bang, debido a lo compacto que se encontraba el
Universo, habia una interaccién energética muy grande entre las particulas que
lo formaban. De este modo, podemos decir que el Universo estaba muy caliente.
Como resultado, se puede hablar de equilibrio térmico entre las particulas. Sin
embargo, conforme el Universo se fue expandiendo, se enfrié de igual manera.
Si el Universo se estaba enfriando, implicé que el plasma estaba disminuyendo
su energia debido a la expansion. Por otro lado, las condiciones a altas energias
permitieron que particulas y antiparticulas pudieran aniquilarse, combinarse
o incluso desacoplarse (para el caso de las particulas como los neutrinos o los
fotones). Como consecuencia de esto, tenemos algunas reliquias relacionadas
con el pasado caliente del big Bang. Para analizar este entorno se pueden hacer
suposiciones Intimamente relacionadas con la fisica de estas particulas. Las
propiedades del sistema estaban completamente determinadas por la densidad
de energia, la temperatura, el volumen y la presién, entonces el andlisis de la
cosmologia estara explicado haciendo uso de la termodinamica.

4.1. Termodinamica cosmolégica

Debido a las condiciones en las que se encontraba el Universo primigenio,
se puede entonces partir a primera aproximacion de un gas ideal con densidad
de nimero n; de particulas, de tipo ¢ con un momento ¢ tal que tenemos la
distribucién de Fermi o Bose [21] tomando en consideracién que h = kg = ¢ =
1:

2
Y q°dq
=50 / e(Bi—m)/T + 1’ (4.1)

donde E; = \/m? + ¢2 es la energia de la particula, y; es el potencial quimico,
el signo (+) aplica para fermiones y el (—) para bosones, y g; es la degeneracién
del estado cuantico. Tenemos entonces que g; = 2 para fotones, quarks, bario-
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nes, electrones, muones, tauones y sus antiparticulas' y ¢; = 1 para neutrinos

ya que sélo los estados izquierdos participan en las interacciones. Se conside-

rard p; = 0 ya que primera aproximaion, |u| < T' [2] y del hecho de que en las

primeras etapas del Universo cualquier tipo de reacciéon conserva p; al igual

que la energfa, la carga, el espin y el nimero de leptones y fermiones [21, 22].
; siempre es conservado en todas las interacciones, en particular [22]:

= Los fotones pueden ser emitidos y absorbidos, ademés su densidad de
numero n, no se conserva y su distribucién con py = 0, F' = ¢ = hw se
reduce a la distribucién de Planck.

= Los pares particulas-antiparticulas se pueden aniquilar produciendo foto-
nes, por lo que los potenciales quimicos de las particulas y antiparticulas
son iguales y opuestos.

= Los electrones y muones pueden ser convertidos en sus respectivos neu-
trinos asociados, mediante colisiones con ellos mismos o con nucleones,
tales que:

e+t S v+, € +p=vetn, pl+p—y,+n (4.2)

Por otro lado, de la nucleosintesis sabemos que [23]:

n Mbari — Nanti—bari —
ariones anti—bariones ~ 6 x 10 1[)’ (43)

n n

n

Y Y
lo pequeno de la densidad de niimero de bariones ng, en comparacion con el de
los fotones, sugiere que 7yepiones debe de ser también pequeno en comparacion
con n.. Por lo tanto, podemos considerar que p; = 0 para todas las particulas.
Sin embargo, el hecho de que la razén npg/n., también denominada n = ng/n.,
sea tan pequena, sigue siendo un problema del modelo estandar de cosmologia.
Como se habia planteado, bajo la consideracion de la conservacién de los
numeros cuanticos, se puede llegar a que el potencial quimico para cada clase
de particulas es:

wi =0, (4.4)
bajo esta suposicion, se puede escribir la conservacién de la energia, de tal ma-

nera que tanto la densidad de energia como la presion de todas las particulas se

encuentran en equilibrio térmico, asi que solo son funciones de la temperatura
[22]:

pealT) = 3 [ Eia)nila: T)da, (4.5)

i(eq)

Las particulas con masa y espin s tienen 2s 4+ 1 estados del espin, por ejemplo, los
electrones de espin 1/2 tienen dos estados de espin, mientras las particulas sin masa como
los fotones de espin 1 tienen sélo dos estados de espin [2].
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2
q
(M) =Y [ ( ) ni(q; T)dg. (4.6)

Por otro lado, de acuerdo a la segunda ley de la termodindmica, tenemos
que la ecuacién para la entropia de particulas en equilibrio a una temperatura
T dentro de un volumen V' es una funcién S(7, V') que puede escribirse como
[22]:

AS(V.T) = 2 {d(pe(TIV) + peg( D)V, (4.7)

de tal manera que:

85’(9‘//7@ = ;{peq(T) + peg(T)}, (4.8)
(95’(‘/, T) . Vv dpeq(T>
or T dT (49)

donde S es la entropia en cierto volumen V' dado por a®(t) con p = p(T),
p = p(T) funciones que sélo dependen de T en el equilibrio. Aplicando la

. .y . 1. 825 o 325 . . .
condicion de integrabilidad 5757 = 57757 que implica que:

01 0 | Vidpey(T)
o7 [l 4 5a(r] = 5 |20 (4.10)
entonces, con unos cuantos cambios:
dpeq(T) . l
ar T{peq(T) + Peq(T)}- (4.11)

Por otro lado, la ecuacién de conservacion del tensor de energia momento
nos lleva a la ley de conservacién de la energia que puede ser reescrita en
términos de a(t)® como:

L) _ sl [y (1) 4 pgm)] . (422)

junto con la ec (4.11) toma la forma:

d [a?’(t)

dt| T

usando la ec. (4.11) y la ec. (4.7) se puede escribir como:

ﬂ%ﬂ+M@ﬂ:a (4.13)

AS(V.T) = 2 [{peT) + peoD)IV] = g peg(T) + peg(T)}T.  (414)

La ec. (4.13) junto con (4.14) Implican que la entropia:
Vv
SV, T) = f{peq(T) + Peq(T) }, (4.15)
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es una constante [22]:

SW.1) = T8 (1) 4 (1)} = et (116

Por otro lado, tenemos que para particulas ultra-relativistas, se puede con-
siderar que toda su energia es cinética, es decir F = ¢ , tal que:

1

Peg(T) = 5pea(T), (4.17)

por lo que de ec. (4.11)

peq(T) = bT™. (4.18)

Teniendo en cuenta que tanto p como p sélo dependen de 7', donde b es una
constante real de integracién. Se pude demostrar, asumiendo que hay muchas
particulas relativistas presentes, pe; = >iDi ¥V Peq = i Pi, que el valor que
adquiere b es

72 7
3O(NB + 8NF) (4.19)
lo cual depende de los grados efectivos de libertad de los bosones (Ng) y fer-
miones (Npg); por lo tanto, esta cantidad varfa con la temperatura; es decir,
diferentes especies ¢ se mantienen relativistas hasta cierta temperatura cuando
T ~ m;. Cabe destacar que eso implica que tanto Np; como Npg; ya no contri-
buyen a b(T) después de ese limite relativista. Por otro lado, el factor de 7/8
proviene de la ec. (4.1). De acuerdo al modelo estandar de particulas, b ~ 1
para T < 1 MeV y b =~ 35 para T" > 300 GeV.

De (4.1) se puede obtener para particulas relativistas que:

b(T) =

3 3
n=cl? c= i(rg)(NB + 1NF), (4.20)

donde ¢(3) ~ 1.2 es la funcién zeta de Riemann de 3. En la actualidad n, ~
422 T2375 donde T2 75 = 5% 750 [21]

cm3

De la ec. (4.16) y usando ec. (4.17) y (4.18) tenemos que 7'~ 1/a(t) y de
w = 1/3 para radiacién ec. (2.18) se tiene que:

[Mys 1 [ 3 1
4.21
b a(t 321Gh (¢ — to)* (4.21)

de aqui se puede ver claramente que la temperatura decrece en funcién de que
el Universo se expande y que en t = ¢y tenemos que 1" = oo. Un big bang muy
caliente.

Las ecuaciones (4.17) y (4.18) asi como el hecho de que la entropia es una
constante, nos lleva a:

S = gb(aT)3 = cte, (4.22)
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que combinado con la ec. (4.21) se puede obtener el valor de la constante
My; tal que Mz = (28)Y3 /b3 ~ 10"6 ya que b ~ 35 y la entropia del
fotén es S, = 3b(a,T,)* ~ 10% para las cantidades evaluadas hoy en dia
an = dg(t,) = 10%cm y T,, = 2.7°K. Definiendo la densidad de entropia o
entropia por unidad de volumen como s = S/V = %g—;(NB + INp)T? lo que
se traduce a actualmente un valor para s &~ 7n, [21]. La cota impuesta por la
nucleosintesis en 1 de ec. (4.3), implica que ng/s ~ 9 x 107 [23].

Mientras tanto, al considerar a las particulas en su limite no relativista
(m > T). De la ec. (4.1) se obtiene que para bosones y fermiones:

T 3/2
n= g(?ﬂ) e /T, (4.23)

La abundancia de particulas masivas en equilibrio decrece exponencialmen-
te una vez que ellas se vuelven no relativistas, lo cual se refiere a la aniquilacion
en equilibrio [21].

Para ver esto, consideremos n; cuando la temperatura del Universo es tal
que a) T' > m; cuando las particulas i eran ultra relativistas, y b) con T' < m;
para particulas i no relativistas, ambos casos en equilibrio térmico. Para a) de
(4.20) se puede ver que n; ~ T3, el ntimero de particulas ~ n;a® se mantiene
constante. Mientras que para b) de la ec. (4.23) tenemos que n; ~ T%2e=m/T
cuando la temperatura va por debajo de m;, la densidad de ntimero de las
especies i, disminuye exponencialmente [21].

Como un ejemplo de esto ocurre la aniquilacion de los protones con neu-
trones, tales que su razén de cambio relativa es:

Ny, mp—mn _1.5x10710°%k

o T = T 4.24
e = , (4.24)

el cual tiene una caida con la temperatura cercana de 1 a T > 10'2°K, de
5/6 a T~ 10"°K, y de 3/5 a T ~ 3 x 10'°K. Si esto hubiera sido vélido
por siempre, tendriamos al final s6lo componentes radiativos. Lo cual implica
que la aniquilacion en equilibrio debié haber parado en algin momento. La
cuestion es que esta razén sea n,/n, ~ 1/6 (que después por decaimiento del
neutrén llega a 1/7 [21]) para que se puedan formar hadrones y asi alcanzar
la nucleosintesis. Consideremos la razéon de expansiéon del Universo H y la
frecuencia con que ocurren interacciones entre las particulas I'. De esta manera,
si H < I' entonces, las particulas interactian mas réapido de lo que el Universo
se expande, y el equilibrio entre ellas se cumple. Por el contrario, si H > T’
entonces el equilibrio se rompe, pues las particulas ya no pueden interaccionar
como antes, por lo tanto, entre mas interactuantes sean las particulas, mayor
aniquilacion en equilibrio y por ende, menores seran sus densidades de niimero
después de cierto tiempo.

Es importante senalar que si el Universo se expande mas rapido, entonces la
temperatura de desacoplamiento cuando H ~ I' es més alta, y la razén n, /n,
debe ser mas grande también. Esto nos lleva a profundas implicaciones con
respecto a la nucleosintesis, como la abundancia de He, que debe ser mayor.
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Esta es una de las razones por las que la expansiéon del Universo no puede ser
tomada de manera arbitraria [21].

4.2. Conservacion de la entropia, recalentamien-
to de los fotones y temperatura de los
neutrinos.

Antes del desacoplamiento de los neutrinos, todas las componentes del Uni-
verso, los fotones, neutrinos, anti-neutrinos, electrones y positrones se encon-
traban en equilibrio térmico. De esta manera, tanto los fotones como los neu-
trinos y sus antineutrinos tenfan la misma temperatura; 7', = 7T,,. Primero, los
neutrinos se desacoplan a T' ~ 3 MeV, después los fotones se desacoplaron en
la superficie de ultima dispersién a T' &~ O(eV). Por otro lado, la temperatu-
ra de la radiacién va como T o a~!. Es por eso que se esperaria que tanto
los fotones reliquia como los neutrinos, tengan la misma temperatura ahora
2, 24].

Sin embargo, se debe tener en cuenta el efecto de la desaparicién del po-
sitrén, la cual ocurre a T &~ O(MeV) entre esas dos épocas, la del desaco-
plamiento tanto de los neutrinos como la de los fotones del plasma [2]. Los
electrones y positrones (con Ng = 4) que contribuyen a la entropia mediante
b(T) = (x%/30)(11/2) junto con los fotones (Np = 2) se encontraban en equi-
librio. Y cuando la temperatura cayé a T' < m, las reacciones eran tales que
[' < H y después de la aniquilacién de pares electrén-positron, sélo quedaron
fotones en equilibrio con b(T') = (72/30)(2). Es asi que si la entropia total es
S = (4/3)b(aT)? es una cantidad constante, entonces la disminucién en b(T)
sélo se puede deber a un incremento en la temperatura de la radiacién [21], es
decir, recalentando a los fotones existentes (recalentamiento de los fotones) lo
cual ocasion6 un alza de la temperatura sobre la de los neutrinos, que ya es-
taban desacoplados. Se puede calcular el aumento de la temperatura del fotén
T', > T, usando la condicién de la conservacion de la entropia que ya se habia
discutido anteriormente [2]:

Sy + Se- + Ser =5, (4.25)

mediante b(7T'), ec. (4.19), se puede calcular para los neutrinos:

T 11\ Y3

que debe permanecer hasta nuestros dias, evidenciando la existencia de un
fondo césmico de neutrinos con una temperatura actual 7,4 = 1.96°K [21].
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4.3. Abundancias cosmicas

Como ya se ha mencionado anteriormente, el modelo del Big Bang caliente
implica que después de la época de desacoplamiento de la materia-radiacion,
durante la recombinacion, se empezaron a formar atomos neutros como el
Hidrogeno, H. Sin embargo, también aparecieron junto con el H, el Helio He
el Litio L, el Deuterio D, todos estos con diferentes niveles de abundancia. El
mecanismo de su formacion se describird a grandes rasgos enseguida.

A una temperatura por arriba de los 10'°°K encontramos varios tipos de
nicleos compejos cuya abundancia queda determinada por el equilibrio ter-
modinamico. De esta manera, la densidad de numero de distintos tipos %
de nucleos con cierto potencial quimico u; estd dada por la distribucién de
Maxwell-Boltzmann [17]:

zT 3/2 Ki—myg
ni:gi(n;T> (57 ), (4.27)

como en la ec. (4.23). La condicién de equilibrio para el potencial quimico es:

i = Ziphy + (Ai — Z;) pim, (4.28)
y mediante:
n;A; n n
X, =—" X,=—; X, =2, 4.29
nN '’ nN P= nN (4.29)

con ny el nimero total de nucleones por unidad de volumen y A; el nimero
de masa de nicleos i, de esta manera las ecuaciones (4.27), (4.28) y (4.29) dan
como resultado:

X; = %inXfi‘ZiA}/zeAi—le<Bi/T>, (4.30)

donde B la energia de enlace y € un niimero adimensional. De la conservacién
de la densidad de particulas:

Ro\® pNy <R0)3
_ _ PNo(Fo 431
" ”N0< R) my\R )’ (4.31)
se puede llegar [17] a:
| Bi]
T~ 120 4.32
(A; — 1) [In¢€| ( )

Asi, se tiene que Tj tiene valores que van entre 1 y 3 x 10°°K [22]. Pero a
tales temperaturas, las densidades son muy pequenas para poder mantener el
equilibrio mediante reacciones de muchos cuerpos como:

2n + 2p — *He. (4.33)
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Cuadro 4.1: Abundancias césmicas de H, D, 3He, *He y "Li como los predice
la nucleosintesis del Big Bang Caliente para varios valores de la densidad de
bariones. (2, es parametrizada por {, = 0.00353hy°0 31y (0 = T.,0/2.7° K,
ho = Hy/100) Y, proporciona la abundancia de *He por unidad de masa,
X(H) ~1-Y,y ha sido calculado para 3 generaciones de neutrinos N, = 3
y T = 10.6 min [17].

mo Y, 105(D/H) 103D + °He/H) 10'("Li/H)

0.225 49 53 4.4
0.243 8.1 9.7 0.76
0.248 3.6 4.8 1.7
0.252 2.1 3.1 3.9
10 0.255 1.1 2.0 8.6
20 0.261 0.23 0.87 25

De esta manera, s6lo hay una forma de sintetizar los nticleos complejos, es
decir, mediante las reacciones de dos cuerpos, tales como la que usa al Deuterio
D como enlace:

p+n+ D+, (4.34)
D+ D <« *He+n <« 3*He+p, (4.35)
SHe+ D <+ *He +n, (4.36)

mediante algo de dlgebra se puede llegar a que la abundancia de D [17] es:

Xp = iX X (BTD) (4.37)
D = \/5 pAnEE . .

Cuando la abundancia es suficientemente alta, los elementos mas pesados
se pueden formar rapidamente. La temperatura para la cual eexp(Bp/T) =~ 1
es de Ty =~ 0.8 x 10°°K para D (con Bp = 2.23 MeV, esto es T ~ B,;/32).
A temperaturas mayores, el Deuterio es inmediatamente fotodisociado por el
caliente campo de radiacion.

Mientras Ty > T el deuterio puede sobrevivir y dar lugar a reacciones
en cadena para producir He rdapidamente, ecuaciones (4.34) a la (4.36). Los
nicleos mas pesados no se producen en grandes cantidades debido a que los
nimeros de masa A = 5y A = 8 no producen niicleos estables [17]. De esta
manera, una pequeiia cantidad de "Li v "Be se produce a través de:

‘He +3H — "Li + 7, (4.38)
‘He +3He — "Be + 7, (4.39)
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"Be+e~ — "Li + v,. (4.40)

La abundancia de *He por unidad de masa es cerca del doble de la abun-
dancia de los neutrones X, al inicio de la nucleosintesis [17]:

Yp = X(*He) = 2X,,(tns) ~ 0.24, (4.41)

este valor es fundamental para diversas constricciones cosmoldgicas como se
verd en el capitulo 6, ver figura 4.1 [25]. En el cuadro 4.1 se presentan algunos
resultados numéricos.
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Figura 4.1: Abundancia de elementos ligeros * He, D, and " Li vs. n para B* = 2,
= 0.6, y w = 10% Las lineas discontinuas indican +¢ incertidumbres en la
razéon de las reacciones nucleares de cada abundancia. Las lineas punteadas
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solidas verticales indican las constricciones provenientes de WM AP.
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Capitulo 5

Teoria de perturbaciones,
Radiacion Césmica de Fondo de
Microondas y Oscilaciones
Acusticas de Bariones

5.1. Teoria basica de perturbaciones cosmologi-
cas

Hemos visto que en general, el Universo se puede modelar de una manera
elegante y hasta cierto punto precisa mediante el uso de la métrica de fondo de
FLRW | la cual cumple con las condiciones de homogeneidad e isotropia. Sin
embargo, esta vision del Universo es muy pobre. Para poder describir mejor
el funcionamiento del Universo, tenemos que hacer uso de una métrica de
fondo mas una métrica perturbada. Hacer esto nos permite separar la métrica
total en una parte de fondo y otra perturbada, que, si las perturbaciones son
suficientemente pequenas, podrian brindarnos resultados muy ttiles.

Para poder perturbar las ecuaciones cosmoldgicas primero que nada se debe
perturbar la métrica a primer orden como sigue:

Definiendo el tiempo conforme como 7 = [ a~!dt entonces:
ds* = gg,]j)dx”dx” = a*(—dn® + 0;;dx'da?). (5.2)

Y el parametro de Hubble en términos del tiempo conforme:

1da
H=-— = Ha. 5.3
o n a (5.3)

Es importante resaltar que las ecuaciones de campo de Relatividad Gene-
ral son invariantes ante cambios de coordenadas, y esto plantea la libertad de
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norma, por lo que la separacion entre la métrica de fondo y la métrica pertur-
bada no es unica. Un cambio de coordenadas implicaria que al momento de
cambiar la métrica de fondo, cambiarda a su vez la métrica perturbada y eso
no resulta conveniente en el andlisis, pues nos interesa que la métrica de fondo
quede invariante. Para que esto pase, mas alla de realizar una transformacién
de coordenadas, necesitamos hacer una transformacién de norma, que nos per-
mitiria dejar la métrica de fondo intacta y llevar todos los cambios necesarios
a la métrica perturbada.

Bajo ese esquema, en la métrica de fondo, hemos definido coordenadas
comoéviles, donde una particula de prueba se mueve conforme lo hace la expan-
sion del Universo. Por otro lado cuando anadimos perturbaciones y escogemos
una norma Newtoniana o longitudinal, esta permitira a las particulas estar
sometidas a campos de velocidades producidos por aglomeraciones de mate-
ria que causan un potencial gravitacional. De este modo, una transformacion
de norma va mas alla de una transformacion de coordenadas en el sentido de
que no une diferentes observadores en el mismo espacio tiempo, sino que une
dos diferentes espaciotiempos, el perturbado y el de fondo vistos por el mismo
observador. Esta es la razon por la cual las cantidades escalares cambian bajo

una transformacién de norma pero no bajo una transformaciéon de coordenadas
[4].

5.1.1. La norma Newtoniana

La métrica perturbada mas la métrica de fondo se puede escribir como
Juv = ggf,) + 09, donde:

2 —2v Wi

, (5.4)
Wi 2(13(52] + hij

0Guw = a

con ¥V y ® escalares espaciales, w; un tri-vector y h;; un tensor sin traza.

Por otra parte tenemos que h;; se puede descomponer en su parte longi-
tudinal y transversal, tal que su parte longitudinal puede ser derivada de un
gradiente.

1
= (8@'8]’ - 35w2> B = DyB, (5.5)

lo mismo sucede para el caso de w;. Por lo tanto, sélo necesitamos tomar las par-
tes de h;; que sean derivadas de un escalar, es decir, las partes longitudinales.
Esto se puede lograr al introducir dos nuevas funciones F y B que produzcan
el vector E; y el tensor D;; B en analogia con las fuerzas electromagnéticas.
Entonces nuestra métrica perturbada es:

8gu = a* —2v E. : (5.6)
E; 206, + DyB
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De esta manera con estas funciones escalares se pueden construir cantidades
invariantes de norma, esto es, que tengamos combinaciones que permanezcan
invariantes a primer orden bajo transformaciones infinitesimales generales de
coordenadas z# = z* + £*. Como ya se ha mencionado, esto se hace mas
simple al trabajar con cierta norma. Esto puede ser hecho al imponer cuatro
condiciones en la métrica, las cuales corresponden a las cuatro transformaciones
de coordenadas de norma. De este modo podemos elegir w; = 0 (y por ende
E =0)y B = 0y asi, finalmente obtenemos la métrica en la norma newtoniana:

ds* = a*(n) [—(1 +2W)dn® + (1 + 2<I>)5ijdxida:j} : (5.7)

donde W es el potencial que determina la aceleracién gravitacional de los ob-
jetos en caida libre y ® caracteriza las perturbaciones de la curvatura espacial
en esta norma. Ahora bien, ya que tenemos esta métrica, para poder escribir
las ecuaciones de Einstein, necesitamos descomponer el tensor de Einstein G*
y el tensor de energia momento, T* en sus partes de fondo y perturbadas, es
decir:

Gt = g0 1 5G, (5.8)

T =10 1 5TH, (5.9)

a orden cero, tenemos las ecuaciones de fondo G#) = 87GTH . Las ecuaciones
de Einstein se pueden obtener a primer orden mediante:

5G! = 8nGST". (5.10)

Ahora, para encontrar las ecuaciones de Einstein perturbadas necesitamos
perturbar en primera instancia, los coeficientes de Christoffel como sigue:

1 1
5F5>\ = iéglwt (gal/)\ + goz)\,u - gll)\,a) + §9W <5gau,>\ + 590&\,1/ - 5gy)\,a) ) (511)

tales que los coeficientes que no desaparecen son:

6Ty = i [2H(® — ¥) 4 '], (5.12)
STy =V, (5.13)

6Ty, = 604y = W 4, (5.14)

oLy = 650, (5.15)

donde la tilde implica derivadas con respecto al tiempo conforme 7. Ahora
tenemos el tensor de Ricci y el escalar de Ricci bajo perturbaciones :

_ a o a 8 a B o o
SRy, = 014, — 000, + 0T, Thy + 10,00 5 — 610,00, — 0,000 . (5.16)

Qo po,v o av)
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SR = §g" Ray, + ¢"“0 Ry (5.17)

Finalmente, los tensores de Einstein perturbados son:

1 1
(SGMV = 5ij — 5(59“,,]% — igwde, (518)
0GH = 0g""Goy + g"*0G o, (5.19)

que para la métrica de ec. (5.7) tenemos las componentes:

0G) = 2072 [BH(HY — @) + V?|, (5.20)
0G} = 2a7* [®' — HY] (5.21)
0GE =207 |(H? + 2H)W + HY' — &" — 2H'| 5! (5.22)

+a 2 [V2 (U + @) 5l — (U + @) ],

donde | representa la derivada covariante con la métrica espacial.

Tomando en cuenta que el tensor de energia momento satisface la ecuacion
de continuidad 7%, = 0 esto se ve reflejado en el tensor de energia momento
perturbado, tal que:

oTY, = 0. (5.23)

Para poder perturbar el tensor de energia momento, tenemos que perturbar
la cuadrivelocidad u* = dz#/ds, y a primer orden obtenemos:

1 V!
F=1-(1-W), — .24
w=ra-n.t] (5.24
uy, = guu’ =[—a(1+ V), av], (5.25)
u,ut = —1, (5.26)

donde v* = da'/dn = adz’/dt es la velocidad peculiar de la particula de materia
con respecto a la expansién general. Ahora bien, podemos definir la distancia
comdvil a cierto corrimiento al rojo (tomando ¢ =1y ag = 1):

z

[ odz
*0 H(2)

de(z) (5.27)

Sin embargo, tenemos que el corrimiento al rojo depende ahora de la suma
de la expansion cosmica asi como del efecto Doppler de la velocidad peculiar:

z2=2c+2p= 2.+ % (2p < 2), (5.28)
a

donde v, = az, es la proyeccién de la velocidad peculiar a lo largo de la linea
de visiéon. Entonces:
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Zet2zp

() = dz oz oy Fodz (42
da(2) | HE) _O/H(2)+H(Zc) J H(gﬂL H(z) ’

(5.29)

el término extra es debido a la velocidad peculiar, pero este término siempre
puede ser despreciado para fines préacticos. Cabe destacar que si se quiere
profundizar en la teoria de perturbaciones cosmoldgicas se puede recurrir a los
textos [4] y [26].

5.1.2. Modelo para un sélo fluido

Consideremos un fluido con tensor de energfa momento 7}, de la manera
mas general posible:

T.U‘V = (p +p) u,uuu +ngV + [q#uy + ql/uu + ﬂ-'u,y] 9 (530)

donde p, p y u, son la densidad de energia, la presiéon y la cuadrivelocidad,
mientras g, es el flujo de calor y 7, la viscosidad. Considerando 7, = g, =0
para fluidos perfectos. De igual manera asumiremos que un fluido perfecto
perturbado, sigue siendo perfecto.

La notacion para las cantidades perturbadas sera:

op
0= —, 5.31
; (5.31)
6=V, (5.32)

donde dp/p = (p(x) — p)/p es el contraste de densidad (p(x) es el campo de
densidades y p es el promedio espacial) y 6 es la divergencia de las velocidades.
Todas las cantidades perturbadas son funciones del espacio x y el tiempo t.

Por otro lado sabemos que d(z) es en realidad una cantidad que crece
o disminuye de manera aleatoria y cuyo valor medio (0) = 0 es cero. Esto
significa que podemos definir ¢ (z,t) = D(t)d (x,0) donde D(t) es la funcién
de decaimiento o de crecimiento [4].

Usando w = p/p para un fluido perfecto, podemos escribir de acuerdo a la
ec. (5.30) el tensor de energia momento perturbado como:

6TH = p [5 (1 + ci) u,ut + (14 w) (du,ut + u, dut) + ciééﬂ , (5.33)

aqui se ha introducido ¢? = dp/dp, la velocidad del sonido. Si tenemos que p
solo depende de p, es decir un fluido barotrépico por definicién, entonces:
) d )
_9_71 (5.34)
op dp p

Esto es sélo valido en la métrica de FLRW donde a nivel de fondo, todo
depende sélo del tiempo, entonces ¢, es calculada a orden cero ya que siempre

2
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aparecera como un factor con variables a primer orden y las perturbaciones no
introducen ninguna funcién nueva. En general la presion p, puede depender de
grados internos de libertad del mismo fluido, como la entropia s. Entonces:

o op(p,s) Op  Op0s

= =+

op dp 0s0dp

donde ¢y, es llamada velocidad adiabdtica del sonido y c4ne) la velocidad

del sonido no adiabatica. Las ecuaciones gravitacionales a primer orden estan

completamente especificadas solamente con dar, para cada fluido, la ecuacién
de estado w(a) y la velocidad total del sonido c4(a).

Las componentes del tensor de energia momento son entonces:

= ) + Clnays (5.35)

5T = —op, (5.36)
6T = =0T, = (1 +w) p', (5.37)
ST} = 6T5 = 6T = c26p. (5.38)

Y asi, las ecuaciones de Einstein perturbadas nos llevan a:

3H (HY — &) + V2 = —47Ga’6p, (5.39)

V2 (® — HY) = 47Ga® (1 + w) pb, (5.40)

U =—0, (5.41)

" + 2HO — HY' — (H? 4 2H') ¥ = —4nGa’clop. (5.42)

Teniendo en consideracion que la divergencia covariante de un tensor 7%
se puede escribir como:

Ty, =T, — TosTy + T8, 1) (5.43)

Ba~v

entonces la componente v = 0 de ec. (5.23) implica:

Ty, — 0T8T — 019,017 + T8, Ty + 15,015 = 0, (5.44)

la cual se reduce a:

(6p) 4+ 3H (0p + 6p) = — (p+ p) (6 + 39"), (5.45)

que es llamada ecuacion de continuidad perturbada.
Mientras tanto, la ecuacion T}, = 0 para v = i nos lleva a:

8¢ + 3Héq = —adp — (p + p) a¥, (5.46)

donde 6q = (p+p)av y v es el potencial de velocidad relacionado a v* via
v' = V' y escribiendo ec. (5.46) en términos de v’ y tomando la divergencia
V; se obtiene:

w' 2
"+ |H(1-— = —V? s . 4
0 + [H( 3w)+1+w]9 \Y (1+w5+ ) (5.47)
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De las ecuaciones (5.39), (5.42), (5.45) y (5.47) obtenemos las ecuaciones
para cada modo de Fourier [4]:

E*® + 3H (&' — HV) + = 47Ga?pd, (5.48)
E* (@ — HY) = —47Ga® (1 +w) pb, (5.49)
U=—0, (5.50)
¢ + 2HO — HY' — (H? + 2H') W = —4nGa’c2dp, (5.51)
0+ 3H (2 —w) o =—(1+w) (0+3%), (5.52)
/ w, 2 02

0+ [H(1- 0=k S5+ .

+l ( 3w)+1+w] <1+w + ) (5.53)
donde ahora:

0=1ik-v (5.54)

5.1.3. Modelo de dos fluidos

Generalizando el caso para un solo fluido podemos llegar a un caso més
realista donde tenemos tanto materia w,, = ¢ = 0 como radiacién w, = ¢ =
1/3 presentes en el andlisis. Introducimos las variables de perturbacién para la
materia 9,,, 0,, y para radiacion 9,, 0, .

En el espacio de Fourier para escalas tales que k£ > H o de sub-horizonte,

tenemos:

8 = — (O + 30, (5.55)
0/ = —H6b,, — k*®, (5.56)
4

0 = =5 (6, +3%), (5.57)

/ 2 4 2
6 —k (3(;8@ _ @) , (5.58)
E? (9 + HO) = —4nG (1 + wess) a®piby, (5.59)
E*® + 3H (&' + HV) = 47Ga’p,y, (5.60)

aqui el subindice ¢ representa variables completamente perturbadas como sigue:

Pt = Pm + Pr (5.61)
pr/3
Werr = Qpw, + QW = , 5.62
1 P + Pr (5.62)
1 m Qm m 1 T QT T
Qt:(+w) W, + (1 +wy) wr (5.63)
(14 wery)
5t = Qundm + 6, (5.64)
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y la ecuacién de estado efectiva wesr = p;/p; estd dada por:

Wesf = -1 - —=. (565)

En el limite del sub-horizonte ec. (5.60) nos da:

E*® ~ 47Ga? (pmbm + pror) = 2H2 (O + Q:6,) (5.66)

y de una derivacion similar, para el limite de sub-horizonte de la ec. (5.48):

3
6! +H6 — 5H2 (b + ,6,) =0, (5.67)

v, K

Durante la época de radiacién tenemos que ésta domina, por lo tanto €2,,, ~
0y €, ~ 1. Mas aun, la segunda ecuacién nos muestra que el contraste de
la densidad de radiacién oscila en torno a cero. Durante la era de materia
tenemos que |20, [>>|§2,.9,| en la ec. (5.67). Entonces la evolucién de las
perturbaciones de materia son descritas por 6, x a.

Si consideramos materia oscura (perturbaciones d.) y materia bariénica
(perturbaciones d;) en lugar de materia y radiacién, la ec. (5.67) puede gene-
ralizarse a:

3
6! + Ho., — 5H2 (0. + Q) = 0, (5.69)
5+ He, — 2H2 (8. + i) = 0. (5.70)

Como los bariones corresponden a sélo una pequena fraccion del total del
fluido de materia, se asume que: .0, [>>| Q2d|. Esto muestra que ec. (5.69)
se desacopla de d, y se reduce al caso estandar de perturbaciones de materia.
Analogamente, si consideramos materia sin presion y constante cosmologica A
en lugar de materia y radiacion, tenemos el término 2,0, ademas de €2,,0,,.
Sin embargo, p, es constante por definicién y 5, = 0, entonces lo que tenemos
que se llega a:

3

or +Ho, — 5Hmm(sm =0. (5.71)

Si Q,, es constante, entonces la solucién estd dada por &, ~ a** con [4]:

1
e =g (—1 +4/1+ 24Qm) , (5.72)

dm crece mas lento que 4., las perturbaciones de CDM.
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5.2. Radiacion Cosmica de Fondo de Microon-
das

Dentro de las evidencias que existen de energia oscura, como son el caso de
las supernovas Ia, la edad del Universo, asi como las estructuras a gran escala
(LSS por sus siglas en Inglés), la radiacién césmica de fondo de microondas es
considerada un gran pilar de las evidencias observacionales cosmolégicas.

Las observaciones de las anisotropias de la temperatura de la RC'F'M pro-
porcionan otra prueba independiente acerca de la existencia de energia oscura.
Se sabe que los fotones se encontraban fuertemente acoplados a los electrones
y bariones antes de la época de desacoplamiento a z ~ 1090, y se han esta-
do moviendo libremente desde entonces. Como ya se habia mencionado en el
capitulo 1, en 1963, Penzias y Wilson detectaron por primera vez la RCEFM
que indicaba que se trataba de una radiaciéon homogénea en todo el espacio.
Posteriormente se realizaron experimentos para medirla con mayor precisién.
El satélite COBE midi6é por primera vez las pequenas anisotropias de la tem-
peratura en 1992. Posteriores experimentos como BOOMERANG, MAXIMA
y WMAP han medido en los ltimos afios las anisotropias con mayor precision
[6].

Cabe destacar que todas las componentes del Universo se acoplan a la
gravedad mediante las ecuaciones de Einstein. La parte escalar de las pertur-
baciones es la fuente principal de las anisotropias del Universo.

Tomando en cuenta que los fluidos cosmologicos no son perfectos, es decir,
cuando el tensor de energia momento depende completamente del momento P
del fluido, se tiene que llevar un tratamiento algo mas sofisticado que el que
se realiza para el caso de fluidos perfectos. Bajo un desarrollo perturbativo
similar pero algo méas complejo se puede demostrar que la anisotropia de la
temperatura O en el régimen de acoplamiento fuerte es [4]:

R k> R
— " _HO, + k20 = ——V¥ — —"—
1+ R, 0T HGTeT T 1+ R,
donde la velocidad del sonido al cuadrado esta dada por ¢2 = dp./ (dp, + dpp) =
1/3(14 Ry) y con la razén de bariones-fotones dada por: Ry = (py + pp) /(P +
p) = 3pu/4p~, ya que la presion de los bariones es muy cercana a cero en esa
época. Esta razon implica:

ol + HO)) — 3 (5.73)

3wb 1
s = —— , 5.74
dwy 1+ 2 ( )
donde se ha definido':
wy = Qh?, (5.75)

ILa densidad fisica para cualquier componente 4, w;, se define en términos de la densidad
critica p. y Q; definidos en la secién 2.3 como: w; = Q;h% = p;h?/p. = (pi/(3H? /87 G))h? y
como H = 100h km seg~* Mpc ™! implica que w; = ctep; y este valor ya no depende de hZ.
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w, = Q0% (5.76)

Derivando R4 con respecto a 1y usando el hecho de que z = A\g/A — 1 =
ap/a — 1, ver ec. (1.3), obtenemos R, = HRj, por lo tanto:

2 R d K2/ R
@ 2o @::( S@—w) 5.77
a "1+ Rody T CS]( o+ =317 E ’ (5:77)

el segundo término del lado izquierdo es del orden de (Rs/n?) (0¢ + ®) ~
R,H? (O + ®) mientras que el tercer término es del orden de k*c? (O + @),
asi, el segundo término puede ser despreciado bajo la condicién R, < c2(k/H)?
en el régimen del acoplamiento fuerte (R; < 1). Esta condicién debe ser
satisfecha para los modos dentro del radio de Hubble (k > H) y entonces la
solucién homogénea de ec. (5.77) puede ser descrita como la suma de soluciones:

et ] kesdn, (5.78)

tales que:

Q0 + @)™ (k,n) = e fi (k) + cafo (k7)) (5.79)

Con fi (n) = senlkrs (n)] v f2(n) = cos [krs (n)] v rs el horizonte de sonido
definido por:

() = [ die, ). (5.80)

Es claro ver de ec. (5.79) que la solucién homogénea nos presenta oscila-
ciones en las anisotropias de la RC'F'M con una frecuencia dependiente del

tiempo wy, (n) = kr; (n).
La solucién general de ec. (5.77) se obtiene usando la funcién de Green en
el régimen de acoplamiento fuerte (Rs < 1) dada por:

(O + @) (k,n) = c1fi (k,n) + cafa (k,n)

1) fam) — fr () fo (1)
HL) f5 () = 1) fo ()

tomando la condicién inicial ©f = 0y & = 0 en = 0 que nos determina los
coeficientes ¢; y co. Entonces ec. (5.81) se reduce a:

+2 [dntem-v (5:81)

(©0 + @) (K, n) = [O0(0) + (0)] cos (krs)

+j§ [ i@ (7) —w ()] sen [k (v, (n) — 12 7). (5.82)

el primer término del lado derecho nos dice que hay un pico para la solucién
homogénea Oy + P en la posicién que satisface:
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krs = nm, (5.83)

donde n son enteros. La posicion del pico estd sujeta a cambio segin sea la
presencia de el iltimo término en ec. (5.82). Se debe considerar que estos resul-
tados se obtienen al considerar el limite de acoplamiento fuerte. Una solucion
semi-analitica fue dada por Hu y Sugiyama para el campo de temperatura [4]:

®€ (k7 770) = [@0 (kv 7)*) + v (ka 77*)] j@ [k (770 - 77*)]

(€= 1) je [k (no — )] }
k(ﬁo _77*) 7

301 (k) {y (o — )] — (5.84)

+ / dije™™ [ (k,n) — @' (k,n)] je [k (0 — n)]

con j, (z) las funciones de Bessel esféricas y 7. es el tiempo al cual la funcién
de visibilidad:

g(n) = —Tope” ", (5.85)

toma un valor en cierto pico. Mucho antes de la época de desacoplamiento,
esta funcién tiene un pico en z &~ 1000.
El primer término del lado derecho de ec. (5.84) viene de la integral:

10

| dng(m)[©0(k.n) + Wk, )i (klom — ).

que tiene informacion acerca de la solucién del monopolo. El segundo término
de ec. (5.84) que tiene la contribucién bipolar de ©;, también nos brinda
modificacién a la RCFM.

Cuando se perciben las anisotropias de la temperatura predichas dentro
de las observaciones de la RC'F' M, se expande la perturbacién en términos de
armoénicos esféricos:

O(em) =3 3 aun (@.1) Yom (). (5.5

=1 m=—/¢

los coeficientes ag,, en ec. (5.86) son asumidos como estadisticamente indepen-
dientes. Esto significa que el valor medio de los agy, es cero ({(as,) = 0) con
una varianza diferente de cero definida por:

Cl = <|agm|2> . (587)
La varianza C; puede ser expresada en términos del campo de temperatura
©y(k) en el espacio de Fourier [4]:

_2 [ e
O = 7To/dlgk 10.(K)|* (5.88)
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Figura 5.1: El espectro de potencias de la RCFM ¢ (¢ +1)C,/2m contra el
momento multipolar £ y el tamano angular 6. Las curvas muestran le prediccion

tedrica del espectro de potencias, mientras que los puntos negros representan
los datos de 5 anos de WMAP [4].

En la figura 5.1 se muestran las predicciones de las anisotropias en la tem-
peratura de la RCFM ¢(¢ + 1)Cy/2m contra el momento multipolar ¢ junto
con los datos de las mediciones de 5 annos de WMAP. El espectro de potencias
tedrico concuerda con los datos observacionales. El angulo medido 6 tiene la
relacién 6 = 7 /l]rad] con el multipolo £. De esta manera, escalas grandes co-
rresponden a valores menores de £. La escala grande del espectro de potencias
(¢ <10) esta dominada por el modo del monopolo O [4].

La condicién kry, = nm implica que los picos actsticos se pueden estimar
aproximadamente por \. = 27/k = (2/n)rs y entonces se define el dangulo
caracteristico de localizacion de los picos:

Ts (Zdes>
() '
dy’ (Zdes)
donde z4s es el corrimiento en la época de desacoplamiento y dff) (2) es la
distancia diametral angular comévil definida como:

da ()
a
Y de la ec. (3.19) se tiene que dy4 (z) es:

0,4 = (5.89)

d(j) (2) =

= (14 2)da(z) (5.90)

dr,
(1+2)%
Ahora bien, el multipolo ¢ que correspondiente al angulo en 64 es:

dy = (5.91)
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T dff) (Zdes)
04 s (Zaes)
Y se puede expresar en términos de la distancia diametral angular comovil
d(X) (Zdes) como:

04 : (5.92)

c 1

dEX) (Zdes) = FOW%, (5.93)
k

con R el parametro de corrimiento de la RCF M definido como:

QY e dz
= | 2™ senh \/Q(O)/ . 5.94
R Q0 sen ( K J 50 (5.94)

De las definiciones de ¢ y r,(n), el horizonte del sonido 7, (z4s) es:

c 7 dz
T's (Rdes) = 5 5.95
(2des) \/§a0H0zd/ V1+ RsE (2) (5.95)
para el corrimiento al rojo z4s tenemos de Hu y Sugiyama:
Zdes = 1048 (1 4 0.00124a;, ™) (1 4 grw??) (5.96)
Con wy, = VA% para materia oscura. Donde:
g1 = 0.0783uw;, °™8 / (1 + 39,5 7%) | (5.97)
g1 = 0.0783uw;, °™8 / (1 + 39,5 ™) | (5.98)
g2 = 0.560/ (1 + 211w, ™), (5.99)

que de acuerdo a los datos de 5 anos de WMAP w, = 0.02265 4+ 0.00059 y
Wy, = 0.1369 £ 0.0037 v z4es = 1090.98. Con la contribucién de energia oscura

a E(z) despreciable para z > z4s estimamos E = («/a + Geq/ a2) \/ 09 donde
(eg = (14 2,9)~". Por lo tanto, la integral ec. (5.95) es:

QAdes

c 1 1 1
Ts (Zdes) —F—— —F— da, (5.100)
V3Hy /o /1 + R, (a) VAT g
donde:
R, (a) = (3wp/4w,) a, (5.101)
integrando:
dch [ w, VR + RO 114 B
Ts (Zdes) = = — In : (5.102)
3H0 WprWm, 1+ Rgeq)
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donde R = R, (ages) ¥ RE?D = R, (aey) ¥ g = (1 + 2¢4) 7! es la escala de
igualdad de materia-radiacion definida como 1+ ze; = pim/praa = n/Qraa ¥
el subindice rad incluye a todas las componentes relativistas.

De las ec. (5.93) y (5.102), el multipolo £, es:

~1
3 Rgdes) Rgeq) 1 Rgdes)
o= 37 [ |y, [ VA R+ 1 e
4\ wy 1+ Rl

con & = 1.710 £ 0.019, de acuerdo a WMAP. Se escribe la relacién general
para todos los picos y anisotropias de la RCFM como:
b ="La(m— ), (5.104)

m representa los nimeros de los picos y ®,,, es el corrimiento de los multipolos.
Para un Universo plano, el parametro R de la RCF M se reduce a:

Zdes

R=yal [
0

donde E (2) = [0 (14 2)° + QO (1 4 2)* + Qi (14 2)*F]* [4], ver fi-
gura 5.2.

dz
E(2)

(5.105)

5.3. Oscilaciones Acusticas de Bariones

Las oscilaciones acusticas de bariones (BAO por sus siglas en Inglés) son
reliquias que quedaron del Universo antes de la época de desacoplamiento.
Estas son reglas estaridar® para la cosmologia del siglo X XTI ya que proveen
estimaciones de la distancia que tienen, por primera vez, sus raices bien com-
prendidas por la fisica lineal.

Mientras las candelas estarndar, principalmente las supernovas Ia de las cua-
les ya se ha hablado, marcaron la revolucion de la manera de medir distancias,
es claro que las Reglas Estadisticas Estaridar (SSR por sus siglas en Inglés)?
de las cuales las BAO son su principal exponente, jugaran un rol cada vez mas
importante.

5.3.1. Observables cosmolégicas

Las BAO en la direccién radial y tangencial proporciona mediciones de la
constante de Hubble H y la distancia diametral angular d4 respectivamente.

2Una regla estdndar es un objeto de un tamafo conocido a determinado corrimiento al
rojo, z, o una poblacién de objetos a diferentes corrimientos al rojo cuyo tamano cambia de
una manera conocida (o que de hecho es constante) con el corrimiento al rojo [27].

3Las SSR explotan la idea de que los conjuntos de galaxias pueden tener una escala
preferencial en la cual, cuando se observa a diferentes corrimientos al rojo, puede ser usada
para constrefir la distancia diametral angular d4 [27]
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Figura 5.2: El parametro de corrimiento de la RCFM R contra Qg% para
wpo = —1 y wgo = —0.5 en un Universo plano. También se muestra la
frontera impuesta por 5 anos de datos observacionales de WM AP. Para la
constante cosmoldgica wpo = —1 tenemos que 0.72 < Q% < 0.77 [4]

El parametro de Hubble adimensional se puede escribir de acuerdo a la métrica
de FLRW de manera general para energia oscura como:

H(z)
E(z) =
()=
= O+ 2" + QD r(2) + Q01 + 2)° + Q01 + 2)", (5.106)

la cual es una forma explicita de ec. (3.14). Q,,, 2,44 son la densidad de materia
y radiacion respectivamente con las correspondientes ecuaciones de estado w; =
pi/pi = 0,1/3 para i = m,r respectivamente. f(z) es la funcién de densidad

de energfa oscura adimensional y Qp = —k/H3a?> = 1 — (Qp + Q5o + Qrad)
que para un Universo plano 2 = 0. Cabe destacar que:
; 1 + ’LUEO<Z/)

entonces, de una manera més explicita y general de la ec. (3.14) se puede
escribir como:
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QO(1 4+ 2)* + Q<°)(1 + 2)34

H?*(z) = H}
(Z) 0 Q( B0 eXp [3] 1+’LUEO ‘| + Q]({/,O)(l + 2)2

(5.108)
1+2/

Las distancias tienen una desventaja significante sobre las mediciones del
pardmetro de Hubble y esta es que requieren una integral sobre f(z). De esta
manera, si existian propiedades interesantes en wgo(2) éstas se perderan en las
mediciones de distancia. También hay otros problemas, si vemos la distancia
diametral angular, d4(z) se ve que si no se asume nada acerca de f(z) entonces
incluso mediciones perfectas de la distancia no pueden romper la degeneracién
entre f(2) y Q.

La degeneracion puede ser rota para una f(z) arbitraria si se tienen medidas
simultaneas de H y la distancia. Esta es precisamente la belleza de las BAO
ya que éstas proporcionan tanto d4(z) como H(z) usando casi completamente
pura fisica lineal [27].

5.3.2. La fisica de BAO

Antes de la época de recombinacién, el plasma de bariones y fotones se en-
contraba fuertemente acoplado mediante la dispersion Thomson. La presién de
radiacion trataba de equilibrarse con las fuerzas gravitacionales, lo que final-
mente produjo oscilaciones en el plasma. Si se considera que el fluido de plasma
tiene una densidad tnica y esférica, entonces se propagara hacia afuera como
una onda acustica cuya velocidad de propagacién serd ¢, = ¢/4/3(1 + R;) don-
de Ry = 3pp/4py x /(14 2). Paulatinamente, el cosmos se enfrié lo suficiente
como para dar paso a atomos neutros y la onda de bariones se estancé mien-
tras los fotones se propagaban libremente y dieron lugar a la RC'F M. El radio
caracteristico de la propagacién esférica cuando la onda de bariones quedé es-
tancada fue impreso en la distribucién de los bariones como un exceso en la
densidad. Posteriormente, debido a que los bariones y la materia oscura inter-
actuaban mediante la gravedad, ésta ultima se acumulé de manera preferencial
en esta escala. Hay entonces una mayor probabilidad de que las galaxias se for-
maran en las zonas de alta densidad donde la onda de bariones habia quedado
precisamente estancada [27]. Para visualizar esto consideramos una perturba-
cién inicial, en la que una franja del espacio es mas densa que el resto del
Universo. Teniendo en cuenta que la perturbacion es adiabatica, implica que
todas las componentes del Universo se encontraban igualmente perturbadas.
Aqui el papel de la atraccion gravitacional influencia a la materia, la cual es
atraida desde regiones distantes hasta el origen. En la figura 5.3 [28] de arriba
hacia abajo y de izquierda a derecha podemos ver: a) En la época en que el Uni-
verso estd ionizado, los electrones se acoplan fuertemente al campo de fotones.
La sobre-densidad de los fotones crea un exceso de presién de radiacion que
viaja lejos del origen como una onda dentro del plasma de bariones-fotones.
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Sin embargo, la materia oscura, al no interactuar directamente con el plasma
de bariones-fotones, permanece quieta mientras los neutrinos se desacoplan y
viajan libremente. b) La onda de sonido se extiende hacia afuera del plasma de
bariones-fotones a una velocidad de ¢/ v/3. Mientras tanto, debido a que tanto
neutrinos como fotones han disminuido el jalén gravitacional, la perturbacién
de la materia oscura comienza a esparcirse. ¢) A una z = 1081, el Univer-
so estd lo suficientemente frio como para empezar a formar atomos neutros
(Recombinacién). Es aqui cuando los fotones se desacoplan de la materia ba-
ridénica, y viajan libremente sin interaccionar nuevamente. d) Una vez que la
materia bariénica se desacoplé completamente de los fotones, (recombinacion
estd completa z = 470) el cascarén de materia que se habia estado propagan-
do con la onda de sonido se detiene a un radio de unos 150 Mpc, mientras
la perturbacién de la materia oscura permanece cerca del origen. e) Cuando
la radiacion se desacoplé completamente, la ausencia de presion de radiacion
causo inestabilidades gravitacionales en la materia bariénica. La diferencia de
densidades en el cascaréon de materia barionica atrajo a la materia oscura de
tal manera que los pozos de potencial fueron equilibrados al homogeneizarse
los contrastes de densidad. f) Finalmente, a un z = 10, cerca del tiempo cuan-
do las galaxias se comenzaban a formar, tanto materia oscura como bariones
se encontraban casi iguales [27, 28, 29].

Es por eso, que uno espera ver un exceso pequeno de galaxias separadas por
una distancia de 150 Mpc. Y de hecho, este exceso predicho se ha observado
en los grandes estudios del espectro de potencias de galaxias, ver figura 5.4.

El hecho de tener una galaxia formada en el centro de cierta perturbacién de
densidad inicial produciria un pico en la funcién de correlacion de dos puntos,
explicada previamente, a un radio del cascarén esférico, que refleja la mas
grande probabilidad de encontrar dos galaxias separadas por una distancia r.
Cabe destacar que la escala r, es cercana al horizonte de sonido, la distancia
comovil que una onda de sonido puede viajar en el fluido de bariones-fotones
desde el tiempo de desacoplamiento, y depende de las densidades de bariones
y materia mediante:

7 csdz
ry =
Jae)
1 2 | \/1 + Rgrec) + \/Rgrec) + Rgeq) (5 109)
= n , )
\/QmH2 \/32;8ng€(1) 1+ RgeQ)

donde R = 3pp/4py o /(14 2), Zeqg = QL /Qraa, €s €l corrimiento de la igual-
dad entre materia y radiacion y rec se refiere a la época de recombinaciéon. La
RCF M constrine fuertemente las densidades de la materia oscura y barionica
en el desacoplamiento y a su vez el horizonte de sonido en 146.8 +1.8 Mpc. De
esta manera, esta escala es en si misma una regla estandar muy eficaz siempre
y cuando podamos medir €2, con precisién. Cabe destacar que el hecho de te-
ner componentes extras de radiaciéon modificard la época de la igualdad entre
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la materia y la radiacion, lo cual se puede ver modificado en las oscilaciones
acusticas de bariones [27].
En la época de acoplamiento fuerte, en la cual los bariones se encontraban

fuertemente acoplados a los fotones, las perturbaciones en los bariones §, =
dpw/ pp satisfacen la siguiente ecuacién de movimiento [4]:

R 3R
5 Y M 4 K2R, = kR
b TR, TG 1+ R,

Si se sustituye d, = 30 en ec. (5.110), se obtiene la misma ecuacién que ec.
(5.73) para el campo de temperatura © ya que © = (1/4)d, esto implica:

HP' — 30", (5.110)

3
o = 157, (5.111)
que es la condicion adiabatica. Esto también se asocia al hecho de que la razén
ny/s del nimero de densidad de bariones (n;) de la densidad de entropia s =
(p+p)/T no varia en el tiempo. Durante la época de radiacién, la densidad de

entropia es dominada por la contribucion de particulas relativistas, las cuales

se comportan tales que s o< T% o< pg/ 4. Usando la relacién p,, o ny, encontramos:
d(np/s) onp  Os 3

=— —— =0, — -0, 5.112

ny/s ny s bTy™ ( )

que desaparece segin ec. (5.111). El horizonte de sonido, para el cual los bario-
nes son liberados del arrastre de Compton de los fotones, juega un rol crucial
para determinar la localizacién de BAQ. Esta época, llamada época de arras-
tre, ocurre en z,... El horizonte de sonido en z = z,,, es:

Narr

rs (Zarr) = / dnes (n). (5.113)

Cabe destacar que la época de arrastre no coincide con la época de recombi-
nacién donde los fotones son liberados de los electrones. Para corrimientos al
r0jO Zg4p tenemos la férmula de Eisenstein y Hu [4]:

129100251 .
= T 0. 650.0 (1+biwp?), (5.114)
donde
by = 0.313w, " (14 0.607w5™) | (5.115)
by = 0.238w>:2%3 (5.116)

y de acuerdo a WMAP se constrinen los valores de z, ¥ 7's (Zarr) & S€T Zgpr =
1020.5 £ 1.6 y 75 (24pr) = 153.3 £ 2.0M pc. Tenemos entonces:

0, (z) = M (5.117)
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520 (2) = ") H(2). (5.118)

Cc

con dy (z)(1 + 2z) la distancia diametral angular comévil ec. (5.90). El angulo
05 (2) es completamente andlogo al pico actstico de la RC'F'M introducido en
ec. (5.89) y corresponde a observaciones ortogonales de la linea de visién. 9z
representa la identificacién de las fluctuaciones en el espectro de oscilaciones
a lo largo de la linea de vision.

Sin embargo, no hay suficiente acumulacion de datos de BAO para poder
medir 6 (z) y 0z (2) de manera separada. No obstante, es posible obtener una
distancia esferizada efectiva [4]:

Dy (2) = |(1+2)°d% (2) (5.119)

H (z)

La constriccién de los datos de SDSS es Dy (z = 0.35) = 1370 £ 64 Mpc
a un corrimiento tipico de z = 0.35.

También podemos construir otro parametro usado, la distancia relativa de
BAO:

T'BAO (Z) =T (Zarr> /DV (Z) 5 (5120)

tal que para corrimientos de z = 0.2 y z = 0.35 tenemos:

rpao (z = 0.2) = 0.1980 £ 0.0058, (5.121)
rpao (z = 0.35) = 0.1094 £+ 0.0033. (5.122)

El horizonte de sonido 7, (z4-) se puede obtener reemplazando R(des

ec. (5.102) por R = Ry(z4) y usando la distancia diametral angular d A

nos da:
z
! senh( / )
o , E(@)

\/Rsarr) + Rgeq) + \/1 + Rgarr)
14/ REY

4 w z /3
_ = Y
BAO (Z) - 3 Q(O)wb [E (z)]

m

x In (5.123)

En la figura 5.5. se observa una gréfica de rg40(2) contra z para el modelo
ACDM en un Universo plano (wgo = —1 y £ = 0). Se muestra que un modelo

para Qg)O = (.75 favorece las observaciones para z = 0.2 y z = 0.35 [4].
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Figura 5.3: Vista esquematica de la evolucion de las perturbaciones cosmologi-
cas partiendo desde la época de acoplamiento fuerte, z &~ 6824, hasta un z ~ 10
cuando las galaxias se comienzan a formar.
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Figura 5.4: La funcién de correlacién del corrimiento al rojo espacial a gran
escala de las muestras de SDSS. El Pico Actstico Bariénico (BAP por sus
siglas en Inglés) en la funcién de correlacién de la muestra del SDSS LRG, el
cual es sensible a las variaciones de la densidad de materia con modelos para:
0,,h? = 0.12 curva verde, Q,,h? = 0.13 curva roja y Q,,h? = 0.14 curva azul.
La curva rosa sin presencia del BAP es la funcién de correlacién del modelo

CDM, con €, = 0, es decir, sin BAO [27].
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Figura 5.5: Gréafica de rpa0(2) contra z para el modelo ACDM en un Universo
plano (wgo = —1y k = 0). Para diferentes casos (7) Qg()) = 0.75, (i1) Q(L% =0,
(vit) Q(L% = 0.95, para z = 0.2 y z = 0.35. Se encuentra que el valor més
aproximado es para Qg()) = 0.75 [4].
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Capitulo 6

Radiacion Oscura

Como se explico en capitulos anteriores, desde hace casi una década, las
observaciones de la RFC'M, asi como los estudios del corrimiento al rojo de
galaxias y mediciones de la distancia luminica en supernovas la, confirman
predicciones tedricas del modelo estandar de cosmologia AC'DM. Esto no sélo
permite que se den lugar fuertes constricciones en los parametros del modelo,
sino que también, se puede constrenir la fisica no estandar a un nivel mas
fundamental. Tal es el caso de modelos de particulas elementales que predicen
un contenido de radiacién diferente en el Universo [30].

El modelo estandar de cosmologia incorpora, en su contenido de particulas,
la fisica del modelo estandar de particulas elementales. A parte de los com-
ponentes no relativistas, el escenario estandar predice la existencia de compo-
nentes de energfa relativistas ademds de los fotones (w, = Q,h?) de la RCFM
con una densidad de energia dada por wyqq = Qeqh?:

74N
Wrad = (,d,y [1 + g <11) Neﬁ] s (61)

donde w,, es la densidad de energfa de los fotones de la RC'F'M con una tempe-
ratura ', = 2.728°K y Neg es en principio un valor determinado por las familias
de neutrinos, pero en general se puede considerar un parametro libre, defini-
do como el nimero efectivo de grados de libertad relativistas. Esta ecuacién
se puede deducir mediante la ec. (4.19) y (4.26). Asumiendo las interacciones
electrodébiles estandar, asi como las oscilaciones de los sabores de neutrinos,
se tiene que Nog = 3.046 que corresponde a las tres familias lepténicas del
modelo estandar de particulas. Sin embargo, estudios recientes han mostrado
que Neg puede tener un valor mayor [31, 32, 33, 34, 35, 36, 37, 38], del orden
de Neff ~4—5.

El ntimero de grados relativistas de libertad de los neutrinos depende del
proceso de desacoplamiento del fondo de neutrinos del plasma primordial. La
existencia de N.g = 4 es un resultado dificil de explicar dentro del modelo
estandar de particulas [30]. Sin embargo, observaciones de alta resolucién de
las anisotropias de la RFCM estan proporcionando mediciones sobre la cola
de amortiguamiento del espectro de potencias de la RCF M, arrojando luz
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sobre las condiciones fisicas durante la recombinacién asi como durante la
época de dominacién de la materia. Las mediciones han revelado fluctuaciones
en el espectro de potencias a escalas angulares pequenas, que subestiman las
predicciones del modelo estandar de cosmologia. Este déficit en el espectro de
potencias es debido a una especie extra relativista, que podria tratarse de un
cuarto o quinto neutrino estéril sin masa [39, 40, 41] que queda denotado dentro
del valor de N.g antes definido. Cabe destacar que investigaciones recientes
[42] muestran que el nimero de familias de neutrinos ligeros que vienen de las
mediciones del ancho de Z° en los experimentos de LEP en CERN es de N, =
2.9840 4+ 0.0082 [43], por lo que las componentes de radiaciéon extra no pueden
provenir de una familia adicional de neutrinos a las 3 ya conocidas. Es por eso
que Nqg ~ 4 puede provenir de una fisica completamente diferente, relacionada
con axiones, ondas gravitacionales, particulas que decaen, dimensiones extra o
energia oscura [30].

Por otro lado, el interés en el nimero de grados de libertad se debe princi-
palmente a:

= Inferencias recientes de la abundancia primordial de Helio, la cual es mas
grande y con mayores incertidumbres que anélisis previos [44, 45, 46].

= Evidencia de especies de neutrinos adicionales (estériles) producidos en
laboratorios [47] y reactores [48].

= Una tension entre la determinacion de la distancia contra corrimiento al
rojo a bajos corrimientos (mediciones de Hy) y aquellas a que van de
los bajos a medianos corrimientos al rojo que usan las BAO y que se
ven reflejadas en el espectro de potencias como una regla estandar de la

RCFM [39].

Cualquier mecanismo que produzca un crecimiento en N.g de su valor
estandar puede denominarse Radiacion Oscura y produce los mismos efectos
en la expansién de fondo y en las perturbaciones que neutrinos adicionales.

6.1. Naturaleza de la Radiacion Oscura

Tenemos que incluso en el caso estandar de los tres sabores de neutrinos,
el numero efectivo de especies de neutrinos no es necesariamente 3. El des-
acoplamiento de los neutrinos del resto del plasma primordial ocurre a una
temperatura de 2 — 3 MeV, no muy lejos de la temperatura del orden de la
masa del electrén a la cual la aniquilacion del electrén-positron transfiere su
entropia para producir fotones, como se explicé en el capitulo 4, causando
la bien conocida diferencia entre la temperatura de los fotones reliquia y los
neutrinos reliquia, T/T, = (11/4)Y/3. Algunos calculos han mostrado que los
neutrinos siguen interactuando con los e*, compartiendo una pequena parte
de la entropia liberada. Esto causa una distorciéon dependiente del momento
en el espectro de los neutrinos que influye en el comportamiento del equilibrio
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de Fermi-Dirac, el cual es un poco menor que la razén 7/T,. Tal efecto lleva
a un valor de Ngg = 3.034. Se induce ademads un efecto mas pequeno en la
razén T/T,, debido a una correccién de la electrodindmica cudntica (QFE D por
sus siglas en Inglés) de la temperatura finita del plasma electromagnético [37].
Un estudio reciente [49] tanto del desacoplamiento incompleto de los neutrinos
como de las correcciones de la QFED concluye que el efecto total nos lleva al
conocido valor estandar para neutrinos de Nog = 3.0395 ~ 3.04. Por lo tanto
se define la densidad extra de radiacion:

ANz = Neg — 3.04. (6.2)

El valor estandar de N.g corresponde al caso de neutrinos sin masa o muy
ligeros; por ejemplo, aquellos neutrinos cuya masa sea menor que 1 eV. Neu-
trinos mas masivos afectan la posterior evolucién del Universo de tal manera
que no puede ser parametrizada con AN.g. Sin embargo, las recientes eviden-
cias de las oscilaciones de neutrinos atmosféricos y solares, en particular los
de los datos de KamLAND muestran que las masas de los neutrinos no son
muy grandes, excepto en el caso de que los tres eigenestados de masas estén
degenerados. No obstante se puede asumir m,, = 0.05 eV [37].

Extensiones del modelo estandar de la fisica de particulas predicen grados
adicionales de libertad relativistas que contribuyen a AN.s. Hay modelos con
4 neutrinos los cuales incluyen un neutrino estéril adicional para asi poder
explicar la tercera indicacién experimental de las oscilaciones de neutrinos
(los resultados de LSN D). Estudios han mostrado que todos los modelos de
cuatro neutrinos, tanto de 2 + 2 como 3 4 1 tipos, nos llevan a una completa
termalizacion del sabor del neutrino estéril antes de la nucleosintesis del Big
Bang (BBN por sus siglas en Inglés) asi a que ANyg ~ 1, ha sido un valor
desfavorecido en el modelo estandar de BBN [23, 37].

6.2. Las ecuaciones perturbativas en la época
de dominacion de la radiacién

Si la Radiacion Oscura esta formada de particulas relativistas como neu-
trinos estériles, éstos se deberian comportar como neutrinos desde el punto de
vista de la teorfa de perturbaciones cosmolégicas [30].

La expansién de fondo en un z > 1000 se puede describir por un modelo
plano de radiacion-materia ya que a esas z las perturbaciones en la densidad
de los neutrinos son muy pequenas como para tener un impacto gravitacional
en la evolucion de la distribuciéon de las especies que interactian.

Las ecuaciones que conforman la base para el andlisis de la dinamica per-
turbativa de un modelo con materia, un fluido de fotones, asi como neutrinos
son [50]:

d, + Hd, = V*U, para materia oscura, (6.3)
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d, — ;Vzd7 = V(U — ®), para fotones, (6.4)
Dy 4 n;V;Dy = —3n;V; (¥ — ®), (6.5)
V2® — 3v® = —(d + 3Hu), (6.6)

U+ O = —3ym. (6.7)

Las ecuaciones (6.3) y (6.4) vienen de la simplificacién cuando el potencial
anisotropico de esfuerzos y la velocidad del sonido son para materia oscura y
fotones 7. = 2 =0y 7, = 0, ci = 1/3 respectivamente, dentro de la ecuacion
general de segundo orden:

do + Xady — V%, — Vir, = V(U — 320), (6.8)
donde
dy = 0, + 3P,
y
= 5/)0,
7 patpa

es el niimero de sobredensidad propia de la particula y los subindices a son para
cada especie, ya sea materia oscura, plasma de bariones-fotones o neutrinos.
La variable d,, por otro lado, puede ser interpretada en la norma Newtoniana
como las perturbaciones de las densidades de niimero de particulas con respecto
al volumen diferencial coordenado d*r méas que con el volumen propio a®(1 +
3®)dr, de tal manera que el cambio en el tiempo de estas densidades es
determinado por el flujo de particulas en cierto volumen coordenado, d, =
V2u,. ¥ y ® son los potenciales de la norma newtoniana vistos en la seccién
5.1.1. Mientras tanto, en la ec. (6.5) la variable D, estd relacionada con la
energia promedio en el espacio fase de distribuciéon de perturbaciones y n;
representa una direccion espacial.

Mientras tanto, las ecuaciones (6.6) y (6.7) son ecuaciones no dinamicas de
constriccién, con v = 4nGa(p + p) y

d= Za:ada, u = Zxaua, = Zxaﬂa,
a a a

donde x4 = (py + pa)/(p+ p) ¥ u, se relaciona con la velocidad del potencial
mediante v;, = —Vu,.

Ahora bien, partiendo de las definiciones de las densidades de fondo de
entalpia reducidas:

,Y(I = 47rGa2(pa + pa)v
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v=4wGa*(p+p) =D Yas
y de la definicién de z, se tiene:

Yo = Ta, Y= 3(1 + U))(H + k)/za

con w = p/p. Entonces para bariones (b) y materia oscura (c) con p, = pao/a’
y presion despreciable tenemos:

AnGppeo  3Hwy(e)

- — , 6.9
Vo(e) . 9 (6.9)

donde H es la constante de Hubble y wy) = Qe h?. Mientras que para los
fotones tenemos que su entalpfa reducida es v, = (16/3)7Ga?p, y como su
densidad va como p, = p,o/a* tenemos entonces:

167TGp70 - 2[12(,()7

MW= T3 T g2 (6.10)
con wy, = O h? & 2.47 x 107°(T,/2.725°K)*. Para neutrinos tenemos:
T ( 4 )4/3
v — QY v=—=—=3\77 Nc 2023Ne , 6.11
R vy a Py S\ 11 i If ( )

donde Ngg es el parametro de los grados de libertad de los neutrinos cuyo valor
estandar es N.g =~ 3.04, pero en principio puede ser un parametro libre, como
se verd mas adelante. La ec. (6.11) indica la contribucién de particulas tipo
neutrino que se habia planteado en la ec. (6.1).

Es conveniente usar la razon del tiempo comovil 7 con un tiempo carac-
teristico de la igualdad entre materia y radiacion, y la razén del factor de escala
a con su valor en la igualdad:

n a

n=—, a = , (6.12)
Te Qeq
con 1
Qeqg = ( i O‘u)wy’
Wm
y
o Neg B 1 Jaeq

ne—2(\/§_1> H Wm'

La ecuacion de Friedmann para el Universo de materia-radiacién en térmi-
nos de las variables ec. (6.12) va como (da/di)* =1+ a lo que nos lleva a:

. (6.13)

=

a=n-+
Resulta util introducir la variable:
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1 2
1447 1+VI+a

Nétese que n = 4n.(1 —r)/r, dn = —4ndr/r?, y a = 4ae,(1 — r)/r?. En
términos de r,

(6.14)

ﬁ
Il
Q3

H:2—r7 %ZZRZ,TQ

n Uk

, (6.15)

donde

po_

RV - b
pr 1+,

(6.16)

es la fraccion de neutrinos con respecto al total de la densidad de radiacion p, =
P~ + puy Ry, = 0.408 para Neg =~ 3.04. Los limites de la dominacién radiacién
y materia se pueden ver facilmente al poner r = 1 o r = 0, respectivamente.

Es entonces que cuando la densidad de energia del Universo se encuentra
dominada por un gas de fotones y neutrinos ultrarelativistas, para todos los
cuales w, = ¢2 = 1/3, entonces:

1 2

(r) —
-, W = —. 6.17
; e (6.17)
En la época de la radiacién 27 = 1 — R,,, ) = R, y las demés especies

Y

x,”’ son despreciables. Entonces las ecuaciones de evolucién en este régimen

)
(6.4), (6.5), (6.6) y (6.7) son respectivamente:

|

d, — gv% = V(¥ — ®), (6.18)
D, 4 n;V;D, = —3n;V;(¥ — ®), (6.19)
2v72 6
PV20 — 6b = —2d — el (6.20)
2v72 6
PV20 — 6d = —2d — el (6.21)

estas ecuaciones son las que finalmente contienen la contribuciéon de N.g de
manera implicita y junto con las ecuaciones de perturbaciones para los demas
fluidos explicados en el capitulo 5 vienen a modificar los resultados estandar al
momento de considerar el régimen de dominacion de la radiaciéon con N.g varia-
ble. De esta manera se ven los efectos de la Radiacion Oscura. Cabe destacar
que un analisis completamente detallado de las perturbaciones cosmoldgicas
estda dado por Bashinsky y Seljak [50], donde se explican a detalle todas las
ecuaciones anteriores.
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6.3. Sensibilidad de las diferentes componen-
tes cosmolégicas en la RC'FM

La sensibilidad de N.g en las observaciones de alta resolucién de la RCF M
es debida al impacto de la energia media relativista en la razéon de expansiéon
del Universo antes y durante la época del desacoplamiento de fotones-bariones.

Por otro lado, permitir que la abundancia de Helio, *He, (Y,,) varie li-
bremente produce una degeneracion que cambia completamente el mecanismo
mediante el cual N.g es constrenido por los datos de la RCF M.

6.3.1. Sensibilidad a las componentes no relativistas

La dependencia de la RC'F'M con p, viene de la dependencia en la ecuacion
de estado del plasma antes de recombinacién, es decir, en la fraccion de la
densidad de energia que proviene de los bariones. Incrementar el niimero de
bariones por fotén hace que disminuya la presién del plasma en una fraccién
p/p. El corrimiento que resulta en el punto de equilibrio entre la gravitacién y
las fuerzas de presion altera la razén de los picos pares con los picos impares.
Asumiendo que conocemos la densidad de fotones de los datos de la RC'F'M,
entonces se puede inferir py, de las razones de los picos pares e impares.

La dependencia en p,,o, con el subindice m que contiene tanto a materia
oscura p. como bariénica p,, viene de la sensibilidad de la evolucion de la am-
plitud del modo de Fourier con la fracciéon de la densidad de energia que es
contribuida por la materia no relativista cuando la longitud de onda del modo
es igual al radio de Hubble. Esta razén depende de A/r., con A la longitud de
onda comévil y re, = H, e_ql /aeq definido como el radio comévil de Hubble en
el tiempo cuando la densidad de materia igualaba a la densidad de radiacién,
época denotada con el subindice eq y a es el factor de escala explicado en el
capitulo 2. La amplitud de un modo que se proyecta a una escala angular 6
depende de 6/6., donde 6., = r.,/ d%) debido a que 6/ Oeg = N/1eq- Ya que la
amplitud es una funcién fuerte de esta razon, entonces hay una fuerte sensi-
bilidad a 6., y por lo tanto a z., (1 + z = 1/a). Por lo tanto, el espectro de
potencias de la RCFM es sensible a 1 + z¢; = (pm/pPrad)|o- Si se asume un
contenido de radiacién estandar (Neg = 3.046, prea = py + pv), entonces la
constriccién en 1 + z., constrine directamente a p,,0. Sin embargo, si se per-
mite que Neg varie, se deben estudiar los efectos a un 1 + z, fijo, ya que esta
cantidad estd bien constrenida por los datos de la RC' F'M. Aunque existe una
degeneracién en esta constriccién. En [51] explican que la cantidad bien deter-
minada por la ROFM es ryw!/ 2\/2_661, ya que esta combinacion de parametros
depende sélo de R y R(D ver ec. (5.102).

Consideremos ahora pyg. Las escalas angulares de los picos actisticos son
altamente sensibles al tamano angular del horizonte de sonido, 8 = r/d. Asi,
0, es determinado con precisién por los datos. Dado r,, se puede inferir d4. En
un Universo con curvatura igual a cero k = 0, 4 = [edt /a (evaluada desde el
tiempo de ultima dispersién hasta ahora) depende esencialmente de p,,0 v pao-
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rs €s entonces conocida al determinar pyy v pmo- Estas densidades determinan la
historia de la velocidad del sonido ¢, y la razon de expansion, permitiéndonos
calcular r; ya que sélo depende de los seis parametros del modelo estandar
ACDM. Esta determinacién de rs permite constrenir pyo [39].

6.3.2. El efecto de la Radiacion oscura

18F
: I WMAP7
g F $ SPT K11
£ 1af
5 F
g 10F
E - best
o ¥ Caoo(Nett) = Caoo
6F fixing Q,h° 2g, 65 .
500 1000 1500 2000 2500

Multipoles (1)

Figura 6.1: Mediciones del espectro de potencias de la RCFM por WMAPTy
SPT (South Pole Telescope por sus siglas en Inglés) y el mejor ajuste normali-
zado a £ = 200. La curva negra (central) corresponde al modelo ACDM + Ng
asumiendo cosistencia en BBN. Las otras curvas del modelo corresponden a
Neg variando de 2 a 6 con py, 05 y 2., mantenidas fijas. Los Neg mds pequenos
corresponden a una mayor amplitud en los picos del espectro [39].

El cambiar N.g sélo cambia ligeramente lo ya analizado anteriormente que
explica el origen de las constricciones en los pardametros. Es por ello que se
espera que las inferencias acerca de py, 14 2, y 05 sufran cambios muy ligeros.
Si fijamos estos parametros y se varia Neg se obtienen cambios en el espectro
de potencias de la RCFM, como se observa en la figura 6.1. Incrementar
Neg produce diferencias muy pequenas a multipolos, ¢, pequenos y éstas se
incrementan a ¢ grandes [39, 52, 53]. Hay estudios que sugieren que estas
diferencias se deben a un efecto del post-desacoplamiento conocido como efecto
Sachs-Wolfe integrado tempranamente (ISW por sus siglas en Inglés). Sin
embargo, hay razones que permiten afirmar que las diferencias a ¢ grandes son
producidas casi enteramente por el incremento del amortiguamiento de Silk
(Silk damping' en Inglés) causado por el incremento de la razén de expansién

Fenémeno en el que las anisotropias de la temperatura a escalas mas pequeilas que la
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al incrementar N.g. La difusion causa una caida en la potencia conforme se va
a valores altos de £ y hace al espectro de potencias sensible a la escala angular
de la longitud de difusién, 6, [39]. Por lo tanto, conforme aumenta Neg y no
se hace inferencia alguna en los demas parametros cosmoldgicos, se ve que
aumenta la amplitud de los picos, se ensanchan y se corren de su posicién
estandar, como se muestra en la figura 6.2 desarrollada con el cédigo libre
CAMB (un programa que resuelve las ecuaciones cosmoldgicas perturbadas
del capitulo 5, junto con las del inicio del capitulo 6). Cabe destacar que
esta figura concuerda con los resultados obtenidos en [55] donde se explica
que el aumento, o disminucién, del primer pico acustico conforme aumenta,
o disminuye, N.g se debe a que la época de igualdad es alterada por N.g ya
que ésta ocurre mas tarde, o mas temprano. De esta manera, incrementar,
o disminuir, Neg implica que la densidad de materia disminuye, o aumenta,
respectivamente. Debido al efecto ISW, las fluctuaciones a esta escala que
cruzan el horizonte de sonido en la época de radiacion, son aumentadas por el
decaimiento de los potenciales gravitacionales. Es por ello que un aumento en
las especies relativistas incrementa la amplitud del primer pico acustico. Por
otro lado, el corrimiento de los picos de su posicion estandar, se debe a que la
época de igualdad ocurre antes o después segun disminuya, o aumente, Neg-.
La posicion de los picos es bien conocida por el angulo caracteristico, 6, =
Ts(Zrec)/ dff) (Zrec) €c. (5.89) evaluada en la recombinacién. Aunque d(j)(zrec) no
sufre grandes cambios al cambiar Neg, 75(2..) si cambia y este valor se hace
pequeno conforme N.g se incrementa. Esto se debe a que la parte logaritmica
de la ec. (5.102) decrece conforme el pardmetro R{¢9 aumenta al hacer Nog més
grande. Es por eso que la posicion de los picos se corre a multipolos, ¢, grandes
cuando N aumenta, lo cual se ve de la ec. (5.103). Es importante mencionar
que este comportamiento de corrimiento de los picos, como la amplitud de los
mismos se puede obtener al variar el valor de A, asi como la curvatura, k, sin
embargo, no se consideraron esas variaciones en el presente analisis.

6.4. Efecto en BBN

La abundancia de Helio, *He, expresado a través de la fraccién Y, es muy
sensible a la razén de expansién del Universo y de la misma forma a la cantidad
de radiacién presente, y ha sido reconocida como una prueba de la densidad
de energia durante BBN [56] en el tiempo cuando T' ~ MeV. En el Universo
temprano, la razon de las densidades numéricas neutrén-protén (n,/n,) se
mantiene en equilibrio térmico mediante interacciones débiles hasta que la
razén de expansién se vuelve comparable a la razén de interaccién a T' ~ 0.7
MeV. El incrementar la razén de expansion al introducir radiacién relativista
extra, por ejemplo, nos lleva a un valor més grande de la razén n,/n, en el

longitud de difusién del fotén son amortiguadas por la misma difusién [54].
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Figura 6.2: Comportamiento del espectro de potencias cuando tinicamente se
hace variar N.g desde Neg = 2.046 a N.g = 4.046. Se observa que hay un
incremento en la amplitud del primer pico directamente proporcional al incre-
mento en Neg, asi como un corrimiento de los mismos hacia multipolos, ¢, mas
grandes conforme el valor Nyg aumenta.

freeze out?. Ya que esencialmente todos los neutrones presentes a T' ~ 0.1 MeV
son sintetizados en *He (ver capitulo 4, ec. (4.24)) [56], introducir Radiacidn
Oscura nos lleva a una mayor abundancia de *He, y esto impone restricciones
en Neff.

Lo que se asume de manera estandar acerca de la razon de fotones-bariones
v Neg es que éstas se mantienen sin cambio alguno desde BBN y hasta el des-
acoplamiento. Sin embargo, muchos procesos pueden cambiar esta situacin,
tal que la inyeccién de energia en el plasma después de BBN reduciria tanto
wp como Neg, 0 el decaimiento de especies oscuras hacia la radiacién oscura
después de BBN, lo cual incrementaria N.g mientras w;, permanece sin cam-
bios, ver figura 6.3. Es importante senalar que existe una gran degeneracion
entre Y, y Neg y tal degeneracion se puede romper mediante la determinacion
de la fraccién de bariones wy/w., donde los subindices b y ¢ para bariones y
materia oscura, respectivamente [39].

Una fraccién alta de bariones altera la dindmica acustica para los modos que
entran al horizonte durante la época de dominacién de la materia, debido a que
una fraccion de la fuente de materia produce un apoyo de presion. El apoyo de
la presién hace que los potenciales decaigan, incrementando la amplitud de las
fluctuaciones como ocurre con el flujo de radiacion en la época de dominacion
de la radiacién. A un wy fijo, incrementar wj,/w,, impulsa la altura del primer

2La época cuando las particulas se salen del equilibrio termodindmico y por ende sus
densidades de niimero de particulas se congelan.
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Figura 6.3: Degeneracién de la proporcién de Helio, Y}, con la radiacién oscura
representada por Neg para los datos de WM AP+ SPT cuando no se considera
la consistencia de BBN. La linea punteada representa la curva de consistencia
de BBN con el valor del recuadro para Neg = 3.046 y Y, = 0.2478 [52].

pico en comparacién con el segundo [57].

Sin embargo, la evidencia de una radiacién extra en los datos de BBN
es ambigua. En algunos andlisis se reporta que de alguna manera se puede
anadir una componente extra de radiacién [44], mientras que en otros trabajos
se concluye que no hay necesidad de introducir una componente extra durante

BBN [58]. Tales estudios reflejan NEPY = 2.4 4+ 0.4 [58]. Incluso se tiene
que el incremento en N.g posterior a la época de BBN se puede deber a un
decaimiento de particulas de materia oscura antes de la época de la igualdad
las cuales dan como resultado la denominada Radiacion Oscura, dejando de
lado las tensiones entre los valores de Neg durante y después de BBN [59]. En

general, varios analisis de datos muestran que el valor central de grados extra
relativistas permitidos por la RF'C'M es mayor que la de BBN [23, 59, 60, 61].

6.5. Degeneraciéon de N.g

Al momento de tomar en cuenta una densidad de radiacién no estandar
o Radiacion Oscura, Nog > 3.046, se tiene una importante degeneracién para
todas las escalas determinadas por la RC'F'M. Existe una gran degeneracién
entre w,, v Wrqq en los ajustes de RC'F'M: los primeros tres picos en la RCF'M
determinan muy bien el corrimiento al rojo de la igualdad entre materia y
radiacion z.,, con 1 + 2., = wp/wWrea ~ 3200 £ 140 pero la conversién a la
densidad de materia fisica w,,, nos lleva a hacer suposiciones sobre la densidad
total de radiacién [62]. Will Sutherland (2012) explica muy bien la degeneracion
que implica tener grados extras relativistas:

La densidad de radiacion se parametriza convencionalmente por un niimero

84



efectivo de especies de neutrinos N antes mencionado, tal que:

T ANY?
Wrad = wA, 1 + g (11> Neﬁr s (622)
la misma ecuacién que (6.1). Cabe destacar que w,..q no es la densidad de
radiacion actual, sino el valor que ésta tenfa durante z.,, que es wy4q0 reescalada
mediante (1 + zeq)_4, donde se ha usado w,, = w. + wp y los subindices ¢ y
b corresponden a materia oscura y bariones respectivamente, por lo que w,,
incluye a ambos tipos de materia. Para un N.g en general, se puede llegar a:

1+ 2eq
3201

Dicha ecuacion se obtiene mediante la ec. (6.1) y el valor de 1+2¢y = win/Wraa =
3200 asi como el hecho de que para Neg = 3.046 se tenga wyqq = 1.6918w., y
que w, = (40440)~! en base a la temperatura de la RCFM T = 2.7255° K.
Se puede observar que se presenta una degeneraciéon de los pardmetros de Neg
YV Wm, los cuales se ven reflejados en todos los factores de escala, los cuales
afectan las distancias cosmicas, tiempos y densidades, aunque tienen un efecto
muy pequeno en las razones adimensionales [62]. Es decir también tenemos
una degeneracion entre Neg v Hy [63].

Es de gran ayuda el poder reacomodar la expresion para el horizonte de
sonido en términos de z.q, Wred ¥ Wy como los pardmetros de entrada, lo cual
nos lleva a:

wn, = 0.1339 < ) [1+0.134 (Nog — 3.046)] . (6.23)

2 _ _ _
Ts(Zdes) = 2998Mpc—w 1/2(1 + Zeq) RV 1/2

\/g rad

\/1+R§des) _'_\/Rgdes) +Rgeq)
n
1+ /R

donde R(z) =~ 30330wy/(1 + 2) es la razén de las densidades de momento de
bariones/fotones y Rges v Re, son los valores a z de desacoplamiento y de igual-
dad, respectivamente. Esto implica que si se mantienen fijos los parametros:
Zeqs Zdes Y Wp 1a expresion se vuelve o w;lld/ 2, ver [51].

Para ilustrarlo consideremos dos modelos, el modelo A con N.g = 3.046
cuyos parametros encajan bien con las mediciones de WMAP y el modelo B
con un grado extra relativista (Radiacion Oscura), tal que Neg = 4.046 pero
el mismo z.,. De esta manera, el modelo B tiene tanto w,.q como w,, mas
grandes en un 13.4 %, mientras el horizonte de sonido en B es mds pequeno
por un factor de (1.134)71/2 = 0.939. Esto discrepa mucho con la posicién de
los picos acusticos de la RC'F'M mediante la escala acustica /,, si la distancia
a la dltima dispersiéon d4(z.) o Hy fueron fijadas.

Lo que pasa se puede entender ya que, aparte de w,, WM AP constrifie
principalmente cantidades adimensionales: especialmente 2.4, la escala acisti-
ca /l, en la ultima dispersién z,, y el pardametro de corrimiento R, ec. (5.94).

x 1

: (6.24)
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Asi mismo, las mediciones de BAO son intrinsecamente razones adimensio-
nales, como 75/Dy(z), mientras que las mediciones de supernovas ancladas
al flujo local de Hubble también dan razones adimensionales, esencialmente
Hody(z)/c [62], ver seccién 5.3.2. Como ya se habia mencionado, la Radiacion
Oscura introduce grandes degeneraciones en los parametros que afectan las
distancias césmicas, pero las mediciones de WM AP y BAQO introducen cons-
tricciones en parametros adimensionales, las cuales no ayudan a romper las
degeneraciones que introduce Neg # 3.046.

No obstante, hay tres cantidades dimensionales (distancias, tiempos y den-
sidades, o combinaciones de éstas) en la cosmologia homogénea.

Es conveniente definir una densidad de radiacién escalada:

Xyad = Wraa/1.692w, = 1+ 0.134(Neg — 3.046), (6.25)

de tal manera que su valor estandar es 1; esta ecuacion es otra forma de ver
la ec. (6.1). Entonces se escoge un conjunto de pardmetros fundamentales en
base a esta nueva definicion:

Wrad = XTad/239047
Wi = (1 4 Zeg) Xraa/23904,

h= [ (@n/)- (6.26)

Actualmente, la incertidumbre observacional de X,,; es sustancialmente
mas grande que la de los otros parametros principales, pero hay acuerdo en
que dicho valor se encuentra en 0.86 < X4 < 1.27 para 2 < Nz < 5 [62].

Para poder romper las degeneraciones impuestas por la Radiacion Oscu-
ra, se deben tener mediciones que constrinan los parametros completamente
dimensionales, como son Hy, ty, s 0 la distancia absoluta d,(z) a cualquier co-
rrimiento al rojo. (Una medicién local de wyqeq, wm 0 wpo deberia ser suficiente,
pero es casi imposible). Otras posibilidades incluyen mediciones del damping
tail® de la RCEFM a ¢ > 1000, la cual nos brinda la seccién eficaz de Thomson
or como una constante relevante completamente dimensional .

Hy es uno de los parametros cosmoldégicos méas conocidos y estudiados
de la historia de la cosmologia, pero para constrenir Neg es preferible medir
7s(Xraa)'/?, ya que la ec. (6.24) implica que rswiﬁl s6lo depende de cantidades
bien conocidas, como R evaluada en z., [51], y por lo tanto estd bien cons-
trenido por los datos de RC'F'M, independiente de la energia oscura posterior
asi como la curvatura. Por otro lado, Hy/(X,qq)"/? estd bien constrefiida por
los datos de WM AP + BAO si se asume planitud y w = —1 para energia
oscura. Por lo tanto, las mediciones de la longitud absoluta r, es la mejor ruta
para probar el valor de N.g en el Universo temprano, si usamos el hecho de que
datos combinados de RC'F'M con mediciones precisas de Hy pueden constrenir
las degeneraciones que existen entre Nog y w.

3La cola amortiguada a ¢ grandes de las oscilaciones actsticas de la RCFM.

86



Para ilustrar esto se ve cémo los valores de Hy ~ 70.5 Kms 'Mpc™' y

rs & 153 Mpc se corren a =~ 75 kms~"Mpc ™! y 144 Mpc, respectivamente, si se
asume AC'DM con Ngg ~ 4.0. Si ésta es la cosmologia actual, una frontera mas
baja observada Hy > 73 Kms 'Mpc ™! puede ser ajustada tanto con Neg = 4,
como con Neg =~ 3 para w < —1 y/o curvatura abierta; pero una frontera mas
alta ry < 148 Mpc excluiria todo el intervalo actual permitido por Neg ~ 3, y
forzosamente requeriria radiacién extra o una fisica nueva a z > 1000 [62].

Sin embargo, H(z) y por lo tanto da(z) escalan de la misma manera, en
todos los z [39], si z,.- N0 tiene variaciones con Neg, entonces el resultado neto
es que las observables de BAO: d(2)/rs(zarr) ¥ H(2) * 75(2arr) no dependen
de Ngg, donde el subindice arr denota la época de arrastre, ver seccién 5.3.2.

En la practica hay correcciones al andlisis anterior, por ejemplo, la corre-
lacién entre 2, ¥ Neg, pero son pequenas y el resultado neto es una muy
pequena dependencia de las observables de BAO en Ng.

Lo que resulta sensible a N a un bajo corrimiento al rojo son las me-
diciones absolutas de la distancia que no estan calibradas con 7. Variar Nyg
cambia las calibraciones de la RCF M para Hj, sin muchos cambios para las
predicciones de los datos de BAO, lo cual es consistente con el andlisis de [51].

El hecho de incrementar N.g tiene a su vez implicaciones para la forma-
cién de estructura. Incrementar Neg nos lleva a un mayor wy,, (a 2., fija) que
se traduce en una disminucién de wy/wy,. Disminuir la fraccién de bariones
disminuye el apoyo de la presién sentido por la materia antes de la recombi-
nacion, impulsando de esta manera la formacién de estructura en escalas mas
pequenas que el horizonte de sonido en la recombinacion; es decir, a escalas
menores que 150 Mpc. Por lo tanto, incrementar N.g aumenta las abundancias
de cumulos que son sensibles a la amplitud del espectro de potencias en escalas
~ 10 Mpc.

Existe evidencia de que los datos de BAO no son sensibles a los cambios
en N.g debido a que Dy y r, escalan de manera similar y las distancias de
BAO dependen de la razén de estas dos cantidades, ver ec. (5.120). Aqui se
cancela la contribucién que puede ser medida por BAO, es decir el pardametro
rswrléfl, ya que los otros parametros de la distancia del horizonte, r4, no sufren
grandes cambios al permitir que N.g varie de su valor estandar. La misma
cancelacion no ocurre para las mediciones de distancia que calibran de manera
independiente de la RC'F'M como en el caso de la constante de Hubble [39].
Cabe mencionar que en [64] se desarrola una discusion similar acerca de Neg
y su papel en el espactro de potencias, asi como su constriccién en funcion de
diferentes tipos de parametros observacionales.

6.6. Radiacién Oscura y el efecto en los parame-
tros cosmoldégicos

Nuestro interés, después de ver en qué consiste la idea de la Radiacion
Oscura, es poder ver las implicaciones que tiene este tipo de radiacion en la
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cosmologia cuando Ngg es un parametro variable, en contraposicién de los re-
sultados obtenidos cuando se tiene el valor estandar, N.g = 3.046. Para llevar a
cabo este andlisis se hizo uso del cédigo libre CosmoMC Monte Carlo Markov
Chain [65]. Este programa resuelve las ecuaciones cosmolégicas perturbadas
planteadas en el capitulo 5, donde se analiza el plasma acoplado de fotones,
bariones y materia oscura, en conjunto con las ecuaciones explicadas al ini-
cio del presente capitulo. Dicho programa encuentra mediante el método de
Monte Carlo el mejor ajuste de los pardmetros cosmolégicos en las ecuaciones
perturbadas usando datos cosmoldgicos observacionales recientes. Tales datos
incluyen mediciones de la RCFM: WMAPT y ACBAR. Ademas, se incluye-
ron los datos del Telescopio espacial Hubble (HST') para incluir mediciones
de H(z), asi como las mediciones de supernovas tipo la, (SN), y los datos de
Wiggle-z y SDSS para BAO.

Se realizaron numerosas corridas del programa CosmoMC donde se incluye-
ron combinaciones de los conjuntos de datos observacionales antes menciona-
dos tanto para el cédigo estandar donde Ng tiene un valor fijo a Neg = 3.046,
asi como para una version modificada del cédigo, basada en las modificaciones
hechas por R. Keisler et al. [66], donde se permite que este valor pueda variar.
Una parte de las corridas, ademas, permite la variaciéon de la proporcion de
‘He, Y.

En el siguiente analisis vemos cémo se modifican los parametros: Hy, es
decir, la constante de Hubble en la actualidad, Qy0h® = wio, la densidad
de materia oscura (o Qpmh?® = wpuy, Dark Matter en Inglés), 6, el angulo
caracteristico de los picos actsticos ec. (5.89), 7, la profundidad éptica, y Qj4,
la densidad de energfa oscura, asi como Neg y Y,. Es importante senalar que
hay andélisis que consideran el comportamieto de otros pardmetros como la
curvatura, €2, la ecuacién de estado de la energia oscura, wy, asi como el
corrimiento del indice espectral, dng/din k, entre otros [67, 68].
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Cuadro 6.1: Valores de los pardmetros cosmoldgicos a 1o (68 % c.l) para los
datos de WM APT y anadiendo HST, BAO y SN. Ademas se incluyen me-
diciones de ACBAR de multipolos ¢ grandes. Ambas corridas consideran el
valor estandar de Neg = 3.046.

Pardmetro WMAP 4+ HST WMAP + ACBAR
+SN +BAO  +HST + SN + BAO

Neg 3.046 3.046
Hy 69.94713 70.177129
Omoh?  0.113 +0.003 0.114 + 0.003
4 1.039 4 0.002 1.04 + 0.002
T 0.086 + 0.007 0.086 + 0.006

QO 0.72075-53 0.72175:0%5

6.6.1. Analisis de los resultados

A continuacién presentamos los resultados que obtuvimos con el programa
CosmoMC. En el cuadro 6.1 se presentan los resultados de las corridas del
programa CosmoMC sin variar el parametro de la radiacién oscura, es decir
Neg = 3.046 para los conjuntos de datos WM APT+ HST + SN+ BAO y para
mediciones de multipolos altos, ¢, se incluy6 ACBAR. Estos resultados pre-
sentan incertidumbres a 1o, es decir, a una desviacion estandar y concuerdan
con los valores conocidos dentro de la cosmologia del modelo estandar, justo
como se habia analizado en las constricciones impuestas tanto por la RCF M,
supernovas la, asi como estructuras a gran escala en el capitulo 3. La figura
6.4 muestra algunos contornos de confianza a 1o y a 20 para los pardmetros
cosmolégicos de densidad de materia oscura, Qparh?, densidad de constante
cosmolégica, 25 y constante de Hubble, Hy, todos evaluados en la actualidad.
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Figura 6.4: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Qpuh?, Qa v Hp, considerando Neg = 3.046 con los datos de WMAPT +
HST+SN+BAO yWMAPT+ACBAR+ HST+ SN+ BAO en la columna
izquierda y derecha, respectivamente.

En el cuadro 6.2 se presentan los resultados a 1o de las corridas del pro-
grama CosmoMC ahora tomando en cuenta el impacto de la radiacién oscura
en los pardametros cosmoldgicos al considerar Neg un parametro libre. De esta
manera, se puede ver cémo los pardmetros cosmoldgicos analizados en el cua-
dro 6.1 son ahora diferentes al comparar la primera columna del cuadro 6.1
con la ultima columna del cuadro 6.2. Al analizar estas dos columnas vemos
que N.g se ajusta a valores mayores. Al aumentar N.g de 3.046 a 4.3, Hy y
Qo aumentan y los demds parametros permanecen casi igual.

El pardmetro Hy junto con N.g, resultan ser los mas degenerados durante
el andlisis, como se mencioné después de la ec. (6.23). Hy se centra en valores
mas altos y con una desviacion estandar mucho mayor para las mediciones
que sélo incluyen a WM APT dejando en claro una fuerte degeneracién con
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los grados extra relativistas. Lo mismo ocurre al introducir datos de BAO,
WMAPT + BAO, donde se muestra que tampoco se rompe la degeneracién
de N.g con Hj lo cual concuerda con el analisis de la seccion 6.5. Se puede
ver que aumenta el valor central de Neg = 5.53 para WMAPT a Nog = 6.25
para WMAPT + BAO, aunque mantiene la desviacion estandar del orden de
2. Por otro lado, el valor central de la constante de Hubble pasa a ser de
Hy = 80.48 a Hy = 82.01, para los datos de WMAP7T y WMAPT + BAO,
respectivamente, que resultan ser valores demasiado grandes para la constante
de Hubble. Sin embargo, mediciones de H(z) del HST, WMAPT + HST,
rompen la degeneracién considerablemente, como se ve en [69], disminuyendo
el valor de la desviacién estandar en un factor de aproximadamente 2 en Neg y
H,, tanto para el caso de los datos de W M APT como los de WM APT7+ BAO
y centrando el valor de Neg = 4.23, un valor mucho més bajo, y Hy = 75.06,
el cual resulta mas congruente con las constricciones cosmoldgicas ya que este
valor nos da una edad del universo de ¢, = 12.89 giga anos. Una combinacion
de los 3 conjuntos de datos, WM AP7 + BAO + HST, disminuye ain mas la
desviacién estandar y centra el valor de Nog = 4.41 y Hy = 74.67.

Una combinacion de los datos de supernovas la, con los de WM APT,
WMAPT + SN, muestra un comportamiento similar al de la combinacién
WMAPT + HST ya que ambas son mediciones basicamente a z pequenas
y de la constante de Hubble, es decir, constrinen muy bien este valor, rom-
piendo la degeneracion con N.g de manera considerable. Se puede ver que los
datos de BAO tienden a determinar valores mas grandes tanto de Nyg co-
mo de Hj. Sin embargo, la combinacién de todos los datos observacionales
WMAPT+ BAO+ HST + SN constrinen estos parametros dejandolos con el
valor més bajo para la desviacién estandar en Nog = 4.370%5 v Hy = 74.5513:21,
Cabe destacar que estos resultados concuerdan con los obtenidos por M. Ar-
chidiacono et al. [30], F. de Bernardis et al. [63] y A. Smith et al. [70]

En general, el valor de los parametros restantes se ve modificado levemente,
por lo que se puede considerar que no hay degeneracién con esos parametros
y el valor no estandar de Ngg.

En las figuras 6.5, 6.6, 6.7, 6.8 y 6.9 se muestran los contornos de confianza
a lo y 20 para las combinaciones de datos de WM AP7, BAO, HST y SN. Se
ve el comportamiento de los pardametros cosmoldgicos Neg, Qparh?, 0 v Hy y
se puede observar como cambian los valores de estos parametros al dejar libre
Neg con respecto a los estdandar del cuadro 6.1 y la figura 6.1.
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Cuadro 6.2: Valores de los pardmetros cosmolégicos a 1o (68 % c.l) para los
datos de WM APT y anadiendo BAO, HST y SN, dejando libre la densidad

de grados de libertad relativistas Neg-.

Parametro S6lo WMAP WMAP WMAP WMAP
+BAO +HST +BAO + HST
Neost 5.5372:39 6.257222 4231098 4.41 4+ 0.89
H, 80.4815 T 82.01%53%  75.06+£3.39 7467732
Omoh?  0.15440.04  0.1701093,  0.133%393,  0.138 £ 0.016
6 1.033775:0052  1.0320703040  1.03575:008  1.034870-5032
T 0.087 +0.007 0.086 £ 0.007  0.0875:5%°  0.085 4 0.007
Qa 0.7281092  0.715+0.017  0.723+9:9% 0.71273914
Pardmetro ~ WMAP WMAP WMAP WMAP
+SN +BAO +SN  HST+SN  BAO + HST + SN
Neft 4.02798 5717508 413105 4.370%
H, 74.7132 80.14+596 74.71321 74.557321
Onioh? 0.13700:5 0.14315-03 0.1370 0% 0.135 £ 0.015
0 1.0381995%  1.033%3%9%  1.036 £ 0.004 1.03510 0035
T 0.087 £0.007 0.084 4 0.013 0.086 % 0.007 0.0861 5000
Qa 0.726 £0.027  0.71875:01% 0.72570:021 0.71579915
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Figura 6.5: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qpuh? v Hy, considerando N.g variable con los datos de WMAPT y
WMAPT+ BAO del lado izquierdo y derecho, respectivamente.
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Figura 6.6: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qparh?, 0 y Hy, considerando N.g variable con los datos de WM APT +
HST yWMAPT+HST+ BAO del lado izquierdo y derecho, respectivamente.
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Figura 6.7: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qparh?® v Hy, considerando N.g variable con los datos de WMAPT7+ SN

vy WMAPT+ BAO + SN del lado izquierdo y derecho, respectivamente.
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Figura 6.8: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qpurh?, 0 y Hy, considerando N.g variable con los datos de WM APT +
HST + SN.
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Figura 6.9: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qpurh?, 0 v Hy, considerando N.g variable con los datos de WM APT +
BAO + HST + SN.

En el cuadro 6.3 se ven ahora los resultados a 1o para la misma combinacion
de datos que en el andlisis previo y de igual manera tomando a Nz como un
parametro libre, pero esta vez anadiendo datos para multipolos grandes de
las mediciones de ACBAR, ¢ > 1000. Aqui se puede ver que el hecho de
contener ¢ grandes, propicia una constriccién mayor para los valores de Neg y
Hj en todas las combinaciones de datos, incluso para BAQO, aunque este tltimo
con las mayores incertidumbres en los valores centrales, siendo su desviacién
estandar la mas grande tanto para Neg como para Hy. Como se vid en la
seccién 6.3.2 el fenémeno del amortiguamiento de Silk es el responsable de la
mejora en las constricciones. El conjunto de datos que constrine mas a estos
parametros resulta ser el de WMAPT7 + ACBAR + HST + SN con valores
de Ngg = 4.03707 v Hy = 74.86739% y produce una edad del Universo de
to = 12.96+0.51 giga anos. Al igual que en el andlisis previo sin tener en cuenta
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Cuadro 6.3: Valores de los pardmetros cosmolégicos a 1o (68 % c.l) para los
datos de WM AP7 + ACBAR y anadiendo BAO, HST y SN, dejando libre
la densidad de grados de libertad relativistas Neg.

WMAP WMAP WMAP WMAP
Parametro ~ +ACBAR +ACBAR +ACBAR +ACBAR + BAO
+BAO +HST +HST
Neg 467115 4.02255 4281553
Hy 76.3311:35 74.7732 7472733
Onoh? 0.14 + 0.027 0.143+3:931 0.13 4 0.02 0.137139:8
6 1.0367 & 0.0041 1.036773991%  1.0378 4 0.0035 1.0371005
T 0.086 +0.007  0.0867091a  0.087 £ 0.007 0.08710 008
Qa 0.732+£0.029  0.716*3917  0.726 & 0.027 0.71475:01%
WMAP WMAP WMAP WMAP
Parametro  +ACBAR +ACBAR +ACBAR  +ACBAR + BAO
+SN +BAO + SN  +HST + SN +HST + SN
Negt 4687735 4667772 4.0375°7% 4257058
H, 7751008 76.36 704 74.867298 7468733}
Omoh?  0.14140.027  0.143%3931  0.120+£0.015 0.13615:018
6 1.037 £0.004 1.037 £0.0043  1.037870:90% 1.03710 0035
T 0.08879:90T  0.084 +0.006  0.087 4 0.007 0.08615015
Qn 0.72710053 0.717+5018 0.72710052 0.716 £ 0.014
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las ¢ grandes, estos resultados también concuerdan a buena aproximacién con
los obtenidos por M. Archidiacono et al. [30], F. de Bernardis et al. [63] y A.
Smith et al. [70].

En las figuras 6.10, 6.11, 6.12, 6.13 y 6.14 se ven los contornos de confianza
a lo y 20 para las combinaciones de datos de WMAP7+ ACBAR, HST, SN
y BAO. Se ve el comportamiento de los pardametros cosmoldgicos Neg, Qparh?,
6 y Hy y se puede observar como cambian los valores de estos parametros con
respecto a los estandar, a ¢ grandes del cuadro 6.1.

1028 103 1032 1034 10% 1038 104 1042 104 1046 1048
]

Figura 6.10: Contornos de confianza a lo y 20 de los pardmetros cos-
molégicos: Neg, Qparh?, 0 y Hy, considerando N.g variable con los datos de
WMAPT+ ACBAR y WMAPT+ ACBAR + HST del lado izquierdo y de-

recho, respectivamente.



Figura 6.11: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qpuh? v Hy, considerando N.g variable con los datos de WMAPT +

ACBAR+ BAO y WMAPT+ ACBAR + BAO + HST del lado izquierdo y
derecho, respectivamente.
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Figura 6.12: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmoldgicos:
Neg, Qpurh?, 0 v Hy, considerando N.g variable con los datos de WM APT +
ACBAR + SN Y WMAPT + ACBAR + HST + SN del lado izquierdo y

derecho, respectivamente.

W0 0 oM 06 0B 02 02
“JMh- Neﬁ‘

Figura 6.13: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmologicos:
Neg, Qpuh? v Hy, considerando N variable con los datos de WMAPT7 +

ACBAR+ BAO + SN.
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Figura 6.14: Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros cosmolégicos:
Neg, Qparh?, 0 v Hy, considerando N.g variable con los datos de WM APT +
ACBAR+ BAO + HST + SN.

En el cuadro 6.4 se muestran los resultados para las corridas esta vez para
las combinaciones de datos: WMAPT, WMAPT7T+ BAO, WMAPT7 + HST,
WMAPT+BAO+HST y WMAPT+BAO+HST+SN tomando en cuenta la
variacion tanto de los grados de libertad relativistas Nog como de la proporcion
de Helio Y),. En todos los resultados se ve que el valor de la proporciéon de Helio
varia en cerca de un 10 % de su valor estandar Y, ~ 0.24, el cual se discutié en el
capitulo 4, es decir, del orden de Y}, ~ 0.26 —0.27. Para el caso de Neg se puede
ver un comportamiento similar al que se presenté en los analisis anteriores, por
lo que la variacion de Helio no ocasioné muchos cambios ni en el valor central
ni en la desviacién estandar de la radiacion oscura. Lo mismo ocurre para el
caso del pardametro de Hubble, Hy. Los mejores ajustes se obtienen para la
combinacion de datos de WMAPT7 + HST + BAO con Ng = 4.32 + 0.86,
Y, = 0.263100% v Hy = 74.61335, aunque el valor para Hy = 75.127305, que
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Cuadro 6.4: Valores de los pardmetros cosmoldgicos a 1o (68 % c.l) para los
datos de WM APT7 y anadiendo BAO, HST y SN, dejando libre la densidad
de grados de libertad relativistas Neg y la proporién de Helio Y.

Parametro WMAP WMAP WMAP WMAP WMAP

+BAO +HST +BAO +BAO

+HST +HST

+SN

Neg 58 +£2.2 5.97733% 425703 4.32+£0.86  4.45709%
Y, 0.2770.0% 0.27870:057  0.262+£0.01  0.263790%%0  0.26470010

H, 81.27%8%5  81.05%9% 7512730 74.61322 75.16+32)
Qnoh? 0.16073913  0.16470932  0.133%9915  0.136% 007, 0.138%09:8
0 1.033 4+ 0.005 1.03240.004 1.035+0.004 1.035+0.003  1.035+003
T 0.087£0.014  0.08570015  0.0867000c  0.084+0.006  0.085%( 00

Qa 0.725+0.032  0.71670016  0.72370058  0.71475018  0.715+£0.015

tiene menos incertidumbre, se obtiene para la combinaciéon WMAPT + HST.

Cabe destacar que durante las corridas se mantuvo la consistencia de BBN
ya que consideramos que el valor de la proporcion de Helio no debe cambiar
mucho durante esa época, aunque presente degeneracién con Nqg. En las figuras
6.15, 6.17, 6.16, 6.18 y 6.19 se muestran los contornos de confianza a 1o y 20
para los conjuntos de datos antes mencionados. Se observan ahi los parametros
Negr, Qparh?, Hy, 0y Y,. Ademds, se puede ver que la degeneracién de Y, con
Neg se mantiene alrededor de la linea de consistencia, tal como se muestra en
la figura 6.3 donde se analiza el caso donde no hay consistencia en la época de
BBN y por ende Y, y Neg tienen comportamientos completamente diferentes;
comparese la figura 6.3 con el panel inferior izquierdo de la figura 6.15. Sin
embargo, debido a las restricciones impuestas sobre esta época, concentramos
nuestro analisis para el caso en el que dicha consistencia se mantiene.
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Figura 6.15: Contornos de confianza a 1o y 20 de los pardmetros cosmoldgi-
cos: Neg, Yy, Qpuh? y Hy, considerando Neg v Y, variables con los datos de
WMAPT.
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Figura 6.16: Contornos de confianza a 1o y 20 de los pardmetros cosmologi-
cos: Negr, Yy, Qp wh?y Hy, considerando Neg y Y, variables con los datos de
WMAPT7+ BAO.
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Figura 6.17: Contornos de confianza a 1o y 20 de los pardmetros cosmoldgi-
cos: Neg, Yy, Qpuh? v 0, considerando Neg y Y, variables con los datos de
WMAPT+ HST.
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Figura 6.18: Contornos de confianza a 1o y 20 de los pardmetros cosmoldgi-
cos: Neg, Yy, Qpuh? y Hy, considerando Ng y Y, variables con los datos de
WMAPT+ BAO + HST.
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Figura 6.19: Contornos de confianza a 1o y 20 de los pardmetros cosmoldgi-
cos: Neg, Yy, Qpuh? y Hy, considerando Neg v Y, variables con los datos de
WMAPT7+ BAO + HST + SN.
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Conclusiones

El entendimiento del Universo en todo su conjunto puede ser complicado,
aunque bajo ciertas aproximaciones resulta mas sencillo. Es en ese sentido
que se realizo el presente trabajo, tomando en cuenta ciertas consideraciones
acerca del Universo actual, asi como el primigenio y se llegd a entender a
grandes rasgos las implicaciones de la existencia de la Radiacion Oscura en los
parametros del modelo estandar de cosmologia moderna AC'DM.

Recapitulando brevemente, podemos decir que en el capitulo 1 se plantea-
ron los resultados observacionales que nos introducen a los diversos parametros
que describen la dindmica en el Universo, el cual ha estado en expansion y des-
de hace algin tiempo, se encuentra en expansion acelerada.

En el capitulo 2 se explico el formalismo teérico del cual parte el mode-
lo estandar de cosmologia moderna ACDM que se basa principalmente en
la Relatividad General de Einstein, asi como en la métrica de Friedmann-
Robertson-Walker (FRW). Se hizo mencién de la importancia de la homoge-
neidad e isotropia para poder describir de manera eficaz el comportamiento
del Universo a gran escala. De igual manera se explico brevemente el papel
de la energia oscura dentro de la dinamica universal, haciéndo énfasis en la
constante cosmoldgica de Einstein A. De igual modo, se hizo una breve intro-
duccion a los modelos de quintaesencia como alternativa al modelo estandar
para explicar la dindmica cosmoldgica.

En la seccién correspondiente al capitulo 3 se trataron las observaciones
que evidencian la existencia de la energia oscura, la cual es la encargada de
la expansién acelerada del Universo en la época actual. Igualmente se hizo
incapié en las resticciones que imponen tanto las supernovas Ia como las es-
tructuras a gran escala, EGFE, la radiacion césmica de fondo de microondas,
RCF M, para los modelos que pretendan explicar la dindmica universal.

En el capitulo 4 se explico, desde la termodindmica, el comportamiento del
Universo primigenio. Ademas, se hizo menciéon de las abundancias césmicas
provenientes de la nucleosintesis primordial, las cuales constituyen a su vez,
una posible restriccién para el valor de Nyg.

En el siguiente capitulo se hizo una breve introduccion a la teoria de pertur-
baciones cosmologicas usando la norma newtoniana. Desde esta perspectiva, se
explico el comportamiento tanto de la RC'F M como de las BAO y se mostroé la
fisica de tales fenomenos.

Finalmente se presento en el capitulo 6 el concepto de Radiacion Oscura, el
cual se ve reflejado directamente mediante el pardmetro N.g y representa a los
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grados efectivos de libertad relativistas. Dicho parametro tiene una naturaleza
aun desconocida, pues no se sabe que clase de particulas o campos puedan
estarlo originando, siendo los neutrinos estériles uno de los posibles candidatos
para explicarlo. De ser neutrinos estériles relativistas, éstos se deberian com-
portar como neutrinos desde el punto de vista de la teoria de perturbaciones
cosmoldgicas. Es por ello que se hizo referencia a las ecuaciones perturbativas
(6.18), (6.19), (6.20), (6.21) donde se encuentra implicitamente el pardmetro
de los grados de libertad de neutrinos N.g el cual, si varia de su valor estandar
Neg = 3.046, durante la época de la radiaciéon, modifica los pardmetros cos-
mologicos, asi como el espectro de potencias, como se explico en la figura 6.2.

Sin embargo, no hay datos suficientes para saber si su origen viene direc-
tamente de los neutrinos estériles que obedecen las ecuaciones perturbativas a
ese nivel, por lo que ésta sigue siendo hasta el momento una hipétesis. Es por
ello que el presente analisis se enfoco en los efectos de la radiacion oscura, ya
que este tipo de radiacién influye de manera considerable en los pardmetros
del modelo AC'DM, en especial, existe una degeneracién entre la densidad de
radiacion, wyqq, ec. (6.1) con la densidad de materia total w,, para una z.
fija (ya que este valor estd bien determinado por las mediciones) como se vio
en la ec. (6.23), lo que conlleva a una degeneracién directa entre Neg y Ho.
Incrementar N.g aumenta las abundancias de cimulos que son sensibles a la
amplitud del espectro de potencias en escalas ~ 10 Mpc, debido a que esto
nos lleva a un mayor w,, (a z., fija) que se traduce en una disminucién de la
razon wy/wy,. La disminucién en esta razén impulsa la formacién de estructura
a escalas mas pequenas que 150 Mpc, debido a la disminucién del apoyo de
presion sentido por la materia antes de la recombinacién.

Asi mismo, existe una degeneracién entre N.g y la proporcién de Helio,
Y,, aunque todavia esta degeneracion en la época de BBN se encuentra en
discusién. Es en ese sentido eso que resulta importante ver cuales medicio-
nes cosmoldgicas son las que rompen tales degeneraciones y de esta manera
constrenir el valor que adquiere la Radiacion Oscura.

Posterior al andlisis, se presentaron los resultados seleccionados prove-
nientes de las multiples corridas del programa CosmoMC. En esta parte se
muestran las ya mencionadas degeneraciones que impone Nog sobre los demas
parametros, en especial sobre Hy. Se vié que debido a la manera en céomo es-
calan las observables de BAQO, estas mediciones no constrifien los valores para
la Radiacion Oscura y por el contrario aumentan las degeneraciones e incer-
tidumbre con los valores de Hy. En cambio, mediciones del HST y SN son
mas eficaces al momento de romper esta degeneracion, asi como para cons-
trenir los parametros antes mencionados, con lo que se obtuvo un valor de
Neg = 4.37083 es decir, con aproximadamente un grado extra relativista, tal
como lo sugiere la literatura estudiada. Ademds, arrojan un valor para la cons-
tante de Hubble en la actualidad de Hy = 74.557522 el cual corresponde a una
edad del Universo t, = 12.867):2> giga afios, que aunque es un poco baja, su
incertidumbre se encuentra en el intérvalo permitido comparandolo con edades
de cumulos globulares que sugieren una edad del Universo t, > 11 — 12 giga
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anos. Dichos resultados se obtuvieron con la combinacion de las mediciones de
7 anos de WM AP mas mediciones tanto del pardmetro H(z) del HST, como
de supernovas la y mediciones de Wiggle-z y SDSS para BAO.

Por otro lado, se observo que incluir multipolos ¢ grandes para las medi-
ciones de la RC'FM tienen un efecto positivo al momento de constrenir los
parametros que presentan grandes desviaciones estandar. Incluso para las me-
diciones de BAQ, los ¢ grandes propiciaron mejoria en las constricciones, que
se puede deber al efecto Sachs-Wolfe integrado tempranamente o al fenémeno
del amortiguamiento de Silk, aunque la causa ain se encuentra en discusién.

Fue asf que el valor de la radiacién oscura se constriii a Neg = 4.037072 el cual

correspondié a la combinacion WMAPT+ ACBAR+ HST + SN, es decir, las
mediciones de 7 anos de W M AP més datos de multipolos grandes de ACBAR,
asi como mediciones del pardmetro H(z) del telescopio espacial Hubblede y de
distancias luminicas de supernovas la. De la misma forma, este conjunto de
datos constriné el valor para la constante de Hubble en Hy = 74.8675 9%, el cual
se traduce en una edad del Universo ¢y = 12.96 + 0.51 giga anos la cual es atin
mayor y mas consistente con las cotas impuestas por los cumulos globulares
mas antiguos.

Para el caso en que se permite que tanto la proporcion de Helio, Y}, como
Neg varien, se observo que el valor de los parametros obtenidos para el analisis
donde sélo cambia Nt no difiere de manera considerable cuando se varfa Y.
Sin embargo, cabe destacar que el introducir grados extra relativistas produce
una mayor proporcion de Helio, pasando de ser su valor estdndar Y, ~ 0.24 a
Y, ~ 0.26 — 0.27, tal como lo sugiere el andlisis de la seccién 6.4, por lo que
hay concordancia con lo establecido en la literatura. A pesar de que durante
la época de BBN es posible que Y, y Neg varien, es una consideraciéon que
aln estd en discusion por la comunidad cientifica, debido a las incertidumbres
en las mediciones de Y,. De manera estandar, se considera que el valor de
estos parametros durante BB N no debe cambiar mucho, por lo que en nuestro
analisis se considerd siempre la consistencia en BBN.

Los datos de BAO no fueron de mucho beneficio para romper las degene-
raciones que impone N, a pesar de ser excelentes reglas estandar como se
vio en la seccién 5.3, debido a que los parametros de BAQO son variables de
la razon de las distancias Dy y rs y éstas cancelan la contribucion que puede
ser medida por BAO, es decir el pardmetro Tswiﬁ. La misma cancelacién no
ocurre para las mediciones de distancia que calibran de manera independiente
de la RCFM como en el caso de la constante de Hubble. Esto ocasioné que
con BAO aumentara la degeneracién con Nz, mientras que mediciones de
H(z) del HST y supernovas Ia si pudieron romper dichas degeneraciones. Fu-
turas observaciones de H(z) y distancias luminicas de supernovas la, tendrén
un efecto en romper ain mas las incertidumbres en Neg que introduce BAO.
Confiamos en que los resultados del satélite Planck en 2013, los cuales incuyen
mediciones de ¢ grandes, puedan brindar nuevas posibilidades para constrenir
mas el valor de Nog asi como la época de aparicion de la Radiacion Oscura y
por medio de experimentos con neutrinos desentranar su naturaleza y origen.
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Apéndice A
Detalles de CAMB y CosmoMC

A.1. Los programas CAMB y CosmoMC

A.1.1. CAMB (Code for Anosotropies in the Microwave
Background)

Codigo para modelar las anisotropias en la RC'F'M elaborado por Antony
Lewis [71] y Anthony Challinor en lenguaje de Fortran90 y usando la norma
asincronal. Originalmente basado en CMBFAST, desarrollado por Uros Seljak
y Matias Zaldarriaga, a su vez basado en el cédigo Bolttzman escrito por
Edmund Bertschinger, Chung-Pei Ma y Paull Bode.

CAMB es a también usado como parte del paquete de estimacién de parame-
tros CosmoMC.

Caracteristicas

= Compatible con modelos cerrados, abiertos o planos.
= Modos escalares, vectoriales y tensoriales incluyendo polarizacion.

= (), funciones de tranferencia de materia, espectro de potencias de la
materia y og como datos de salida.

= Calculos rdpidos con una precisién de ~ 0.3 — 0.1 % con niveles contro-
lables de precision.

= Codigo en Fortran 90 estructurado y extendible con facilidad.

= Un apoyo eficiente para neutrinos masivos.

1Una norma que permite al observador estar situado en el marco de referencia de la
materia oscura, de tal manera que su velocidad con respecto a ella es cero. Esta norma
es usada por los c6digos CMBFAST y CAMB para resolver las ecuaciones perturbativas
cosmoldgicas [72].
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s Calculos absolutos de un espectro de potencias inicialmente normalizado.

= Paralelizado internamente para una rapida ejecuciéon en maquinas con
multiprocesadores.

= CAMB se puede usar con CosmoMC para estimacion de parametros por
el método de Monte Carlo.

» Fcuacién de estado constante o variable.
= Cadlculos de lentes del espectro de potencias de la RCFM.
= Permite las condiciones iniciales generales adiabaticas o de isocurvatura.

= Cadlculos precisos de todo el espacio de las lentes del espectro de poten-
cias.

» Interfaz integrada a HALOFIT para ajustes no lineales.

» Permite masas de neutrino arbitrariamente desdobladas.

A.1.2. CosmoMC (Cosmological Monte Carlo)

CosmoMC es un programa basado en Fortran90 y usa Cadenas de Markov
con el método de Monte-Carlo (MCMC) que se encarga de explorar el espacio
de parametros cosmoldgicos, junto con un codigo para analizar las muestras
de Monte-Carlo. Se basa en CAMB para brindar la parte tedrica del espectro
de potencias de la materia. El programa puede ser corrido en una méquina
con multiples procesadores y brindar buenos resultados en un par de horas.
De igual manera se puede correr en un cluster [71].

Por defecto, CosmoMC usa un algoritmo simple de Metropolis, pero hay
opcién de explorar métodos més complicados de exploracion del espacio de
parametros. El programa toma como entradas estimados de los valores cen-
trales y las incertidumbres en los diversos parametros a analizar. La densidad
propuesta puede utilizar la informacién sobre las correlaciones de los parame-
tros a partir de una matriz de covarianza suministrada: el uso de una mejo-
rard significativamente el rendimiento.

Hay dos programas suministrados, CosmoMC y Getdist. El primero realiza
la parte de Monte-Carlo y produce un conjunto de archivos .txt que contiene
cadenas y archivos de salida (los archivos binarios .data que contiene el espectro
de potencias tedrico de la RCFM). El programa Getdist analiza los archivos
txt calculando estadisticas y los archivos de salida requeridos para los graficos
en 1D, 2D y 3D.

Parametrizaciones

El rendimiento de MCMC puede ser mejorado al usar parametros que ten-
gan una distribucién cercana a ser Gaussiana. Los parametros por defecto son:
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1. Qyh%: la densidad fisica de bariones.

2. Quroh?: la densidad fisica de materia oscura(materia oscura + neutrinos
masivos).

3. 0: 100*(la razén de (aprox.) el horizonte de sonido con la distancia dia-
metral angular).

4. 7: la profundidad 6ptica de la reionizacién.
5. Q4: la densidad correspondiente a la curvatura.

6. f,: la fraccién de densidad de materia oscura en forma de neutrinos
masivos.

7. w: la ecuacién de estado (asumida constante) de la energia oscura (tam-
bién denominada quintaesencia).

8. ng: la escala del indice espectral.
9. ny: el tensor del indice espectral.
10. nyun: las corridas del indice escalar espectral.

11. logA: In[10™ A, donde A, es la potencia del superhorizonte primordial
en la perturbacién de curvatura a una escala de 0.05Mpc™!.

12. r: la razén A;/As, donde A, es la potencia primordial en la parte trans-
versa del tensor métrico sin traza.

13. asz: Ag,, una normalizacién (asumida como independiente de otros parame-
tros)

Parametros como Hy y {25 son derivados de los parametros antes mencio-
nados. Usar # en lugar de Hy es mas eficiente ya que estd mucho menos corre-
lacionado con otros parametros. Hay una prioridad implicita 40 < Hy < 100.
Los archivos .txt que contienen las listas de cadenas derivan los pardmetros
que surgen de los 13 parametros base. Por defecto estos son: 14: Q,, 15: edad
del universo, 16: 2, 17: 03, 18: Zce, 19: 119 y 20: Hy. 119 es la razén del tensor
escalar Cy a £ = 10.

Las prioridades
Las prioridades que se encuentran por defecto en los parametros son:
s 40 < Hy < 100
s —0.3<Q,<0.3

n 10Ganos<edad<20Ganos
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No hay prioridad en la positividad de €25
Toda la informacién detallada sobre CAMB y CosmoMC se encuentra en
la pagina oficial de A. Lewis [71] en la parte de cosmologia.

A.2. Cadenas de Markov en el método de Monte-
Carlo (MCMOQ).

El muestreo MCMC proporciona una forma muy eficiente de generar una
lista de muestras de una distribucion de probabilidad. Todo lo que se requie-
re es una funcién para calcular la probabilidad dado un conjunto de valores
de parametros. Una sola muestra es una coordenada en el n — D espacio de
parametros, y el método de muestreo asegura que la densidad de ntimero de
las muestras sea asimptoticamente proporcional a la densidad de probabilidad

[65).

A.2.1. El algoritmo Metrépolis-Hastings

El algoritmo que se usa para generar las muestras para su posterior dis-
tribucion usando Cadenas de Markov es el algoritmo de Matropolis-Hastings.
Una Cadena de Markov se mueve de su posicion en el espacio de parametros 6;
a su siguiente posicién 6y, con una probabilidad de transicién T'(6y, 6,), don-
de # etiqueta a un vector con valores de parametros. El kernel de transicién
Metrépolis-Hastings T'(61,602), es escogido de tal manera de que la Cadena de
Markov tiene una distribucién estacionaria y asimptdética igual a P(6), donde
P(0) es la distribucién de la que deseamos muestrear. Esto es hecho usando
una densidad de distribucién arbitraria propuesta ¢(0,,0,.1) para proponer
un nuevo punto 6,7 dado, la cadena ya se encuentra en 6,,.

Si la cadena comienza en una posicién aleatoria en el espacio de pardame-
tros, le tomarda algo de tiempo equilibrarse antes de que comience la muestra
de la distribuciéon posterior. Después de ese tiempo, cada posicion de la ca-
dena estd en una muestra correlacionada de la posterior. La correlacion es
particularmente obvia si la propuesta no es aceptada, es decir que hay dos o
mas muestras exactamente en el mismo punto. Sin embargo, utilizando sola-
mente posiciones ocasionales (adelgazando la cadena), se puede dar el tiempo
a la cadena para moverse a una posicién no correlacionada en el espacio de
parametros y es asi que se obtienen muestras independientes. Las pequenas
correlaciones residuales entre las muestras no son de importancia en casi todos
los calculos, aunque producen un error de Monte-Carlo en los resultados maés
dificiles de evaluar.

Para saber mas del método de MCMC se puede revisar el trabajo de A.
Lewis y S. Bridle [65] donde explican a detalle su funcionamiento y su papel
en el programa CosmoMC.

116



Bibliografia

1]

[7]
8]

[9]

[10]

[11]

[12]

[13]

H. Karttunen, P. Kroger, H. Oja, M. Poutanen, K. J. Donner, Funda-
mental Astronomy, (Springer-Verlag Berlin Heidelberg Editorial, 2007,
5. Edition).

Ta-Pei Cheng, Relativity Gravitation and Cosmology, (Oxford Master Sa-
ries in Particle Physics, Astrophysics, and Cosmology, 2005, 1. Edition)

Y

C. Marinoni, J. Bel and A. Buzzi, “The Scale of Cosmic Isotropy,” ar-
Xiv:1205.3309 [astro-ph.CO].

L. Amendola and S. Tsujikawa, Dark Energy, Theory and Observations,
(Cambridge University Press , 2010, 1. Edition).

A. A. Penzias and R. W. Wilson, “A Measurement of excess antenna
temperature at 4080-Mc/s,” Astrophys. J. 142, 419 (1965).

J. L. Cervantes-Cota, S. De Lope Amigo, Cosmologia hoy: una revision,
(Revista Integracién, vol 25, No 2 2007, pag. 99-129 ).

http://fisicaacustica.blogia.com /2008 /septiembre.php, 2008

W. Hu and M. White, La sinfonia cdsmica, (Scientific American Lati-
noamérica, La nueva cosmologia, ano 2 Num. 21).

E. Komatsu et al. [WMAP Collaboration], “Seven-Year Wilkinson Mi-
crowave Anisotropy Probe (WMAP) Observations: Cosmological Inter-
pretation,” Astrophys. J. Suppl. 192, 18 (2011) [arXiv:1001.4538 [astro-
ph.CO]].

K. Krisciunas, “The Usefulness of Type la Supernovae for Cosmology -
a Personal Review,” arXiv:1205.6835 [astro-ph.CO].

J. L. Cervantes-Cota, “Los mas grandes misterios de la fisica contempo-
ranea: materia y energia oscura en el universo,” Departamento de Fisica,
Instituto Nacional de Investigaciones Nucleares.

R. M. Wald, General Relativity, (The University of Chicago Press , 1984,
1. Edition).

S. Carroll, Spacetime and Geometry, (Addison Wesley , 2004, 1. Edition).

117



[14] A. Aviles, A. Bastarrachea-Almodovar, L. Campuzano and H. Quevedo,
“Extending the generalized Chaplygin gas model by using geometrother-
modynamics,” Phys. Rev. D 86, 063508 (2012) [arXiv:1203.4637 [gr-qc]|.

[15] J. Magueijo, Mds rdpido que la velocidad de la luz, (Fondo de cultura
econémica, 2006, 1. edicién).

[16] Araujo Vitor, Pacifico Maria Jose, “Lorenz-like chaotic attractors revi-
sed,” arXiv:0804.3617v2 [math.DS].

[17] G. Borner, The Early Universe, (Springer-Verlag, 2003, 4. Edition).
[18] J. L. Cervantes-Cota, Notas del curso Cosmologia Fisica (2009)
[19] http://map.gsfe.nasa.gov/media/060915/index.html, 2012.

[20] E. J. Copeland, M. Sami and S. Tsujikawa, “Dynamics of dark energy,”
Int. J. Mod. Phys. D 15, 1753 (2006) [hep-th/0603057].

[21] J.L. Cervantes-Cota Induced Gravity and Cosmology, Tesis Doctoral,
Konstanz University, (1996).

[22] S. Weinberg, Gravitation and Cosmology: Principles and Aplications of
the General Theory of Relativity, (Massachusetts Institute of Thechno-
logy , 1972, 1. Edition).

[23] G. Steigman, “Primordial Nucleosynthesis After WMAP,” ar-
Xiv:0909.3270 [astro-ph.CO].

[24] J. L. Cervantes-Cota and G. Smoot, “Cosmology today-A brief review,”
AIP Conf. Proc. 1396, 28 (2011) [arXiv:1107.1789 [astro-ph.CO]].

[25] E. P. B. A. Thushari, R. Nakamura, M. Hashimoto and K. Arai, “Brans-
Dicke model constrained from Big Bang nucleosynthesis and magnitude
redshift relations of Supernovae,” arXiv:1007.1060 [astro-ph.CO)].

[26] C.-P. Ma and E. Bertschinger, “Cosmological perturbation theory in the
synchronous and conformal Newtonian gauges,” Astrophys. J. 455, 7
(1995) [astro-ph/9506072].

[27] B. A. Bassett and R. Hlozek, “Baryon Acoustic Oscillations,” Dark
Energy, Ed. P. Ruiz-Lapuente (2010, ISBN-13: 9780521518888) [ar-
Xiv:0910.5224 [astro-ph.CO]].

[28] D. J. Eisenstein, H.-j. Seo and M. J. White, 1, “On the Robustness of the
Acoustic Scale in the Low-Redshift Clustering of Matter,” Astrophys. J.
664, 660 (2007) [astro-ph/0604361].

[29] D. J. Eisenstein and C. L. Bennett, “Cosmic sound waves rule,” Phys.
Today 61IN4, 44 (2008).

118



[30]

[31]

[33]

[34]

[35]

[36]

[38]

[39]

[40]

[41]

[42]

M. Archidiacono, E. Calabrese and A. Melchiorri, “The Case for Dark
Radiation,” Phys. Rev. D 84, 123008 (2011) [arXiv:1109.2767 [astro-
ph.CO]].

G. Mangano, A. Melchiorri, O. Mena, G. Miele and A. Slosar, “Present
bounds on the relativistic energy density in the Universe from cosmolo-
gical observables,” JCAP 0703, 006 (2007) [astro-ph/0612150].

K. Ichikawa, M. Kawasaki, K. Nakayama, M. Senami and F. Takahashi,
“Increasing effective number of neutrinos by decaying particles,” JCAP

0705, 008 (2007) [hep-ph/0703034 [HEP-PH]].

M. Kaplinghat and M. S. Turner, “Precision cosmology and the den-
sity of baryons in the universe,” Phys. Rev. Lett. 86, 385 (2001) [astro-
ph /0007454

S. H. Hansen, G. Mangano, A. Melchiorri, G. Miele and O. Pisanti,
“Constraining neutrino physics with BBN and CMBR,” Phys. Rev. D
65, 023511 (2002) [astro-ph/0105385].

J. A. Peacock, “Large scale structure and matter in the universe,” Phil.
Trans. Roy. Soc. Lond. A 361, 2479 (2003) [astro-ph/0309238].

K. Ichikawa, M. Kawasaki and F. Takahashi, “Constraint on the Effective
Number of Neutrino Species from the WMAP and SDSS LRG Power
Spectra,” JCAP 0705, 007 (2007) [astro-ph/0611784].

P. Crotty, J. Lesgourgues and S. Pastor, “Measuring the cosmological
background of relativistic particles with WMAP,” Phys. Rev. D 67,
123005 (2003) [astro-ph/0302337].

S. Bashinsky, “Mapping Cosmological Observables to the Dark Kinetics,”
Submitted to: Astrophys.J. [arXiv:0707.0692 [astro-ph]].

Z. Hou, R. Keisler, .. Knox, M. Millea and C. Reichardt, “How Ad-
ditional Massless Neutrinos Affect the Cosmic Microwave Background
Damping Tail,” arXiv:1104.2333 [astro-ph.CO].

S. Dodelson, A. Melchiorri and A. Slosar, “Is cosmology compatible
with sterile neutrinos?,” Phys. Rev. Lett. 97, 041301 (2006) [astro-
ph/0511500].

K. N. Abazajian, M. A. Acero, S. K. Agarwalla, A. A. Aguilar-Arevalo,
C. H. Albright, S. Antusch, C. A. Arguelles and A. B. Balantekin et al.,
“Light Sterile Neutrinos: A White Paper,” arXiv:1204.5379 [hep-ph].

A. Coc, “Primordial Nucleosynthesis,” arXiv:1208.4748 [nucl-ex].

119



[43]

[44]

[45]

[46]

[47]

[48]

[51]

[52]

[53]

[54]

[ALEPH and DELPHI and L3 and OPAL and SLD and LEP Electroweak
Working Group and SLD Electroweak Group and SLD Heavy Flavour
Group Collaborations|, Phys. Rept. 427, 257 (2006) [hep-ex/0509008].

Y. L. Izotov and T. X. Thuan, “The primordial abundance of 4He: evi-
dence for non-standard big bang nucleosynthesis,” Astrophys. J. 710,
L67 (2010) [arXiv:1001.4440 [astro-ph.CO]].

E. Aver, K. A. Olive and E. D. Skillman, “A New Approach to Syste-
matic Uncertainties and Self-Consistency in Helium Abundance Deter-
minations,” JCAP 1005, 003 (2010) [arXiv:1001.5218 [astro-ph.CO]].

E. Aver, K. A. Olive and E. D. Skillman, “Mapping systematic errors
in helium abundance determinations using Markov Chain Monte Carlo,”
JCAP 1103, 043 (2011) [arXiv:1012.2385 [astro-ph.CO]].

A. A. Aguilar-Arevalo et al. [MiniBooNE Collaboration|, “Event Excess
in the MiniBooNE Search for v, — 7, Oscillations,” Phys. Rev. Lett.
105, 181801 (2010) [arXiv:1007.1150 [hep-ex]].

G. Mention, M. Fechner, T. Lasserre, T. .A. Mueller, D. Lhuillier, M. Cri-
bier and A. Letourneau, “The Reactor Antineutrino Anomaly,” Phys.
Rev. D 83, 073006 (2011) [arXiv:1101.2755 [hep-ex]].

G. Mangano, G. Miele, S. Pastor, M. Peloso, “A precision calculation
of the effective number of cosmological neutrinos,” Phys. Rev. B 534, 8
(2002) [astro-ph/0111408].

S. Bashinsky and U. Seljak, “Signatures of relativistic neutrinos in CMB
anisotropy and matter clustering,” Phys. Rev. D 69, 083002 (2004)
[astro-ph/0310198].

D. J. Eisenstein and M. J. White, “Theoretical uncertainty in baryon
oscillations,” Phys. Rev. D 70, 103523 (2004) [astro-ph/0407539].

R. Keisler, C. L. Reichardt, K. A. Aird, B. A. Benson, L. E. Bleem,
J. E. Carlstrom, C. L. Chang and H. M. Cho et al., “A Measurement
of the Damping Tail of the Cosmic Microwave Background Power Spec-
trum with the South Pole Telescope,” Astrophys. J. 743, 28 (2011) [ar-
Xiv:1105.3182 [astro-ph.CO]].

7.-K. Guo and Y.-Z. Zhang, “Primordial power spectrum versus exten-
sion parameters beyond the standard model,” Phys. Rev. D 85, 103519
(2012) [arXiv:1201.1538 [astro-ph.CO]].

R. Durrer, The cosmic microwave background, (Cambridge University
Press, 2008, 1. Edition)

120



[55]

[60]

[61]

[62]

[63]

[64]

[65]

[66]

[67]

K. Ichikawa, T. Sekiguchi and T. Takahashi, “Probing the Effective Num-
ber of Neutrino Species with Cosmic Microwave Background,” Phys. Rev.
D 78, 083526 (2008) [arXiv:0803.0889 [astro-ph]].

C. Boehm, M. J. Dolan and C. McCabe, “Increasing Neff with particles
in thermal equilibrium with neutrinos,” [arXiv:1207.0497 [astro-ph.CO]].

S. Dodelson, Modern Cosmology, (Academic Press, 2003, 1. edition).

V. Simha and G. Steigman, “Constraining The Early-Universe Baryon
Density And Expansion Rate,” JCAP 0806, 016 (2008) [arXiv:0803.3465
[astro-ph]].

O. E. Bjaelde, S. Das and A. Moss, “Origin of Delta N, ;s as a Result of an
Interaction between Dark Radiation and Dark Matter,” arXiv:1205.0553
lastro-ph.CO].

M. Peimbert, V. Luridiana and A. Peimbert, “Revised Primordial Helium
Abundance Based on New Atomic Data,” Astrophys. J. 666 (2007) 636
[astro-ph/0701580].

G. Steigman, “Neutrinos And Big Bang Nucleosynthesis,” ar-
Xiv:1208.0032 [hep-ph].

W. Sutherland, “On measuring the absolute scale of baryon acoustic
oscillations,” arXiv:1205.0715 [astro-ph.CO].

F. de Bernardis, A. Melchiorri, L. Verde and R. Jimenez, “The Cosmic
Neutrino Background and the Age of the Universe,” JCAP 0803, 020
(2008) [arXiv:0707.4170 [astro-ph]].

S. Riemer-Sorensen, D. Parkinson, T. Davis and C. Blake, “Simulta-

neous constraints on the number and mass of relativistic species,” ar-
Xiv:1210.2131 [astro-ph.CO].

A. Lewis and S. Bridle, “Cosmological parameters from CMB and other
data: A Monte Carlo approach,” Phys. Rev. D 66, 103511 (2002) [astro-
ph/0205436].

http://pole.uchicago.edu/public/data/keisler11/, 2012.

S. Joudaki, “Constraints on Neutrino Mass and Light Degrees of Freedom
in Extended Cosmological Parameter Spaces,” arXiv:1202.0005 [astro-
ph.CO].

S. Joudaki, K. N. Abazajian and M. Kaplinghat, “Are Light Sterile Neu-
trinos Preferred or Disfavored by Cosmology?,” arXiv:1208.4354 [astro-
ph.CO].

121



[69]

[30]

E. Calabrese, M. Archidiacono, A. Melchiorri and B. Ratra, “The impact
of a new median statistics Hy prior on the evidence for dark radiation,”
arXiv:1205.6753 [astro-ph.CO].

A. Smith, M. Archidiacono, A. Cooray, F. De Bernardis, A. Melchiorri
and J. Smidt, “The Impact of Assuming Flatness in the Determination of
Neutrino Properties from Cosmological Data,” Phys. Rev. D 85, 123521
(2012) [arXiv:1112.3006 [astro-ph.CO]].

http://cosmologist.info/, 2012.
http://cosmologist.info/notes/CAMB.pdf, 2012.

J. Binney and S. Tremaine, Galactic Dynamics, (Pricenton Series in
2008, 2. Edition).

B. F. Schutz, A first course in general relativity , (Cambridge University
Press 1985, Sixteenth printing 2004 ).

A. Liddle, An introduction to modern cosmology , (Wiley Editorial 2003,
2. Edition).

L. Bergstrom and A. Goobar, Cosmology and particle astrophysics ,
(Springer Editorial 2006, 2. Edition).

U. Seljak, A. Slosar and P. McDonald, “Cosmological parameters from
combining the Lyman-alpha forest with CMB, galaxy clustering and SN
constraints,” JCAP 0610, 014 (2006) [astro-ph/0604335].

L. J. Hall and S. J. Oliver, “Why are neutrinos light? - An Alternative,”
Nucl. Phys. Proc. Suppl. 137, 269 (2004) [hep-ph/0409276].

M. Moresco, L. Verde, L. Pozzetti, R. Jimenez and A. Cimatti, “New
constraints on cosmological parameters and neutrino properties using
the expansion rate of the Universe to z 1.75,” arXiv:1201.6658 [astro-
ph.CO].

J.-Q. Xia, H. Li, G.-B. Zhao and X. Zhang, “Determining Cosmological
Parameters with Latest Observational Data,” Phys. Rev. D 78, 083524
(2008) [arXiv:0807.3878 [astro-ph]].

122



Agradecimientos

Agradezco en este trabajo a todas las personas que me apoyaron tanto en mi
formacion profesional como en el dmbito humano. Principalmente agradezco
a mi director de tesis, el Dr. Jorge Luis Cervantes Cota por inspirarme a
desarrollarme en esta rama de la ciencia, la cosmologia, asi como su apoyo
y ensenanzas durante el posgrado. Asi mismo agradezco a mis tutores el Dr.
Lukas Nellen y el Dr. Octavio Valenzuela por sus consejos y correcciones y
al sinodal, el Dr. Azel de la Macorra por sus prequntas y comentarios. De
1gual manera agradezco al Instituto Nacional de Investigaciones Nucleares por
brindarme sus instalaciones durante el desarrollo de este trabajo, asi como
a la Universidad Nacional Autonoma de México por permitir desarrollarme
durante la maestria. Cabe destacar que sin el apoyo de Conacyt no hubiera
podido concluir satisfactoriamente mis estudios, por lo que le agradezco de la
misma forma.

A su vez en este trabajo estdn muchas experiencias y ensenanzas de los
amigos que conoci durante estos dos anos, a los cuales les agradezco su amis-
tad. Muchas gracias a mis padres y hermana por brindarme siempre su apoyo y
entusiasmo durante mi formacion. Pero sobre todo dedico este trabajo a Patri-
cia Osuna y le agradezco la paciencia y el amor que me tuvo durante dos anos
a pesar de soportar la distancia. Sin duda ella me mostro en estos anos muchas
cosas acerca de mi mismo que en un posgrado no seria capaz de aprender.

123



	Portada

	Resumen
	Índice General
	Introducción
	Capítulo 1. Observaciones Cosmológicas
	Capítulo 2. Modelo Estándar de Cosmología
	Capítulo 3. Evidencias Observacionales de Energía Oscura
	Capítulo 4. Historia Térmica del Universo Temprano
	Capítulo 5. Teoría de Perturbaciones, Radiación Cósmica de Fondo de Microondas y Oscilaciones Acústicas de Bariones
	Capítulo 6. Radiación Oscura
	Conclusiones
	Apéndices
	Bibliografía


