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Resumen

A pesar de que sabemos de la existencia de la energia oscura, aun no hay un
modelo tedrico con el cual la energia oscura pueda ser comprendida completamente
y concuerde con los datos obtenidos. Uno de los modelos méas simples y que es la
base del modelo estdndar de la cosmologia, es considerar a la energia oscura igual
a una constante cosmoldgica. Sin embargo los investigadores también han propuesto
diferentes teorias partiendo de primeros principios para explicar una energia oscura,
que en general podria variar en el tiempo con modelos tales como Quintaesencia, gas
Chaplygin, campo fantasma, gravedad modificada y otras. Lamentablemente ninguna
de estas teorias ha resuelto por completo el problema, por lo que no se considera a
ninguna de ellas como la teoria definitiva. Un camino alternativo para avanzar en la
construccién de una teoria sélida ha sido via el conocimiento empirico.

En el desarrollo de esta tesis se realizara un estudio relacionado con la dindmica
de la energia oscura a través de una propuesta de parametrizacion de su ecuaciéon
de estado w, apoyandose en el conocimiento de las oscilaciones acusticas de bariones
(BAO) como prueba cosmoldgica aplicada al método de constricciéon de 2, para
finalmente enfrentar los resultados obtenidos con los resultados de mediciones en
BAO y con los valores tedricos de los pardmetros cosmoldgicos.

En el capitulo 1 se realiza una introduccion a los conceptos bésicos usados en
cosmologia. En el capitulo 2 se hace una revision de las evidencias de la existencia
de la energia oscura. En el capitulo 3 se introducen conceptos fundamentales para
la elaboracién del presente trabajo tales como las oscilaciones del foton-barién en-
focandose en los efectos producidos en la radiacién del CMB. En el capitulo 4 se
muestran los conceptos tedricos principales en los cuales estd basado este trabajo, en
donde se vuelve a hacer un estudio de las oscilaciones acusticas del fluido fotén-barion
centrandonse ahora en las impresiones que deja sobre la materia. En el capitulo 5 se
afronta la problematica de estudiar la energia oscura haciendo uso de todo lo expues-
to anteriormente, pero principalmente de lo dicho en la teoria de BAO, por lo que se
plantea la hipdtesis de una propuesta de parametrizacion y se explica el procedimien-
to realizado en la crecacion de 40 programas que representan a un modelo distinto
proveniente de la misma forma general propuesta para la ecuacion de estado.
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Los objetivos en este trabajo consisten en: implementar una propuesta de para-
metrizacion de la ecuacion de estado de la energia oscura para determinar su compor-
tamiento y su validez frente a los datos experimentales, obtener los mejores ajustes
a distintos parametros cosmologicos utilizando la parametrizacién propuesta y com-
parar el modelo propuesto con el modelo de ACDM.

Con los resultados obtenidos se espera encontrar una congruencia con los datos
observacionales, asi mismo corroborar que éstos confirmen o den pie a una confron-
tacion con los resultados de otros modelos de la teoria.
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Introduccion

. Qué es la Cosmologia?

Desde tiempos de la antigiiedad y posiblemente desde que el hombre tiene uso de
razén, el ser humano se ha maravillado y cuestionado sobre todo aquello que podia
alcanzar a apreciar mirando al cielo en la oscuridad de una despejada noche. Cuando
los primeros eruditos fijaron su mirada al universo algunas de las preguntas que
posiblemente se hicieron y que cualquier persona que inicia su estudio en la cosmologia
naturalmente se podria hacer son: jcudl es la forma del universo?, jqué tan grande
es?, jcuanto tiempo ha existido?, jcudles son sus contenidos?, etc.

En un intento por dar explicaciéon a todas estas preguntas surge la palabra cos-
mologia, en donde el concepto de cosmologia deriva de las palabras griegas koo o
que quiere decir orden de acuerdo a Pitagoras o conjunto de todas las cosas creadas
de acuerdo a Heraclito y Aoyia que significa tratado [14]. En otras palabras, la cos-
mologia es el estudio del universo, su estructura a gran escala y su comportamiento.
La cosmologia trata entonces de explicar el origen, evolucion, estructura, contenidos,
forma y limites del universo por medio de leyes y teorias de caracter matematico que
intervengan en la dindmica del sistema a grandes escalas apoyandose para ello de las
observaciones y mediciones.

A través de los anos el deseo por resolver las preguntas de la cosmologia ha llevado
a diferentes culturas tales como la babildnica, china, azteca, maya, egipcia, griega,
etc. a asociar a la cosmologia con deidades y connotaciones religiosas, creando asi di-
ferentes modelos mitolégicos del universo. Los antiguos griegos, basados en un modelo
desarrollado por el egipcio de Alejandria Ptolomeo, creian en una idea antropocéntri-
ca en la que la Tierra debia estar en el centro del cosmos con el Sol, la Luna y los
demés planetas y cuerpos celestes girando a su alrededor. Sin embargo, con la llegada
primeramente de Newton con su teoria de la gravedad y posteriormente Einstein con
el surgimiento de la teoria de la relatividad general y las subsiguientes observaciones
de Hubble en 1929, dieron paso firme en la construccion de una cosmologia cientifica.
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Postulados Clasicos de la Cosmologia

Con el paso de los anos, la vision antropocéntrica de Ptolomeo se dejo de lado por
una donde la Tierra no se encuentra en el centro del universo y ni siquiera en una
posicion privilegiada; esto se conoce como Principio de Copérnico y dice:

Principio 1 (Principio de Copérnico) La Tierra o el sistema solar no ocupan
algun lugar especial en el universo.

Mas tarde fueron surgiendo nuevos principios y postulados, algunos muy pareci-
dos a los anteriores pero con alguna ligera modificacién. Fue asi como entonces la
cosmologia empezd a basarse en tres puntos que son:

= Principio Cosmolégico
» Postulado de Weyl

» Relatividad General

Principio 2 (Principio Cosmolégico) FEl universo es homogéneo e isotrépico en
el espacio tridimensional, siempre ha sido asi y siempre lo serd.

El principio cosmolégico indica que a grandes escalas el universo es homogéneo e
isotropico. Esta idea fue algo que incluso el mismo Einstein creia que debia suceder.
Pero ésto va més alld, ya que no s6lo nosotros no somos el centro del universo como
bien dice el principio de Copérnico sino que no existe un punto en el universo que sea
privilegiado sobre todos los demés. Si esta idea fuese cierta, nos llevaria a concluir
que no existe un lugar en el universo al que podamos llamar centro.

A lo que nos referimos con homogeneidad es a la propiedad de ser idéntico en
cualquier parte del espacio, mientras que isotropia es la propiedad de mirarse igual en
todas direcciones para las distintas cantidades vectoriales medibles. De esta forma, no
existen regiones privilegiadas ya sea por sus direcciones o su proporcion en alguno de
los contenidos del universo. Quiza parezca al mirar al cielo que el universo es bastante
inhomogéneo y anisotropico, sin embargo a distancias mas alla de las trazadas por la
estructura a gran escala de la distribucién de galaxias (100 Mpc o més), el universo
puede ser considerado aproximadamente homogéneo e isotrépico. Para tener una
mejor idea de las dimensiones que intervienen en el universo, en la tabla 1 se muestra
una serie de objetos con su respectiva escala de longitud.
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Universo, radio de Hubble 10*°m  10°Mpc

Supercimulos de Galaxias 10%m  10'Mpc
Galaxia 102'm  10~2Mpc
Estrella 10°m  10~“Mpc
Tierra 10'm 10~ Mpc
Hombres 10°m  10723Mpc
Atomos 107%m 10733Mpc
Ntcleos 107%m 1073"Mpc
Protoén 107%m 1073¥Mpc
Limite observacional presente 107m 10=**Mpc
Longitud de Planck 107%m 107%Mpc

Cuadro 1: Escalas de tamano tipicas en el universo en metros y en megaParsecs. La
conversién exacta entre 1Mpc a metros es 1Mpce= 3.08567758 x 10*m.

Existe un principio mas que generaliza lo establecido por el principio cosmoldgico
anadiendo una restriccion mas, en el cual el universo no sélo es el mismo en todos los
lugares y direcciones, sino que también en todos los tiempos. El principio cosmolégico
perfecto es el siguiente:

Principio 3 (Principio Cosmolégico Perfecto) No existe algin punto especial
en el tiempo, al igual que en el espacio, es decir, el universo es el mismo en cada
punto del espacio y en cada punto en el tiempo.

En la actualidad esta idea de un principio cosmolégico se ha visto respaldada
por diversas observaciones y mediciones, en particular por la increiblemente idéntica
medicién de la temperatura de la radiacién de fondo césmico de microondas (CMB)
realizada en diferentes direcciones del cielo. Si un punto del universo fuese privile-
giado sobre los demas, entonces la temperatura de la radiacién de fondo césmico de
microondas dejarfa de ser la misma en todas partes (bajo cierto margen de error), es
asi como ahora de manera experimental podemos confirmar el principio cosmolégico
y partir de ahi con mayor seguridad para realizar predicciones acerca del universo.

Otro de los tres puntos importantes es el postulado de Weyl, el cual dice:

Postulado 1 (Postulado de Weyl) Las galazias, los constituyentes bdsicos del uni-
verso, pueden modelarse como particulas materiales inmersas en un substrato. Estas
particulas se mueven a través del espacio-tiempo en una congruencia de geodésicas
temporaloides que divergen de un punto en el pasado finito o infinito. Cada galaxia
posee un observador fundamental capaz de aplicar el principio cosmoldgico.
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Gracias al postulado de Weyl es posible la sincronizacion de los relojes para cada
galaxia y con ello hablar de un tiempo universal, tiempo propio cosmolédgico o tiempo
coésmico que sirva de coordenada. Se podria decir que no son las galaxias las que se
mueven sino el espacio el que se expande.

En ocasiones resulta util valerse del conocimiento de otras dreas de la fisica (como
la fisica de particulas elementales o de altas energias) y de la ciencia en general
para poder tener un mejor entendimiento de los fendmenos que podrian suscitarse,
asi mismo, las predicciones y conocimientos obtenidos por la cosmologia deben ser
congruentes con la teoria existente y aceptada en otras areas. De acuerdo al modelo
estandar de particulas elementales existen 4 fuerzas fundamentales las cuales son
la fuerza gravitatoria, la electromagnética, la nuclear débil y la nuclear fuerte. A
grandes escalas del orden de las consideradas por el principio cosmoldgico, la tunica
fuerza fundamental que mantiene un papel protagénico es la fuerza gravitatoria, ya
que tanto la fuerza nuclear débil como la nuclear fuerte son de corto alcance. Por otra
parte pese a que la fuerza electromagnética es de largo alcance, al observarse que el
universo es en su mayoria eléctricamente neutro, la fuerza electromagnética pierde
importancia.

Por lo anterior, la cosmologia estd basada en la teoria de la relatividad general.
Cabe mencionar que muchas de las ideas de la cosmologia pueden ser explicadas sin la
necesidad de la relatividad general a partir de la mecanica Newtoniana, sin embargo
al ser la teoria de la relatividad general la teoria actualmente aceptada y una teoria
mucho mas precisa que la teoria Newtoniana, creemos que es mas formal y adecuada
para tratar los diferentes problemas que se presentan (como en el estudio de lentes
gravitatorias) donde la teoria de Newton no es del todo confiable.

Cabe senalar que estos principios y postulados surgen en un inicio como una serie
de hipotesis asumidas como ciertas por los pioneros de la cosmologia moderna en
la necesidad por crear una cosmologia cientifica con bases matemaéticas sustentadas
por la teoria de la relatividad general. Sin embargo, hoy en dia los avances en la
tecnologia han permitido obtener resultados fieles y reproducibles en las mediciones
del CMB, confirmando las ideas manifestadas en el principio cosmologico. Puesto
que la homogeneidad e isotropia del universo estd comprobada hasta un error del
orden de 107° de acuerdo al CMB, el principio cosmolégico es un hecho real més
que comprobado y debe ser considerado como tal y no como una hipétesis o una
suposicién. Por lo tanto, basaremos la cosmologia moderna no en la hipdtesis de
un principio cosmolégico sino en los resultados veridicos de mediciones hechas por
satélites tales como el COBE, WMAP y méds actualmente del satelite Planck.

En el presente trabajo de tesis discutiremos diferentes temas, enfocados al enten-
dimiento del estudio de la energia oscura y centrados principalmente en su estudio a
través de las oscilaciones actsticas de bariones, lo cual serd abordado a lo largo de 5
capitulos mas de acuerdo a la siguiente estructura:
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En el capitulo 1 se enuncian las bases del modelo estandar de la cosmologia mo-
derna, construyendo los cimientos a partir de la teoria de la relatividad general y de
los resultados de mediciones hechas por los satélites y sondas espaciales.

En el capitulo 2 se discute brevemente los fundamentos de las explosiones de
supernova tipo la y de las lentes gravitatorias, cada uno de los cuales representa por
si mismo una evidencia para postular la existencia de una energia oscura causante de
la expansion acelerada del universo.

En el capitulo 3 se desarrolla un tratamiento mas completo de la radiaciéon de
fondo césmica de microondas, como una tercera evidencia para postular la existencia
de energia oscura, haciendo hincapié en su importancia debida a su estrecha relacién
con el trasfondo de las oscilaciones actsticas de bariones.

En el capitulo 4 se emprende el estudio de las oscilaciones actusticas de bario-
nes como una cuarta evidencia de energia oscura, partiendo del crecimiento de las
perturbaciones de densidad originadas en los primeros instantes del universo, su pos-
terior evolucion y su relacién con la formacién de estructuras, asi como el anélisis
estadistico del horizonte acustico por medio de la funcién de correlacion y el espectro
de potencias, cuya regla estandar se muestra como una herramienta de estudio de la
energia oscura, tema principal en el cual estd basado el trabajo de ésta tesis.

En el capitulo 5 se afronta la problematica de estudiar la energia oscura a través
de la teoria expuesta en los capitulos anteriores por medio de un planteamiento fe-
nomenolégico de una propuesta de parametrizacién de la ecuacion de estado de la
energia oscura con ayuda de la elaboracion de 40 programas divididos en dos bloques
de 20 para variaciones de tres y dos parametros cada uno y cuyos resultados son
enfrentados por medio de la prueba de y? contra resultados medidos de acuerdo a
BAO por diversos grupos de investigacién.



Capitulo 1

Introduccién a la Cosmologia
Cientifica

1.1. Bases de la Cosmologia

Una vez considerado el principio cosmolégico como cierto, al igual que al pos-
tulado de Weyl y a la teoria de la relatividad general como base de la cosmologia,
procederemos a revisar algunas de las ideas basicas que forman parte del cimiento
del modelo estdndar de la cosmologia. Cada una de las ideas vistas en el capitulo
anterior nos proveeran de un resultado 1til, es asi como

4 La Teorfa de la Relatividad General: Contribuye con las ecuaciones de campo
de Einstein.

4+ La Homogeneidad e Isotropia: Caracterizan al universo con una de tres for-
mas posibles por medio de una métrica, la cual es la métrica de Friedmann-

Robertson-Walker (FRW).

4 El Postulado de Weyl: Nos permite proponer un tensor de energia-momento
para un fluido perfecto.

Las ecuaciones fundamentales de la gravedad en la teoria de la relatividad general
son las ecuaciones de campo de Einstein escritas en forma tensorial como

1
R, — ERgW =Gu=—"7"Tu (1.1)
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donde G/, es el tensor de Einstein, 7}, es el tensor de energia—momento y A es una
constante cosmologica.

Ademas como ya hemos visto, la métrica que describe al universo es la métrica
de Friedmann—Robertson—Walker

d 2
ds* = —c*dt* + a*(t) 1——TK7*2 + 72d0* + r?sen®(0)d¢? (1.2)
cuyo tensor métrico sera entonces

-1 0 0

0 25 0 0
= —Kr 1.3
gll 0 0 6L2T2 0 ( )

0 0 0 a’r’sen®(0)

El postulado 1 de Weyl determina que el substrato es un fluido perfecto dado que
podemos modelar a las componentes constituyentes del universo como particulas de
un fluido, es decir un fluido sin viscosidad que se oponga a las deformaciones y que
ademas sea visto isotrépico alrededor de un observador comévil que se mueva con el
fluido, por lo que el tensor de energia—momento 7}, toma la forma

p
Tuu = (P + ?)Uuuu + DG (14)

en el cual la cuadrivelocidad es u, = (—c, 0, 0,0), por lo que el tensor de energia—momento
puede ser visto en forma matricial como

pc? 0 0 0
0 -2r_ 0
T, = 1—Kr? 1.5
a 0 0 a’r?p 0 (1.5)
0 0 0 a*r’sen?®(0)p

1.2. La Métrica de Friedmann-Robertson-Walker

Se puede demostrar que la métrica que cumple con las propiedades de homoge-
neidad e isotropia es la métrica de Friedmann-Robertson-Walker, la cual se puede
escribir como:
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2
ds* = —c*dt* + R*(t) dr — + 72d0? (1.6)
1—kr
o explicitamente como:
)
ds* = —c*dt* + R*(t) {1—1{;_2 + 72d6? + F236n2(9)d¢2} (1.7)
—kr

bajo esta forma de la métrica FRW la coordenada radial 7 es adimensional con un
rango de valores de 0 a 1, mientras que la cantidad R(t) llamada factor de escala
tiene dimensiones de longitud.

Por otro lado, ademés del factor de escala R(t) para describir los cambios espa-
ciales, la métrica FRW responde a la pregunta de “;cudl es la forma del universo?”,
diciéndonos que el universo solo puede tener una de tres formas posibles que cumplen
con ser homogéneas e isotropicas y que son englobadas en la constante adimensio-
nal k. La constante k£ de curvatura puede tomar los valores £ = 1 para un universo
cerrado o de curvatura positiva, kK = —1 para un universo abierto o de curvatura ne-
gativa y k = 0 para un universo plano o de curvatura nula. Las tres posibles formas
geométricas del universo son esfera (k = 1), paraboloide hiperbdlico o silla de montar
(k = —1) y la de un plano (k = 0). En la figura 1.1 se muestran las tres posibles
geometrias del universo que vienen descritas en la métrica FRW.

£,<1

Q=1

Figura 1.1: Tipos de curvaturas

En ocasiones es preferido por algunos trabajar con otra forma de la métrica de
Friedmann-Robertson-Walker, donde el factor de escala es en este caso adimensional.
Para ello realizaremos las siguientes sustituciones en la métrica FRW 1.7.
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alt) = %’? (1.8)

r= RoT (1.9)
s

K=t (1.10)

Dando la siguiente forma de la métrica de Friedmann-Robertson-Walker

dr?

2 2 7,2 2
dS ——Cdt +6L(t) 1——f(7"2

+ 1r2d6? + r?sen®(0)d¢? (1.11)

La forma de la métrica FRW 1.11, la cual provee a la coordenada radial r de
unidades de longitud mientras que el factor a(t) se vuelve adimensional, muestra que
1.7 es invariante ante las transformaciones 1.8, 1.9 y 1.10. Por otra parte, debe hacerse
notar que en este caso la constante de curvatura K no se limita a los valores de 1,—1

y 0.

Las coordenadas espaciales (7,6, ¢) en la métrica FRW son llamadas coordenadas
comoviles de un punto en el espacio. La caracteristica de las coordenadas coméviles es
la de mantener un valor constante con el tiempo siempre y cuando se cumpla con una
expansion del universo homogénea e isotropica, por tanto el valor de las coordenadas
comoviles no cambia por la expansion del universo. La coordenada temporal es el
tiempo propio cosmolégico, también llamado tiempo cosmico, el cual es medido por
un observador que ve al universo expandirse uniformemente alrededor de él, éste
observador se encuentra en reposo en un sistema de referencia comoévil donde por
tanto sus demés coordenadas mantendran un valor constante.

La cantidad a(t) es llamada factor de escala césmico o simplemente factor de
escala al igual que R(t) y es una funcién del tiempo que representa el crecimiento o
decrecimiento espacial de las distancias en el universo con el tiempo. Por convencién
se suele manejar ag = 1, donde ag es el factor de escala al tiempo actual y a = 0 para
el inicio del universo en el momento del Big Bang.

Una tercera forma de escribir la métrica de FRW es por medio de la coordenada
X con el cambio de variable

dy = —— (1.12)
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el cual integrando da

7 = Sp(X) (1.13)

donde

S@={ % k=0 (1.14)
dando la forma de la métrica FRW

ds® = —c2dt* + R*(t) [d% + Sg(y)dm} (1.15)

Nuevamente las unidades de distancia estdn dentro de R(t) por lo que realizando
una sustitucion semejante a 1.8, 1.9 y 1.10 se tiene

ds? = —dt? + a*(t) [dXQ + Si(x)dQQ} (1.16)

con las unidades de longitud dentro de y.

Una vez establecida la métrica de Friedmann-Robertson-Walker como la métrica
que describe al universo, podemos emplearla para obtener informacion de ella resol-
viendo las ecuaciones de campo de Einstein 1.1, para ello calcularemos primeramente
los simbolos de Christoffel para posteriormente calcular el tensor de Ricci y el escalar
de Ricci. En particular, nos basaremos en la segunda forma de la métrica FRW 1.11
para realizar los cdlculos. Los simbolos de Christoffel que son diferentes de cero son:

F(l)l = % F(2)2 = adr2 F(l]l = ng
[y = —r(l - Kr?) Iy =T% = % [ = o (1.17)
2, = —sen(6)cos(0) Il =22 TY = aar’sen?(0) '

i, = —r(1 — Kr?)sen?(0) T3, = cot(0)
Ahora mediante la expresién

R,, = R’

opv

=0,I%, — 0,1, + ngrgy — rgAFgJ (1.18)
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se calculan las correspondientes componentes del tensor de Ricci, cuyas componentes
no nulas son:

Rog = —3— 1.19
0 =3 (119)
y las componentes ij
ai + 2a® + 2K
Ry = 1.20
H 1—Kr? (1.20)
Roy = r*(ai + 24° + 2K) (1.21)
Rsz = r*(ad + 2a* + 2K )sen?(0) (1.22)
que en general pueden ser escritas como
a a®> 2K
Rij = 5 + 2@ + ? Gij (1.23)
y el escalar de Ricci es entonces
i a K
R=6|-+—=+— 1.24
{a + a? + a2] ( )

1.3. Ecuaciones de Friedmann

Este modelo estdandar de la cosmologia consiste en la descripcion de la soluciéon
homogénea e isotrépica de las ecuaciones de campo de Einstein de la relatividad
general. Para ello emplearemos los resultados 1.19, 1.23 y 1.24, obtenidos de la métrica
FRW 1.11, en las ecuaciones de campo de Einstein 1.1 haciendo uso ademas del tensor
de energfa—momento 7}, 1.4 y del tensor métrico g, 1.3.

Sustituyendo en la ecuacion de Einstein el valor del escalar de Ricci 1.24, asi como
las componentes v = 00 del tensor de Ricci 1.19, el tensor métrico g,,, 1.3 y el tensor
de energfa—momento 7}, 1.4, se obtiene

. 2
a (G K

a 3c?
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Mientras que si se consideran las componentes pv = ij de los mismos, obtendremos

P (1.26)

Si restamos la primera ecuacion 1.25 a la segunda ecuaciéon 1.26 se eliminaran los
, . 52 . . . , .,
términos 2 + a% y podremos simplificar para conseguir asi una ecuacion en la que

solo intervenga la aceleracion a.

a A7 G
a:_%ﬂa+m% (1.27)

A las ecuaciones 1.25 y 1.27 se les conoce por el nombre de ecuaciones de Fried-
mann. Usualmente la gente se refiere a la primera de ellas 1.25 simplemente por el
nombre de ecuacién de Friedmann, mientras que la segunda ecuacion 1.27 es llamada
la segunda ecuacién de Friedmann o incluso a veces como la ecuacion de aceleracion.

Derivando la ecuacién de Friedmann 1.25 con respecto al tiempo

a a? 887G, Ka

2%

a\a a2 a3

y sustituyendo la segunda ecuacién de Friedmann 1.27 en ella para eliminar el término
2, ademas de usar la primera ecuacién de Friedmann 1.25 para simplificar el resultado,
se termina obteniendo

. 3a )
p=—r (0tpc) (1.29)

la cual es referida en ocasiones como la ecuacion de continuidad.

Como se puede observar en la ecuacion de Friedmann 1.25, dado que la cantidad 2
aparece constantemente en las ecuaciones de la cosmologia, es conveniente asignarle
un nombre dado por

H (1.30)

Il
2l

donde H es llamado el pardmetro de Hubble. El parametro de Hubble da informacién
acerca de la tasa de expansion del universo, ademaés de las densidades de energia de
las diferentes componentes y la curvatura del universo. Asi mismo, esta estrechamente
relacionado con la edad del universo y/o equivalentemente con el tamano del universo

visible. El valor del parametro de Hubble hoy en dia es Hy = 100h J\Z:Z -y se modifica
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su nombramiento de parametro por el de constante de Hubble. La constante adimen-
sional A dentro del valor de Hj tiene un valor dentro del intervalo de 0.4 < h < 0.8
aunque algunas mediciones le atribuyen un valor de h ~ 0.7 & 0.1. La importancia
de h radica en poder separar el orden de la magnitud de Hy o cualquier otro valor
que sea descrito por medio de h y dejar la parte desconocida de todas las incerti-
dumbres dentro de la constante h, de esta forma una cantidad dada sera tan precisa
como su valor de h esté determinado. Como el factor A estd intimamente relacionado
con el parametro de Hubble H, ambos valores seran frecuentes en el estudio de la
cosmologia.

1.4. La Ecuacion de Estado y la Solucién de la
Ecuacion de Continuidad

1.4.1. Ecuaciéon de Estado

De las ecuaciones 1.25, 1.27 y 1.29 solamente dos son independientes, de las cuales
1.25 y 1.29 son generalmente tomadas como tales. Dado que tenemos tinicamente dos
ecuaciones independientes para las tres funciones desconocidas a(t), p(t) y p(t), las
ecuaciones no podrian determinar la forma de las tres funciones. Sin embargo, se ha
visto que p y p estan relacionadas entre ellas y su relacion es conocida como una
ecuacion de estado. En otras palabras, para hablar mas sobre las soluciones de las
ecuaciones de Friedmann y de continuidad se necesita una relacion entre p y p con una
ecuacién de estado para un fluido perfecto de la forma p = p(p) de manera similar a la
ecuacion de estado de un gas ideal. De esta forma, dando una ecuacién de estado y las
dos ecuaciones independientes 1.25 y 1.29, se pueden determinar las funciones a(t),
p(t) v p(t). Una ecuacién de estado es una ecuacién de equilibrio que relaciona las
coordenadas termodinamicas tales como la presién, volumen, temperatura, densidad
de energia, tensién superficial, etc. y que priva de su independencia a una de ellas.

Recordemos que si el camino libre medio entre colisiones de particulas es mucho
menor que las escalas de interés fisico, entonces el fluido puede ser tratado como per-
fecto y dadas las escalas cosmoldgicas anteriormente mencionadas que se consideran,
podemos tratar al contenido del universo como un fluido perfecto. Sin embargo, el
universo no esta formado por un sélo tipo de contenido y por ende de un sélo tipo
de fluido perfecto.

No obstante, en muchos casos de interés fisico, la ecuacién de estado apropiada

puede ser propuesta, ya sea exactamente o aproximadamente, en la forma

p=wpc® = (v —1)pc? (1.31)
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donde 7 es el coeficiente adiabatico definido en termodindmica y que se simplifica por
medio del parametro w, el cual es mas usual en cosmologia, por medio de w = v — 1.
Cada tipo de fluido perfecto que esté contenido en el universo seguird una ecuacién
de estado de la forma 1.31, con un valor caracteristico del parametro w que en el
modelo estandar de la cosmologia es tomado como constante.

Puede parecer raro nombrar a w como parametro cuando se le otorgan valores
como constante. Sin embargo cabe senialar que es posible hacer una generalizacion
de la ecuacién de estado para los diferentes tipos de fluidos perfectos, definiendo
al parametro w(a) = p/(pc?) no como una constante, sino como una funcién con
dependencia del factor de escala a(t) o equivalentemente del corrimiento al rojo z.
Este punto es precisamente uno de los aspectos principales a tratar en el trabajo de
esta tesis.

1.4.2. Solucion de la Ecuacion de Continuidad

Utilizando la ecuacion de estado 1.31, con w igual a una constante aun sin definir,
para resolver la ecuacion de continuidad 1.29 se tiene

. dp  3a o 31 9 5\ da
p=p =, ptpc) = -5 (wpe” + pc”) o
d d
—'O——S(w 1)_a
p a
P d “d
/—?z—B(uH—l) o«
pi a; @

In (ﬁ) =—-3(w+1)In (a%) =In [<a%) —S(WH)}

dando finalmente una expresién para la densidad en términos del factor de escala a(t)
como

—3(w+1)
¢ ) (1.32)

P = Pi <—

Q;

por lo que conociendo el valor de la densidad p; de alguno de los tipos de fluidos

perfectos que corresponda a un valor particular del factor de escala a;, podremos

determinar su valor referente a otra época con un factor de escala a. En particular,

si conocemos en la época actual (donde a(ty) = ag = 1) el valor de la densidad py,
podremos determinar su valor en cualquier otra época.
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Por otro lado, el parametro w esta también relacionado a la velocidad del sonido
del fluido en un proceso adiabatico por medio de

v, = (g—it (1.33)

cuya relacién es de vital importancia para entender el origen de las oscilaciones acusti-
cas de bariones (BAO) y una demostracion de la ecuacién de onda, a partir de la cual
se extrae esta expresién de la velocidad, puede ser encontrada en la referencia [40].

Para determinar en qué rango de valores podria encontrarse el parametro w, se
puede utilizar la definicién de la velocidad del sonido dada en 1.33. La causalidad
requiere que —1 < w < 1, ya que para una ecuacion de estado la velocidad del
sonido debe ser menor que la velocidad de la luz. Esto es debido a que el caso w > 1
implica que vy > ¢, por lo cual es imposible. Por otro lado, si w < 0, entonces el
resultado seria imaginario y ya no se podria relacionar con la velocidad del sonido.
Estos dos casos forman parte de un primer limite para el parametro w de 0 < w < 1
llamado el intervalo Zel’dovich. Sin embargo, hay situaciones de importancia fisica
en las cuales es conveniente manejar un fluido que se comporte con w < 0 como se
vera posteriormente.

1.4.3. Tipos de Particulas

Con el objeto de designar un valor concreto a w, es necesario especificar los di-
ferentes tipos de fluidos perfectos que hay en el universo. Por el momento, podemos
clasificar su contenido en dos grupos que son el de las particulas no relativistas y el de
las particulas relativistas, dejando para el final de esta seccién una explicaciéon para
un tercer grupo que curiosamente resulta ser el mas numeroso. Ademas se agrega
la correspondencia entre la temperatura y el factor de escala para los dos tipos de
particulas.

Particulas No Relativistas

La temperatura T puede ser transformada en unidades de energia por la relacion

E = kgT (1.34)

donde kp es la constante de Boltzmann. De ésta forma, una particula es no relativista
cuando su energia cinética es pequena en comparacion con su masa y entonces
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kT < mc? (1.35)

Para particulas no relativistas el parametro w toma el valor de

Wy = 0 (1.36)

por lo tanto

Pm =0 (1.37)
donde el subindice en w,, de ahora en adelante caracterizard a las particulas no
relativistas.

Se puede demostrar ademas que la temperatura de las particulas no relativistas
tiene una dependencia con el factor de escala como

Ty o a™? (1.38)

Particulas Relativistas

Una particula es relativista cuando su energia cumple con

E = kgT > 10mc? (1.39)

Para particulas relativistas, como los fotones, se tiene una ecuacién de estado

1
donde el subindice en w, de ahora en adelante caracterizara a las particulas relativis-
tas. Por lo tanto la presion y la densidad estan relacionadas como

1

= —p, 1.41
pr=3p (1.41)

Por otra parte se puede demostrar que debido a que E escala como a~*

que ademés la temperatura de radiacién 7, escala como a~*

, se sigue
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4 4
E = prv _ pma—S(wr—i—l)V _ §ﬂ_proa—3(wr+l)a3x3 _ gﬂ_proa—i’)w,«XB _ kBTr

como w, = % para radiacion, entonces

T.xalx1+z

Esta relacién ha sido verificada por mediciones de la temperatura de la radiacion
de fondo césmico de microondas (CMB) en diferentes tiempos.

1.4.4. Dependencia del factor de escala con el tiempo y re-
quisito necesario para una expansion acelerada

Recordemos que uno de los objetivos era poder determinar p, p y a(t) con ayuda de
la ecuacién de estado. Con lo hecho hasta ahora, se ha podido expresar a p en términos
de p y a su vez a p en términos de a. Finalmente veamos cual es la correspondencia
entre el factor de escala a y el tiempo ¢t tomando por simplicidad el caso en que
A = K =0 en la ecuacién de Friedmann, teniendo

H? — <ﬁ> — (g30+w)
a

donde se ha tomado C' = 8;7?/)0 para simplificar la expresion. Por lo que al resolver

la ecuacién diferencial para el factor de escala a se tiene

at) = C(w)tserm (1.42)

con C(w) = (W)ﬁcm

Si sustituimos la expresion del factor de escala 1.42 en la definicién del parametro
de Hubble 1.30, podemos obtener una expresién sencilla que determine la edad del
universo a un valor H para el caso particular de un universo plano dominado por un
tipo de fluido perfecto

s (1.43)
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Caracterizando al valor de H como Hy = 70kms ' Mpc~! para un universo domi-
nado por materia, se tiene una primera aproximacién de la edad del universo de

2
t= 3E 9 x 10%ios (1.44)

Esta cifra represent6 la primera aproximacion de la edad del universo. Para un
universo dominado por radiacién el valor seria menor, siendo aproximadamente de
6.98 x 10 anos. Sin embargo, ambos valores representaron un grave problema a la
teoria debido a la incongruencia con la edad ya conocida en ese entonces de diferentes
objetos, como el de las estrellas méas antiguas. Cabe aclarar que mediante una correc-
cién en el cdlculo de la edad del universo se obtiene un valor de 13.7 x 10% afios, el
cual coincide mejor con los datos conocidos de diferentes edades.

Como se puede observar, el reciproco del parametro de Hubble presenta unidades
de tiempo y representa una buena primera aproximacion a la edad del universo. Por
esta razon se define al tiempo de Hubble como la estimacion de la edad del universo a
través del inverso de la constante de Hubble ¢ty = Hio . El tiempo de Hubble también
es llamado el periodo de Hubble o edad de Hubble. Asi mismo se define al radio de
Hubble Ry como la distancia recorrida por un rayo de luz a lo largo de una geodésica
recta en un tiempo de Hubble.

Se puede observar que el valor del factor de escala a(t) en el tiempo dependera de
la ecuacién de estado utilizada debido al parametro w. Empleemos ahora ésta forma
del factor de escala a y sus correspondientes derivadas en la definicion del parametro
de desaceleracién

g= 04 _ a4 (1.45)

para obtener

= %(1 4 3) (1.46)

La evolucién del universo dependerd de la forma del parametro de Hubble H y
del pardmetro de desaceleracién ¢, teniendo asi un universo que cumpla con una de
las siguientes siete posibilidades

1. H >0, g > 0: expandiéndose y desacelerando

2. H >0, q < 0: expandiéndose y acelerando
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3. H <0, qg > 0: contrayéndose y desacelerando

4. H <0, q < 0: contrayéndose y acelerando

5. H >0, ¢ = 0: expandiéndose con desaceleracién cero
6. H <0, ¢ = 0: contrayéndose con desaceleracion cero

7. H=0, g =0: estatico

Basandonos en las observaciones de un universo en expansion acelerada, utiliza-
remos estos resultados para determinar la forma o el intervalo en el que es necesario
que se encuentre w para que describa al universo. De la solucién de la ecuacién de
continuidad 1.32, tenemos que un comportamiento en expansiéon corresponde a

1+w>0 (1.47)

Por otra parte, para que dicha expansién sea acelerada debe cumplirse en el
parametro de desaceleracion 1.46 la condicion

1+ 3w <0 (1.48)

por lo tanto, juntando ambas condiciones de expansion 1.47 y expansion acelerada
1.48 se tiene el intervalo

1
-l<w< —3 (1.49)

Tales valores de w salen del intervalo de Zel’dovich y no pueden ser interpretados
por medio de la ecuacion 1.33. De esta forma observamos que los valores negativos
para w surgen como una necesidad a la descripcion de la expansion acelerada del
universo. Los valores negativos de w se interpretan como presiones negativas en la
ecuacion de estado, por lo tanto tendremos que las presiones positivas causan que la
expansion del universo desacelere, mientras que las presiones negativas provocan que
la expansion del universo sea acelerada.

Actualmente la fuente que causa la expansion acelerada del universo es descono-
cida y es referida simplemente como energia oscura, sin embargo se le suele asociar
con la constante cosmoldgica, el mismo término que Albert Einstein habia introdu-
cido en sus ecuaciones de campo para describir un universo que él creia debia ser
estatico. La constante cosmoldgica puede ser interpretada como una contribucion a
la masa—energia del universo que produce una fuerza repulsiva, un tipo de término
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Caracteristicas Particulas Particulas Energia
No Relativistas Relativistas Oscura
Parametro w 0 % -1
Ecuacion de Estado pym =0 Pr = %p,« DA = —pA
Densidad P =P ()72 pr = oo ()7 pa = pag
Factor de Escala a(t) o t3 a(t) o tz a(t) oc eM
Temperatura Ty o< a2 T, xxa !

Cuadro 1.1: Tabla que resume los valores de las diferentes caracteristicas para particu-
las no relativistas, particulas relativistas y energia oscura.

de energia negativa. En este caso, A corresponderia a una energia negativa asociada
con el vacio del espacio en si mismo que impulsa la aceleracién en la expansion del
universo. La energia del vacio es la energia asociada con un espacio vacio, eso es, el
vacio en si mismo y su argumento tedrico tiene sus bases en el principio de incerti-
dumbre de Heisenberg para la energia y el tiempo. No obstante, la mecanica cuantica
predice mucha més energia del vacio de la que se observa como energia oscura.

A la energia oscura generalmente se le atribuye un valor de wy = —1, de tal forma
que la densidad de energia oscura sea constante a lo largo del tiempo, de acuerdo a
la solucién de la ecuacion de continuidad 1.32. En la siguiente tabla 1.1 se resumen
los valores para las diferentes caracteristicas de ambos tipos de particulas y para la
energia oscura.

Cabe mencionar que diferentes modelos cosmolégicos no fijan un valor de wy
como wpy = —1, sino que se le atribuye un valor negativo como el determinado por
el intervalo 1.49, llamando a este tipo de energia oscura como quintaesencia. La
quintaesencia es una hipotética forma exdtica de materia o energia que produce una
presion negativa y una aceleracion cosmolégica como una constante cosmolégica. Una
quintaesencia no necesita ser constante en el tiempo, entonces la fuerza efectiva de A
puede cambiar conforme el universo evoluciona.

1.5. Corrimiento al Rojo y Ley de Hubble

En cosmologia las cantidades espaciales y temporales estan estrechamente rela-
cionadas en cantidades como el parametro de Hubble H, esto es asi desde que la luz
proveniente de una estrella distante u otro objeto luminoso llega a nosotros portando
informacion que describa al objeto, sin embargo al ser la velocidad de la luz una
velocidad finita, la luz puede tardar cientos de miles de anos en llegar a nosotros, por
lo que la descripcion de este objeto serd la de cémo fue cuando la luz fue emitida hace
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cientos de miles de anos atras. Es decir que si deseamos estudiar objetos distantes
estaremos estudiando su pasado, o dicho de otra forma, si deseamos estudiar el pa-
sado entonces necesitamos estudiar objetos mas distantes. Una cantidad que cumple
con ser interpretada tanto espacial como temporalmente es el corrimiento al rojo que
serd visto en esta seccion y que es de gran importancia en la cosmologia.

En 1929 Edwin Hubble estudiando la distancia a diferentes galaxias con ayuda
del corrimiento al rojo, descubrié que cuanto mas lejos estaba una galaxia més alta
era su velocidad de recesion, es decir que se alejaban a mayor velocidad, lo cual forma
una relacién lineal entre la velocidad de la galaxia y la distancia a ella mediante la
constante de Hubble como la constante de proporcionalidad entre ambas. A esto se
le conoce como ley de Hubble y fue el primer indicador de la expansion del universo.

Para entender el resultado de Hubble, imaginemos un objeto distante y luminoso
como una galaxia emitiendo luz hacia nosotros. Desde el punto de vista ondulatorio,
un fotén parte de la fuente luminosa con una cresta desde una posicién r = r; en un
tiempo t; y llega a un detector de coordenada r = ry = 0 donde se registra su tiempo
de llegada como ty. Debido a que la luz viaja por una geodésica, cumpliendo ds? = 0
en la métrica FRW, se tiene

dr
V11— Kr?

por lo que entonces se relaciona la coordenada temporal y espacial del fotén por
medio de

cdt = a(t) (1.50)

(1.51)

I —
1

/ o dt / o dr

t a(t) r1 V 1 - KT2
Al tiempo t; 4+ 0t; es emitida una segunda cresta en la onda de luz, la cual llega

al detector en el tiempo tg + dtg, cumpliéndose nuevamente

fototo gy o dr
/ — = / — (1.52)
ot a(t) n V1—Kr?
Dado que las coordenadas de posicion r; y ¢ son comoviles, estas no cambiaran

por la expansién del universo, manteniendo el miembro derecho de ambas ecuaciones
1.51 y 1.52 idéntico, lo cual nos permite igualar estas dos ecuaciones

bt to+dto gy
/ c— = / c— (1.53)
t1 a(t) t1+0t1 a(t)
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. . . . t1+46t
Reajustando los limites de integracién en 1.53 sumando [, -2 en ambos lados

] to a(t)
de la igualdad tenemos

t1+0t1 to+dto
/ B _ / % (1.54)
t a(t)  Ji, a(t)

Como el intervalo de tiempo dt es tan pequenio como para que el valor de a(t)
cambie mucho, a(t) puede ser considerado constante en este periodo de tiempo y salir
de la integraciéon quedando

0ty _ dto (1.55)

Dado que el periodo de la onda de luz cuando es emitida y observada es dt; y 0ty
respectivamente, tenemos que usando la relacion entre la velocidad, longitud de onda

y periodo de una onda ¢ = \v = % , la ecuacion 1.55 se puede reescribir también
como
alto) _ Ao (1.56)
a(tl) )\1

En base a la relacién anterior se puede inferir que un corrimiento al rojo, es decir,
un aumento en las longitudes de onda observadas de la fuente luminosa, implicaria un
aumento en el valor del factor de escala a(t) con respecto al tiempo ¢; y con ello una
expansion del espacio entre la fuente y el detector. Por el contrario, si la medicién de
las longitudes de onda de llegada fuera un corrimiento al azul, es decir, una reduccién
en la medida de las longitudes de onda, se tendria una disminucién del factor de
escala a(t) con respecto al tiempo inicial en que el rayo fue emitido ¢; y con ello una
contraccion del espacio entre ambos puntos.

Debido a la relacion existente entre el cociente de los factores de escala y el
cociente de las longitudes de onda se define una cantidad, que suele ser mas préactica
de manejar que a(t), llamada corrimiento al rojo z como

14 2= =20 (1.57)

donde es facil observar que valores positivos de z (z > 0) son corrimientos al rojo,
mientras que valores negativos (z < 0) son corrimientos al azul. As{ mismo cabe
senalar como ya se habia mencionado antes, que las cantidades espaciales y temporales
estan estrechamente relacionadas, por lo que el corrimiento al rojo nos debe dar tanto
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informacion de distancias como de una época en el pasado. A partir de esta idea, el
corrimiento al rojo z para distancias cortas del orden de las manejadas usualmente
en la vida cotidiana, donde la luz puede ser percibida practicamente al instante en
que es emitida, es de z = 0. Por lo que hablar de z = 0 es hablar de distancias cortas
o hablar del momento actual.

Con el fin de expresar la distancia a un objeto luminoso por medio del corrimiento
al rojo z, se procede a realizar una expansion en serie de Taylor del reciproco del
primer y segundo miembro de la definiciéon 1.57 para tiempos cercanos al tiempo
actual £, o equivalentemente z = 0.

=1- 1.58
1+ 2 et ( )

Asi mismo, de la expansion del segundo miembro da

a(t) ao L ag

—2 =1 t—t ——=(t—tg) >+ 1.59
o Dt 45—t 4 (1.59)
o también escrito de otra forma
t 1
? =1+ Ho(t —tog) — iquS(t - t0)2 + - (1.60)
0

donde se ha utilizado la definicién de la constante de Hubble y la del parametro

de desaceleracion 1.45 dada por go = —%5% = —a:ﬁg. Por lo que uniendo ambas
0 0

expansiones 1.58 y 1.60 tenemos

1
2= Hy(tg —t) + §q0H§<t0 —t)? (1.61)

la cual mediante d = ¢(ty — t) y restringiendo el miembro derecho de 1.61 a un sélo
término para z pequena z < 1, nos provee de la conocida ley de Hubble para la
medicion de distancias a objetos cercanos.

cz ~ Hoyd (1.62)

donde en esta aproximacion la velocidad del objeto luminoso v es equivalente a decir
v~ cz . En la grafica 1.2 se muestra un registro de la medicién de la velocidad frente
a la distancia con los datos originales de 1929, la pendiente de la recta de ajuste
corresponde al valor del parametro de Hubble en dicho momento de la medicién.



CAPITULO 1. INTRODUCCION A LA COSMOLOGIA CIENTIFICA 24

1000

500

Velocity [km/sec)

Distance [Mpc]

Figura 1.2: Gréfica de 1929 de la velocidad contra su distancia de varias galaxias. Se cumple la
ley de Hubble con pendiente de la recta de ajuste igual a Hy [27]

1.6. Tipos de Distancia

Al ser nuestro tema de estudio la cosmologia, una ciencia que implica longitudes de
gran magnitud en el espacio como los dados por objetos de enorme tamano al igual que
las distancias entre estos, es evidente la importancia de trabajar con distancias. Sin
embargo, desde que la métrica FRW fue construida de modo tal que sus coordenadas
fuesen coordenadas comoviles, se presentaran distintos tipos de distancia que pueden
ser utiles.

1.6.1. Distancia Comovil y Distancia Fisica
Distancia Comoévil

De la definicién de coordenada comévil procedente de la métrica FRW, es posible
definir una distancia comévil como aquella longitud entre dos puntos de coordenadas
coméviles 1 y o cuya caracteristica principal es la de no variar su valor en el tiempo
a causa de la expansion del universo. La distancia comovil obtiene la forma

"2 dr
Y R 1.63
X /7'1 V- Kr? (1.63)
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la cual es el cambio de variable utilizado para generar la forma de la métrica FRW
1.16, con las soluciones dadas por

[arcsen(vVKry) — arcsen(vKry)] para K >0
o K=0 (1.64)
—larcsenh(\/|K|rz) — arcsenh(y/|K|ri)]  para K <0

-

X=9 7

N

sk

Si consideramos un rayo de luz propagandose a lo largo de la geodésica ds? = 0,
de la métrica 1.16 eligiendo df? = 0, d¢? = 0 se sigue que

ds® = —cdt* + a*(t)d** = 0

cdt = a(t)dy

= dt
X:C/tl a® (1.65)

donde la cantidad dada por la integral 1.65 se conoce como tiempo conforme y se le
simboliza por 7. El tiempo conforme puede ser sustituido en la forma de la métrica
FRW para dar una quinta forma de ésta. Una caracteristica del tiempo conforme es
dar a la métrica FRW una estructura similar a la métrica de Minkowski. Tanto la
expresion 1.63 y 1.65 son equivalentes para obtener la distancia comovil.

La distancia comdvil no es un observable inmediato al igual que a(t), sin embargo
lo que si se puede observar es la luz procedente de un objeto luminoso lejano y de
ésta su corrimiento al rojo. Es fundamental poder establecer una relacion entre la
distancia comévil y un observable como el corrimiento al rojo. Por esta razén usando
la definicién del corrimiento al rojo 1.57 y del pardmetro de Hubble en la ecuacién
1.65, podemos expresar la integral 1.65 como

“2 1 dt @21 |
X:c/ ——da:c/ —,da:c/ —dia
o ada a 00 0 0%

- [t ),
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z 1 ,
X = C/o H(z’)dz (1.66)

donde la mediciéon de la distancia comdévil se hace con respecto a nosotros, por lo que
as = ag = 1y 29 = 0. La dependencia del parametro de Hubble con el corrimiento
al rojo se puede determinar a partir de las ecuaciones de Friedmann y en general
la integral resultante no puede ser resuelta de manera analitica, ademas de que su
resultado dependera tanto de los contenidos del universo como de la curvatura de
éste.

Distancia Fisica

Nuevamente de la definicién de la métrica FRW, la distancia real entre dos puntos
de coordenadas coméviles r y o llamada distancia fisica es

D(t) = a(t)x (1.67)

o explicitamente

D(t) = alt) / : V%W (1.68)

cuya longitud si varia con respecto al tiempo debido a la expansién del universo a
diferencia de la distancia comévil. Dado que una distancia fisica siempre tendra el
mismo valor de su distancia comévil y, es posible determinar el valor de una distancia
fisica en un tiempo ¢; si se conoce su valor en otro tiempo t5 y el valor del cociente
de los factores de escala de los correspondientes tiempos.

D(t1) = a(t1)x (1.69)

D(t2) = a(t2)x (1.70)

Despejando y en 1.69 y sustituyéndola en 1.70 o viceversa, se tiene

=

D(t,) = EZ%D(tz) (1.71)

=)
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Por otro lado tomemos en cuenta un rayo de luz moviéndose a lo largo de la
geodésica ds? = 0 con df? = 0 y d¢* = 0 al igual que se hizo en 1.65. La distancia
que recorre un rayo de luz desde el tiempo ¢; hasta t es

D(t) = a(t)x = a(t)c/ A (1.72)

t a(t')

o en términos del corrimiento al rojo, la distancia que recorre un rayo de luz desde el
corrimiento al rojo z hasta nuestros dias con zy = 0 es

D(z) = c/oz H(lzl)dz' (1.73)

Para valores pequenos de z con z < 1 el parametro de Hubble es practicamente
constante con valor H(z) ~ Hy. Por lo que la integral anterior se reduce a la ya
conocida ley de Hubble

c
D(z)=—=
() =4
Con estas definiciones es posible definir dos distancias importantes que son el
horizonte de particula y el horizonte de eventos.

1.6.2. Horizontes
Horizonte de Particula

Dado que la velocidad de la luz marca un limite en la velocidad en la que se puede
transmitir informacion, se define el horizonte de particula como la mayor distancia
comovil del cual una senal de luz podria habernos alcanzado si esta fue emitida en un
tiempo t =t < to. Esta definicion del horizonte de particula especifica un tamano
o una porcién del universo que ha llegado a estar en contacto causal con nosotros
desde el tiempo inicial t,,;,, por lo que los eventos sucedidos a distancias mayores
al horizonte de particula no han tenido el tiempo suficiente de estar causalmente
conectados a nosotros, definiendo asi un tamano del universo observable si t,,;, toma
el menor valor posible desde que la luz fue emitida. Como se vera posteriormente,
existe una época para el tiempo minimo a partir del cual el universo llegd a ser
transparente a la luz, conocida como la época de la iltima dispersién. Antes de eso
la interaccion entre la luz y la materia era tan grande que la luz estaba atrapada
por la materia, por lo que no se podia emitir libremente y por ende dicha época del
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universo no es visible. Si t,,;, es igual a la época de la tltima dispersion, entonces el
horizonte de particula del universo observable es

o dt
Xhp = C/ @ (174)
tmin

Horizonte de Eventos

De manera similar al horizonte de particula, se puede definir al horizonte de
eventos como la distancia comovil al evento presente més distante cuya linea de
mundo puede alguna vez alcanzar nuestra linea de mundo

tmax dt
Xhe = C/ N (175)
t

o alt)

Si Xre diverge cuando t,,,, — 00, entonces cada evento en el universo entrara en
el horizonte de eventos. Sin embargo, si el comportamiento de a(t) describe a un
universo en expansion acelerada (como todo parece indicar), entonces las partes del
universo mas lejanas a nosotros se alejaran con una velocidad de recesion mayor a la
velocidad de la luz y entonces habra un 1ltimo horizonte de eventos.

1.6.3. Distancia Diametral Angular y Distancia Luminosa

Siendo la luz el inico observable que puede ser medible de los objetos lejanos, seria
de gran utilidad determinar otras relaciones ademas de 1.73 o de la ley de Hubble 1.62,
que contribuyan en la delimitacién de la distancia a tales objetos. Dichas relaciones
para la obtencion de una distancia fisica nuevamente involucran al corrimiento al
rojo z y adquieren un nombre caracteristico por el método de obtencién, las cuales
se conocen como distancia diametral angular D4 y distancia luminosa Dy,.

Distancia Diametral Angular

Imaginemos un objeto lejano como una galaxia a gran distancia de nosotros y
empleemos la métrica FRW 1.16 con dt = 0 para describir el diametro [ del objeto.
Asi mismo consideremos que estamos en el centro de coordenadas, ademas de un plano
formado por el vector que nos une con el objeto y el vector que va de un extremo al
otro del diametro, de esta forma se puede tomar a alguno de los dos angulos de las
coordenadas esféricas como constante, en particular d¢ = 0. Como cada extremo del
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didmetro se encuentra a la misma distancia de nosotros entonces dy = 0. Finalmente
tendriamos

ds* = —c*dt* + dI* = a*(t)S%(x)db?

dl = a(t)Sk(x)do
e integrando

[ =a(t)Sk(x)0 (1.76)

Por lo tanto, podemos definir a la distancia diametral angular como la distancia
radial de nosotros al objeto que puede ser estimada como el cociente de la distancia
fisica del diametro del objeto y el angulo observado a éste, es decir

D= b = alt)si() = 2 (L.77)

la cual es basicamente la expresién para la longitud de un arco.

Distancia Luminosa

Consideremos un objeto astronémico como una galaxia con una emision de luz de
manera isotrépica y con una potencia total de emisién en un determinado rango de
frecuencias, también llamada luminosidad L con unidades de W Hz~!. Un observador
que detecte la luz procedente de este objeto desde la Tierra, podra medir una fraccién
de la luminosidad emitida por el objeto que estara pasando por una determinada area
de su detector. La fraccién de la potencia total que emite el objeto y que es detectada
en un area determinada se le conoce como flujo observado Fj y tiene unidades de
Wm~2Hz"L. Debido a que la emisién de luz es isotrdpica, el flujo observado sers igual
a la potencia que pasa a través de un area igual a la del detector en una regién del
espacio a una distancia igual a la que separa el objeto luminoso de la Tierra. De esta
forma la medicion del flujo observado seria una aproximacién de una densidad de
potencia superficial a una distancia igual a la que nos separa a nosotros con el objeto
luminoso. Queda claro entonces que la densidad de potencia superficial medida por
el flujo observado debe ser igual a la densidad de potencia superficial generada por la
potencia total emitida por el objeto o la luminosidad sobre el area total delimitada
por una esfera de radio igual a la distancia del objeto a nosotros.
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De esta forma podemos definir la distancia luminosa como

L
~ 4rD?

| L
Dy = 1.
L 47TFO ( 79)

donde L es la luminosidad en el momento de la emision.

Fy (1.78)

o equivalentemente

En un universo estatico con el objeto luminoso estacionario con respecto a no-
sotros, la distancia D, podria corresponder a la distancia fisica D. Sin embargo ya
que el universo se encuentra en expansion, la tasa de llegada de los fotones sufrird un
corrimiento al rojo de 1+ z. Asf mismo la energia de los fotones emitidos se vera re-
ducida por un corrimiento al rojo en su frecuencia en 1 + z. Si la luminosidad es de
la forma

L = nhv (1.80)

donde n es la tasa de emision de fotones, entonces la luminosidad observada Lg
estd relacionada con la luminosidad inicial L cuando los fotones fueron emitidos por

n  hv L
Ly = nohyy = = 1.81
O T e T (1422 (181)

Ademas, el area de la esfera Aj al tiempo actual £y de recepcion de la senal de luz
es Ay = 4mx?, por lo tanto

L

- Ax%(1 + 2)? (1.82)

Fy

Relacionando las ecuaciones 1.78 y 1.82, podemos determinar una relacién entre
la distancia luminosa y la distancia comévil como

X
Dp=(14+2)x=—"< 1.83
r=1+z2)x= O (1.83)
Por lo tanto podemos determinar la distancia a un objeto como una galaxia si
conocemos su luminosidad y el flujo observado. Para caracterizar el valor de la lumi-
nosidad de una galaxia espiral se puede utilizar la relaciéon empirica de Tully—Fisher,
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la cual relaciona la velocidad de rotacién de la galaxia con su luminosidad por medio
de una constante de proporcionalidad arp

L = arpvt, (1.84)

Para galaxias elipticas dentro de un cimulo puede ser aplicada la relacién de
Faber—Jackson, la cual es otra relacién de origen empirico que relaciona la raiz cua-
drada del promedio del cuadrado de las velocidades de las galaxias, es decir la dis-
persion de velocidades de las galaxias o, con su luminosidad mediante una constante

de proporcionalidad ap;

L:OéFJO'i (185)

Los astrénomos usualmente reemplazan las cantidades L y F' por dos cantidades
definidas de manera empirica, las cuales son la magnitud absoluta M de un objeto
luminoso y su magnitud aparente m, mediante la relacion

D
m—M = 510g[$] +25 (1.86)

donde Dy, estd en unidades de Megaparsec y el logaritmo es de base 10. En unidades
de parsecs la expresién tomaria la forma

D
m — M = 5log] 162(9’?] — —5+5log Dy, (1.87)

donde m — M recibe el nombre de distancia médulo .

1.7. Contenido del Universo y Panorama Actual

El 18 de noviembre de 1989 fue lanzado el satélite espacial COBE (Cosmic Back-
ground Explorer) cuyo objetivo era estudiar la radiacién de fondo césmico de micro-
ondas (CMB), sin embargo para ese entonces la tecnologia del COBE no permitia
observar el CMB con suficiente resolucion espacial para generar un mapa de las fluc-
tuaciones de temperatura en detalle. Posteriormente el 30 de junio de 2001 fue lanzado
el satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), cuyo equipo ya era el
adecuado para realizar mediciones al nivel de las fluctuaciones de temperatura en
diferentes tamanos angulares en el cielo. Sus observaciones han sido relacionadas con
diversos modelos teodricos del origen de las fluctuaciones en el universo primitivo. Los
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resultados de estas mediciones han contribuido a la creacion del modelo estdandar de
la cosmologia, también llamado modelo de concordancia del universo o incluso tam-
bién conocido por el modelo A—CDM (abreviatura de Lambda—Cold Dark Matter),
el cual provee los mejores valores actualmente aceptados de las diferentes cantidades
cosmolégicas para describir a nuestro universo. En dicho modelo, se considera un
universo plano expandiéndose aceleradamente debido a una componente de energia
oscura que ocupa aproximadamente un 70 % del universo, mientras que casi el 30 %
restante es ocupado por materia, donde la mayor parte es dominada por una desco-
nocida materia no bariénica llamada materia oscura.

La geometria del universo asi como el valor de K, quedan determinados por las
proporciones en los diferentes contenidos del universo. Aunque una forma de hacer
referencia a los contenidos del universo es a través de la densidad p, es conveniente
emplear el parametro {2 llamado parametro de densidad, el cual queda definido por

P
Q= (1.88)
Pe
donde p. = % es la densidad critica definida como la densidad necesaria para poseer

un universo plano. De esta forma, el pardmetro de densidad €2 compara la densidad
medida en nuestro universo con la densidad que debiese tener un universo plano,
teniendo asi

OQ>1=p>p.=K>0=>k=1 universo esférico
Q=1=p=p.==K=0=k=0 universo plano
N<l=p<p.=K<0=k=—1 universo paraboloide hiperbdlico

Ya que el modelo de concordancia propone un universo plano, el parametro de
densidad sera €2 = 1 y las diferentes componentes del universo tendran valores me-
nores a uno, es decir, la suma de todas las componentes de €2 debe ser igual a la
unidad.

=1 (1.89)

Como se dijo en la seccién anterior, todo el contenido del universo puede ser cata-
logado en tres secciones por su ecuacion de estado, que son: particulas no relativistas,
particulas relativistas y energia oscura. A continuaciéon hablaremos un poco mas de
estos tres tipos describiendo a sus principales representantes.



CAPITULO 1. INTRODUCCION A LA COSMOLOGIA CIENTIFICA 33

= Particulas No Relativistas, ,, = Q, + Qpuy

e Materia Bariénica: También en ocasiones referida como materia ordina-
ria ya que representa a la totalidad de la materia que conocemos en la
vida diaria y que estd formada en su mayoria por protones y neutrones
los cuales son bariones. En cosmologia se incluye dentro del grupo de ma-
teria bariénica a todas las particulas no relativistas del modelo estandar
de particulas elementales, tales como los electrones que son fermiones, a
pesar de que éstas no sean estrictamente bariones. Sin embargo como los
bariones contribuyen en mayor grado, éstos representan casi la totalidad
de su densidad en lugar de los electrones, por lo cual a esta componen-
te se le conoce simplemente como materia bariénica. Su contribucién es
cerca del 16 % de la masa del universo y del 4% al 5% de la densidad de
masa—energia del mismo. Nos referiremos a su parametro de densidad por

Q.

e Materia Oscura: La materia oscura es un tipo de materia que se dice ser
invisible ya que o emite muy poca luz o no interactia con la radiacion
electromagética, es decir que no la emite ni la absorbe. Se detecta por
la fuerza gravitacional que ejerce sobre los objetos visibles, por ejemplo,
haciéndolos girar en torno a ella como es el caso de las curvas de rotacién
de galaxias, dispersion de velocidades en ciimulos de galaxias o incluso por
efectos de lentes gravitatorias. De manera general, la materia oscura puede
incluir tanto materia bariénica ordinaria asi como cualquier forma exéti-
ca de materia. Diversos modelos proponen diferentes formas de materia
oscura, las cuales se pueden dividir en dos tipos que son materia oscura
caliente y materia oscura fria. La materia oscura caliente es una forma
de materia oscura no bariénica que viaja a grandes velocidades poseyendo
una gran cantidad de energia. Por otra parte, la materia oscura fria es un
tipo de materia oscura no bariénica que posee baja velocidad al igual que
poca energia. De acuerdo al modelo de concordancia o modelo A—CDM, la
mayor parte de la masa del universo proviene de un tipo de materia oscura
fria (Cold Dark Matter CDM), siendo casi el 83.33 % del total de ésta y
ocupando de un 23 % a un 26 % de la densidad de masa—energia total del
universo. El mejor candidato a materia oscura es un tipo de materia oscu-
ra fria hipotética denotada como WIMP (Particula Masiva de Interaccién
Débil). Denotaremos el correspondiente pardametro de densidad de materia
oscura por 2pyy.

» Particulas Relativistas, 2, = Q, +Q,

e Radiacién Electromagnética: La radiacién electromagnética es un cam-
po eléctrico y uno magnético que transportan energia. Comprende todas
las longitudes y energias posibles. El foton es la particula asociada a la
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radiacién electromagnética. En el universo, la radiacion de fondo césmi-
ca de microondas es el mejor ejemplo de ésta componente ya que cubre
todo el universo cumpliendo con el principio cosmologico. La radiacion
electromagnética ocupa aproximadamente un 0.005% de la densidad de
materia—energia en el universo y utilizaremos el simbolo €2, para referir-
nos al parametro de densidad de radiacién electromagnética.

e Neutrinos: Son un tipo de particulas fermionicas pertenecientes al modelo
estandar de particulas elementales. Existen tres tipos de neutrinos cada
uno con su respectivo antineutrino y estdn asociados a una de las tres
familias, es decir existe un neutrino electrénico, un neutrino muénico y
un neutrino taénico. Los neutrinos son particulas extremadamente ligeras
sin carga eléctrica que casi no interactiian con la materia por ser regidas
por la fuerza nuclear débil y por la fuerza gravitatoria, aunque ésta tltima
muy débilmente debido a su poca masa. Viajan a velocidades cercanas
a la de la luz y poseen una helicidad zurda. Se producen en reacciones
termonucleares de las estrellas y las explosiones de supernova. Utilizaremos
el simbolo €2, para hablar del parametro de densidad de neutrinos.

» Energia Oscura: Es el término dado a la energia que es responsable de una ace-
leracién del universo entero. Posibles energias oscuras incluyen una constante
cosmoldgica A, una energia de vacio distinta de cero, o de otra manera formas
desconocidas de energia denominadas quintaesencia. La propuesta de la postu-
lacién de la existencia de energia oscura surge a partir de diversas evidencias
observaciones tales como las obtenidas por el estudio de supernovas tipo Ia,
lentes gravitatorias, radiacién de fondo césmico de microondas (CMB) y oscila-
ciones actsticas de bariones (BAO). Se empleara €2, para expresar el pardmetro
de densidad de energia oscura.

En la figura 1.3 se muestra una grafica de las proporciones de los diferentes com-
ponentes del universo, asi mismo en la tabla 1.2 se presentan algunos de los valores
promedio de diferentes parametros cosmoldgicos aceptados en el modelo A—CDM.
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Parametro Simbolo Valor
Constante de Hubble Hy 72kms™ Mpc~1
Geometria 977% 0 plano

Densidad de Masa Qo 0.3
Densidad de Bariones Qp 0.04
Densidad de Materia Oscura Qpmr 0.26
Constante Cosmoldgica Qa 0.7
Desaceleracion Qo —0.55
Edad to 13.7 mil millones de anos

Cuadro 1.2: Tabla que resume los valores de los diferentes parametros cosmologicos.
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Figura 1.3: Gréfica de la proporcién de los diferentes componentes del universo

Una vez que se han especificado las diferentes componentes del universo, se puede

expresar al parametro de Hubble con una dependencia del corrimiento al rojo a partir
de la ecuacién de Friedmann

&G K

H?= —p—— 1.90
3 a? ( )

Normalmente se realiza la siguiente sustitucién del segundo término de la ecuacion
1.90 con el fin de manipularla mejor junto con la densidad



CAPITULO 1. INTRODUCCION A LA COSMOLOGIA CIENTIFICA 36

817G K 887G 81G 87G

H? = — = = — 1.91
5P =g Pty = (Pt px) (1.91)
De esta manera pg toma la forma
3 Kc? 9
== - 1.92
PK 8rG a? Sk (1.92)

y se le conoce como la densidad de curvatura, y dado que la densidad critica es
_ 3H?

pe = 3., también posee un pardmetro de densidad de curvatura dado por
Op = 2 _ K< (1.93)
K= e T a?H? '
Luego entonces si seguimos desarrollando la ecuacién 1.91 llegaremos a
8rG 8tG
I = —=(p+px) = == (Pm + pr + pic + pa)
Hg a\ 3 a\ 4 a\ —2
- (pmo <_> + Pro (_> + PK, (_) +p1\0)
Pe agp Qg agp
-3 a\ —4 a -2
=15 (2 () + 2 (G) Fm(G) )
0 0 ao + &y ao + 8k ao + 8,
sacando raiz cuadrada
a\ 3 a\ 4 a\ 2 3
H(a) = Ho(Qmy () "+ 90 (2) 40 () + ) (1.94)
Qo Qo Qo
y sustituyendo los factores de escala por z
H(z) = Ho(Qmg (1 + 2)% + Qpy (14 2)* 4+ Quey (14 2)2 + Q)2 (1.95)

Donde se ha introducido en p,, la contribucién tanto de la materia oscura como de
la materia ordinaria y los subindices 0 hacen referencia a los correspondientes valores
de dichas cantidades hoy en dia.

Esta expresion es muy importante para desarrollar calculos que relacionen los
diferentes parametros cosmologicos con cantidades que si son directamente medibles
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como el corrimiento al rojo z. Una forma generalizada de esta expresion, considerando
una densidad de energia oscura p, dependiente del factor de escala, sera utilizada en
el presente trabajo en el capitulo cuatro.

Un ejemplo de la utilidad de las expresiones 1.94 y 1.95 esta en el calculo mas
preciso de la edad del universo, como

1
d
t= a4 ~ 13.7 x 10%fios  (1.96)

/0 -3 —4 —2 1
a0 (2) w0 (2) o (2) v o)

cuya expresion puede ser obtenida mediante el uso de la definicion del parametro
de Hubble igualandolo con la expresién 1.94 y resolviendo la ecuacion diferencial
mediante integracién. La solucion de la integral no puede ser expresada de manera
analitica para obtener una forma general del factor de escala a dependiente del tiempo
t.

Para finalizar se muestran a continuacién una serie de graficas (1.4 y 1.5) del valor
del parametro de densidad €2 contra el factor de escala a y contra el corrimiento al
rojo z para los tres tipos de fluidos perfectos. Nétese que para ciertas épocas algunos
de los tres tipos de fluidos perfectos se vuelven despreciables con respecto a los demas.

0.6
.
0 5

0.4 4

-

Figura 1.4: Gréfica del pardmetro de densidad contra el factor de escala para particulas no relativistas (verde),
particulas relativistas (rojo) y energia oscura (negro).
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Figura 1.5: Gréficas del parametro de densidad contra el corrimiento al rojo a diferentes escalas de z para
particulas no relativistas (verde), particulas relativistas (rojo) y energia oscura (negro) tomando como referencia los

valores de la tabla 1.2.



Capitulo 2

Evidencias de Energia Oscura

2.1. Supernova Tipo Ia

Ademas de los dos métodos revisados en la seccién 1.79 para obtener una relacion
de la luminosidad que pueda ser usada para determinar la distancia luminosa, exis-
ten otros procedimientos que sirven de indicadores de distancia usando el brillo de
distintos objetos. Por ejemplo, para distancias relativamente cortas desde el punto de
vista cosmoldgico, como pueden ser aproximadamente 750kpc, se puede llegar a usar
el brillo de estrellas cefeidas para determinar una distancia.

Una cefeida es un tipo de estrella que varfa su luminosidad con un periodo fijo. El
periodo de variacion de la luminosidad de la estrella, el cual se encuentra dentro del
rango de 3 a 50 dias, esta relacionado al maximo de su luminosidad, teniendo asi que
las mas brillantes varian mas despacio.

Una vez que la luminosidad de un tipo particular de estrella como la cefeida es
conocida, ésta llega a ser una candela estandar, un término que es referido a algin
objeto de luminosidad conocida, es decir, en otras palabras una candela estandar
es un objeto de luminosidad intrinseca conocida, 1til en la medida de distancias de
luminosidad.

Estas estrellas cefeidas incluso pueden servir como calibradores de otros indicado-
res de distancia que abarcan longitudes superiores a las que comprenden las cefeidas.
Estos indicadores de distancia incluye a la relaciéon Tully—Fisher, plano fundamental
para galaxias elipticas, fluctuaciones de brillo superficial, supernovas tipo II, super-
novas tipo Ia y mas. De todos estos indicadores, los mas interesantes y que resultan
ser los mas importantes para el estudio de la expansion acelerada del universo son las
supernovas, particularmente las supernovas tipo Ia debido a las enormes distancias
que implican (cercanas a z ~ 1 o aproximadamente 4Gpc).

39
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Actualmente debido a su gran importancia en el estudio de la energia oscura,
existen diversos grupos dedicados a la bisqueda de supernovas tipo Ia como puede
ser el equipo de investigacién conocido como Supernova Cosmology Project (SCP),
el cual en su muestra “Union2.1” retine datos de hasta 833 supernovas.

Incluso en el pasado los antiguos astrénomos solian buscar supernovas sin saber
realmente qué eran y el origen de éstas. Esto debido a que ya conocian el aspecto
del cielo con una posicién muy clara de cada una de las estrellas visibles a simple
vista, sin embargo en algunas ocasiones en el cielo aparecian puntos muy brillantes
en lugares donde dias antes parecia no haber nada. De ahi que los astrénomos de
aquel entonces pensaran que el nuevo punto brillante se trataba de una nueva estrella
que acababa de generarse espontaneamente, por lo que decidieron llamar a este tipo
de puntos brillantes por el nombre de estrellas nova, donde nova proviene del latin
novus que quiere decir nueva o nuevo.

La realidad es que no se trata de una nueva estrella que ha aparecido repentina-
mente en el cielo, sino que la estrella que origina ese gran brillo ya estaba en dicho
sitio desde hace mucho tiempo, s6lo que antes no brillaba con la suficiente intensi-
dad para ser apreciada. Este gran aumento en el brillo de la estrella proviene de una
enorme explosion originada en ella y estas explosiones llegan a ser tan intensas que
incluso se tienen registros de que en el ano 1054 los astronomos chinos observaron
una enorme explosion de supernova justamente en las coordenadas de lo que ahora
s6lo parecen ser sus restos dentro de la nebulosa del Cangrejo.

Figura 2.1: Imagen de la nebulosa del Cangrejo. La nebulosa del Cangrejo son los
restos de la supernova vista por los astronomos chinos en 1054.

Aunque el nombre de nova persiste hasta nuestros dias, cabe mencionar que pese
a la relacion etimoldgica y al hecho de haber una gran similitud en el proceso de
explosion derivada de una estrella, existe una clara distincion entre simples novas y
supernovas que hasta 1934 no habia sido claro. No fue hasta ese ano en que Fritz
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Zwicky y Baade hicieron la diferencia entre ambos procesos, apoyados de diversas
observaciones. Entre las observaciones mas importantes en las que se basaron Fritz
Zwicky y Baade resaltan las hechas a la SN 1895B Z Centauri y las realizadas por
Lundmark en 1920 sobre la explosiéon de supernova registrada por Hartwig en 1885,
donde midiendo la distancia a la galaxia Andrémeda (M31) logré concluir que la
explosion vista por Hartwig era miles de veces més brillante que una nova normal,
donde fue mas que clara la diferencia de intensidad de las explosiones.

Para ser mas especificos, una nova es la abrupta y muy brillante explosién que
surge de una estrella y cuyo nombre proviene del latin “nova stella” que significa
“estrella nueva”, puesto que la estrella no era visible a simple vista antes de la explo-
sién como ya se ha mencionado anteriormente. La raiz de estas explosiones proviene
de los sistemas de estrellas binarias formadas por una enana blanca y una gigante,
donde la nova es producida debido a que parte de la materia de la atmosfera de la
gigante (principalmente hidrégeno) cae sobre la superficie de la enana blanca. Poste-
riormente, la materia acumulada incrementa su presion y temperatura para tiempo
después desencadenar una serie de reacciones termonucleares en la enana blanca que
dan origen a un aumento sibito en el diametro de la estrella y a la consiguiente ex-
plosion de nova que arroja parte de su material al espacio. Su brillo es tan grande que
su maximo de luminosidad puede llegar a ser 100,000 veces mayor a la luminosidad
del Sol. Ya que una nova no es la muerte de una estrella, una vez que la nova se ha
producido la estrella enana continuara en su mismo sitio con descenso en su brillo
e incluso puede seguir acumulando material de la gigante para asi volver a producir
otra explosion, por este motivo las novas resultan ser muy comunes.

Por otro lado, una supernova resulta ser la cataclismica explosion que da muerte
a una estrella, por ende las supernovas resultan ser un proceso mucho mas violento
y brillante, ademés de mas raro debido a que no se puede repetir el proceso como en
las novas. Durante este evento, la estrella primeramente colapsa para posteriormente
mandar una onda de choque hacia sus capas mas externas y finalmente explotar y
arrojar gran parte de su materia al espacio donde se encuentra gran cantidad de los
elementos mas ligeros que el hierro producidos en las reacciones de fusién de la estrella
e incluso elementos mas pesados que pueden producirse en el proceso de esta gran
explosion proveyendo al universo de éstos. El nicleo remanente que llega a quedar
de esta gran explosién se transforma en una estrella de neutrones o en un hoyo negro
dependiendo de la masa de la estrella. Su brillo llega a ser tan intenso que puede
alcanzar miles de millones de veces el brillo del Sol e incluso es capaz de opacar con
su inmenso brillo al brillo de la misma galaxia en la que ocurre, al menos por unas
cuantas semanas. Su potente brillo capaz de atravesar enormes distancias para poder
llegar a nosotros, da a las supernovas una de las principales caracteristicas que debe
cumplir una candela estdndar para distancias cosmoldgicas, el de ser muy brillantes
para alcanzar a distinguirlas a distancias muy grandes. Sin embargo aun falta ver que
se cumpla el hecho de que su luminosidad sea facilmente determinada.
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Estudios realizados a los espectros de las supernovas mostraban que estos no eran
muy distintos a los de una nova normal. Sin embargo, en el ano 1937 con el registro
primeramente de la supernova SN1937¢ en 1C 4182 y de otras més que aparecieron
en los pocos anos venideros, se observo una muy leve variacién en el maximo de lumi-
nosidad asi como en su imagen espectral. Esto llevé a Fritz Zwicky (en 1938) y poco
después a Wilson (en 1939) a proponer a las supernovas como posibles indicadores
de distancia. Sin embargo, en 1940 aparecié la supernova SN1940c en NGC 4725, la
cual resulté ser una supernova totalmente distinta a las observadas poco tiempo antes
cuando se les propuso como indicadores de distancia, teniendo como principal diferen-
cia su espectro. Es asi como Minkowski en el ano de 1940 divide a las supernovas en
dos tipos, haciendo la clasificacién de supernova tipo I para aquellas supernovas con
un espectro similar al de la SN1937¢ y supernova tipo II para aquellas que muestren
un espectro como el de la supernova SN1940c. Representando supernovas sin y con
lineas espectrales de Balmer del hidrégeno cerca del maximo de luz.

En general, una explosion de supernova es tipo Il cuando es generada por el colapso
de una estrella masiva de més de ocho masas solares, esto debido a que la estrella ha
alcanzado ya la etapa final de su proceso de fusion nuclear. Para llegar a esta etapa la
estrella ha tenido que fusionar el hidrégeno y los sucesivos elementos que han surgido
como producto de las reacciones de fusion, liberando asi energia en cada uno de estos
procesos de fusion hasta llegar al hierro. Las reacciones de fusiéon generan energia
hasta llegar al hierro lo cual da a las estrellas su gran brillo, sin embargo al llegar al
hierro los siguientes elementos absorben energia en lugar de producirla. Por lo tanto
con la llegada a un ntcleo de hierro, la ausencia de los procesos termonucleares de
fusion es evidente y la estrella finalmente ya no es capaz de hacer frente a su propia
atraccién gravitatoria, con lo que termina por colapsar. La explosion es tan fuerte que
crea los elementos mas pesados expulsandolos hacia el espacio. No obstante, a pesar de
que la explosion crea los elementos mas pesados, también arroja grandes cantidades
de hidrégeno la cual es una de las principales caracteristicas para identificar una
supernova tipo II. Los astronomos se basan principalmente en dos caracteristicas
para saber si una supernova se trata de una supernova tipo II. Por una parte, se
analiza el espectro de la supernova en busca de lineas de absorcion o emisién del
hidrégeno. Por otro lado, la magnitud de la luminosidad de las explosiones varian en
gran medida.

Por otra parte, las supernovas tipo I se dividen en tres variedades que son: su-
pernovas tipo la, Ib y Ic. Todas ellas, y entonces las supernovas tipo I de manera
genérica, se caracterizan por no emitir lineas espectrales de emisiéon o de absorcion
del hidrégeno. Sin embargo también presentan grandes diferencias entre ellas, por
ejemplo, las supernovas tipo Ib no tienen una curva de luz caracteristica, asi mismo
presentan lineas espectrales de helio mientras que las tipo Ic no muestran senales de
éste tipo de lineas. Asi mismo, tanto las supernovas tipo Ib como las Ic difieren de
las tipo Ia pues ambas no presentan lineas espectrales de silicio. Ademas el proceso
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actualmente aceptado en el cual se generan las tipo Ib y Ic no coincide con las tipo
Ia, ya que las tipo Ib y Ic se cree que son el resultado de la explosién de una estrella
al final de su etapa de fusiéon que ya no contiene hidrégeno.

Suparnova light curves

Lumincsity (solar units)

Tima (days)

Figura 2.2: Gréfica que muestra la variacién en la luminosidad en el transcurso de los dias para ambos tipos de
supernovas. Nétese que la luminosidad de las supernovas tipo II no presenta una caida tan uniforme en el transcurso

de los dias como en las supernovas tipo I.

Por su parte, las supernovas tipo Ia no son producidas por la muerte de estrellas
masivas como las tipo II, sino que se requiere de una estrella méas ligera que haya
llegado a su etapa de enana blanca. Al igual que las novas, las supernovas tipo Ia se
producen en sistemas de estrellas binarias donde una de las estrellas es una enana
blanca y la otra una gigante roja. En estos tipos de sistemas de estrellas binarias cada
una de las estrellas se encuentra dentro de una regiéon, donde su campo gravitatorio
domina sobre el campo de la otra estrella, llamada 16bulo de Roche. Dado que la
fuerza gravitatoria es de alcance infinito, los 16bulos de Roche de ambas estrellas se
cruzaran en un punto donde la magnitud de la fuerza gravitatoria de ambas estrellas
es igual, conocido como punto de Lagrange. Normalmente un sistema de estrellas
binarias alejadas puede mantenerse sin que una de las estrellas interfiera en el estado
de la otra. Sin embargo en sistemas donde las estrellas se encuentran mas cercanas y
una de ellas ha llegado a su etapa de gigante roja, las capas exteriores de la gigante
roja pueden sobrepasar su lébulo de Roche para adentrarse en el 16bulo de Roche de
la enana blanca. Una vez pase esto, la enana blanca empezara a robar el material
de la gigante que caerd mientras orbita a la enana blanca formando lo que se conoce
como un disco de acrecimiento o acreciéon. La formacion ya sea de una nova o de una
supernova tipo la dependera tanto de la distancia entre ambas estrellas asi como de
la velocidad en que la enana blanca absorbe el material de la gigante roja.
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Figura 2.3: Formacién del disco de acrecimiento debido a la caida de material de la
gigante roja sobre la enana blanca. La enana blanca recogera material de la gigante
roja hasta llegar al limite de Chandrasekhar.

Tras esto surge la pregunta, ;puede la enana blanca absorber todo el material
de la gigante roja sin restriccién alguna?. Recordemos que mientras la estrella se
encuentra fusionando hidrégeno en su secuencia principal y posteriormente fusionando
helio en su etapa de gigante roja, las reacciones termonucleares se oponen al colapso
gravitatorio del nicleo de la estrella. Sin embargo cuando una estrella menor a 8
masas solares ha agotado el helio que le servia de combustible transformandolo en
carbono, el ntucleo de la estrella se contrae bajo su propio campo gravitatorio y
se convierte en enana blanca. El material se vuelve tan compacto que junta a los
electrones ocupando todos los estados cuanticos de baja energia. No obstante, el
principio de exclusion de Pauli interviene aqui, evitando que dos o mas electrones
ocupen el mismo estado cuéntico, por lo que los electrones se ven obligados a ocupar
estados de mayor energia. Con el principio de exclusiéon de Pauli haciendo frente al
aglutinamiento de los electrones en un mismo estado cudntico, se crea una nueva
presiéon que es independiente de la temperatura, llamada presién de degeneracién
electronica que evita un colapso total gravitatorio.

Pero entonces, jexiste un punto limite en el cual la presién de degeneracion
electronica ya no sea suficiente para evitar el colapso gravitatorio?. Efectivamente
existe un limite para ello y posiblemente esta fue una pregunta que el mismo Chan-
drasekhar se hizo. En 1930 el hindii Subramaynyan Chandrasekhar se dio cuenta que
para mantener la presion de aquellas enanas blancas, que con la masa absorbida de
la gigante roja habian superado la cantidad de 1.4M, los electrones degenerados
tendrian que moverse a velocidades superiores a las de la luz, lo cual entraria en
contradiccion con la teoria de la relatividad.

De este modo la relatividad impone un limite superior a la masa de estas estrellas
antes de que exploten como supernovas tipo Ia, el llamado limite de Chandrasek-
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har. Esto resulta de gran importancia dado que todas las enanas blancas que hayan
llegado al punto de generar una supernova, tendran aproximadamente las mismas
caracteristicas y con ello muchas de las propiedades de las explosiones de supernova
Ia (como puede ser su luminosidad) serdn similares. Esta es la razon de que todas
las supernovas tipo la tengan aproximadamente la misma luminosidad y entonces
puedan ser aprovechadas junto con su enorme brillo a manera de candela estandar.

Algunas de las caracteristicas de una supernova tipo Ia son:

Sus explosiones son aproximadamente iguales en luminosidad.

No expulsan hidrégeno.

Su magnitud absoluta ronda el valor de M =~ —19.30 4 0.03 + 5In(42)

» La energfa emitida se encuentra dentro del intervalo 1 x 10%J < E < 2 x 10%J

Hasta antes de 1998 se creia que el universo se encontraba dominado por una
componente de materia y que por ello el universo se encontraba expandiéndose de
manera desacelerada, por lo tanto un parametro de desaceleracion positivo ajustaria
con este supuesto. Intentando determinar el valor del parametro de desaceleracion, por
medio del brillo médximo de las supernovas la, fue como dos grupos de investigacién
independientes, dirigidos por Riess en 1998 y Perlmutter en 1999, lograron determinar
que el universo se encuentra en aceleracién y con ello que el universo posiblemente
esté dominado por un tipo de contenido muy distinto a la materia.

M {mag)

m

* Schmidt et al. data [MLCS)

¢ Perlmulter et al. data 4

O [+ .1 0.4 o6 o.a 1 1.2

Figura 2.4: Grafica de la distancia médulo g contra el corrimiento al rojo z cuyos
datos son los usados por los equipos de investigacién de Riess (1998) y Perlmutter
(1999) [54].
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El procedimiento utilizado por ambos grupos consistio en medir el brillo maximo
aparente o la magnitud aparente m de varias supernovas la para relacionarlo con la
distancia a la respectiva supernova. Asi mismo, se utilizé el espectro de cada super-
nova para determinar su corrimiento al rojo y de esta forma relacionar la distancia
a la supernova con su corrimiento al rojo z como en un diagrama de Hubble. Gene-
ralmente se sustrae el valor de la magnitud absoluta M de una supernova la al valor
de la magnitud aparente m para obtener la distancia moédulo i de cada supernova y
relacionarla con su corrimiento al rojo. En la figura 2.4 se muestra una tipica gréafica
de p contra z con los datos utilizados por ambos equipos de investigacion, con la cual
se determiné la expansion del universo.

Para obtener un modelo que ajuste mejor a los datos de supernovas, como los
considerados en la figura 2.4, se suele utilizar la funcién x%,. Esta funcién compara
los datos medidos de la distancia médulo p con los datos predichos por un modelo
cosmoldégico, es decir, con un grupo de valores particulares de los pardmetros cos-
molégicos. La funcién y%y estd definida como

N 2
ten(Zis Qs Qs Ry w,y ) — fops (2
X?sw:z[ il o ) = Hoto()] (2.1)
i=1 st

donde N es el nimero de datos de medicién, puy, es la distancia modulo predicha
tedricamente, i €s la distancia médulo medida y o,; hace referencia al error de la
medicion en la distancia moédulo figps.

Los valores en los pardmetros cosmoldgicos que minimicen el valor de y%, se
consideran el mejor ajuste a los datos. Para ello se debe recordar que la distancia
modulo p esté relacionada con los parametros cosmolégicos por medio de

p(z1) = 5logyo[Dr(z:)] + po (2.2)

donde el valor de pg depende de las unidades de Dj. Asi mismo D; depende de los
parametros cosmoldgicos por medio de la expresion

1
H(2")

DL=(1+z)x=<1+z>c/ dz'
0

z 1
= (1+ Z)c/
0 Ho(Qm()(]_ +Z/)3+Q,yo(]_ +Z/)4+QK0(1+Z/)2 +QA0)

dz' (2.3)

N
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2.2. Lentes Gravitatorias

Desde hace mucho tiempo se habia considerado, dentro del marco de una teoria
corpuscular de la luz como la de Newton, que la trayectoria recta de un rayo de
luz podria ser desviada a causa de un objeto masivo como el Sol. De acuerdo a la
mecanica clasica es claro que una particula masiva con movimiento rectilineo pasando
cerca de un campo gravitatorio modificara su trayectoria rectilinea, pareciendo que
ésta se ha doblado. Sin embargo la teoria de Newton requiere que ambos cuerpos
posean una masa distinta de cero, lo cual en base a nuestro conocimiento actual de
la luz, sabemos que los fotones poseen una masa igual a cero creandose un problema
con la teoria de Newton. No obstante, se puede calcular una desviacion de la luz por
medio de la mecanica Newtoniana en el limite en el que la masa del fotén tiende a
cero.

Albert Einstein propuso una forma completamente nueva de comprender la gravi-
tacion basada en similitudes entre la gravedad y un sistema de referencia no inercial
acelerado, lo cual se conoce como el principio de equivalencia. Einstein razoné que si
la luz parece curvarse en un sistema de referencia acelerado también deberia hacerlo
en un campo gravitatorio. La prediccion de Einstein fue puesta a prueba durante un
eclipse de Sol por Arthur Eddington; un dia Eddington observé en las islas Principe
en 1919 que el Sol y la Luna parecian moverse entre dos estrellas, cuando el Sol se
encontraba directamente entre ambas estrellas y su luz estaba oculta por la Luna, las
estrellas parecieron verse a mas distancia una de la otra. Los rayos de luz procedentes
de las estrellas resultaron curvados por el campo gravitatorio del Sol. La desviaciéon
gravitatoria de la luz por el Sol calculado en la teoria Newtoniana para un fotén
masivo resultaba ser de 0.87 arcosegundos. Sin embargo los resultados obtenidos por
Eddington estaban en completo acuerdo con la teoria de Einstein dentro de las barras
de error, el cual resulta ser el doble del valor calculado en la teoria de Newton, es
decir, 1.74 arcosegundos.

Tratando de una manera mas matematica estos resultados, consideraremos la
ecuacion geodésica que describird la trayectoria seguida por la luz.

d?z°? , dzt dx”

dat dz” 2.4
oz e 70 (2:4)

Si el objeto masivo tiene forma esférica como el Sol, entonces se debe emplear la
métrica de Schwarzschild

2GM 2G M -1
02 == (1- 20 o (1 200 s o) @

c2r c2r
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Dado que se trata de una simetria esférica, tomaremos el movimiento del rayo de
luz dentro de un dngulo polar § = 7 , es decir, en el plano ecuatorial por lo cual
la parte angular de la métrica cambiard simplemente a r?d¢?. Utilizando tanto la
ecuacion de geodésica 2.4, asi como la métrica de Schwarzschild 2.5 y haciendo el
cambio de variable w = % se llega a la siguiente ecuacién diferencial

d2—w+w—3GM
dp? T2

w? (2.6)

El efecto de la curvatura del espacio—tiempo dado por el lado derecho de la
ecuacion es muy pequeno para una masa como la del Sol, por lo cual podemos resolver
esta ecuaciéon por iteracion con lo que a orden cero para una masa M = 0 tendriamos
la siguiente solucion para la ecuacion diferencial homogénea resultante

() = 0T 00 (2.)

donde sin pérdida de generalidad podemos tomar el valor inicial del angulo ¢y = 0
y donde b es el parametro de impacto. Para resolver la ecuaciéon diferencial 2.6,
sustituiremos la solucién de la ecuacién homogénea 2.7 en el lado derecho de la
ecuacion 2.6

d?w GM , GM cos?(¢)
d7¢2 +w=3 2 w' =3 2 12 (28)
de la cual se puede obtener la solucién particular
2GM (1 — cos®(¢)/2
() = 22D~ co(8)/2) 2.9)

c2b?

por lo cual la solucion completa de la ecuaciéon sera la suma de la solucion homogénea
mas la solucion particular

cos(¢)  2GM(1 — cos?(¢)/2
b 1P

w(¢) = wo(d) + Wpart(¢) = (2.10)

La ecuacién anterior se puede simplificar debido a que los valores angulares cer-
canos a ¢ = +7 representan puntos muy lejanos en el espacio donde w = % — 0,
asi mismo podemos anular el término de cos?(¢) para finalmente representar la ecua-

cion 2.10 a primer orden como
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coS(¢) grt

= 2GM
2 —
b e =
2GM
cos(9)patz = — 2 (2.11)

Esto significa que los valores asintoticos de ¢ son = + QCGQJZ‘JJ y =5 — ng y por lo

z _z
tanto la desviacion causada por la masa M serd

§=Ap=—— (2.12)

Si tomamos el pardmetro de impacto igual al radio del Sol, lo cual seria para un
rayo de luz pasando rasante al Sol y sustituimos los correspondientes valores en 2.12,
obtendremos un valor para el dngulo de desviacion de 1.74 arcosegundos.

Ahora aprovecharemos el resultado de 2.12 para obtener una ecuacién para lentes
gravitacionales dentro de una aproximaciéon paraxial, donde el valor de los dangulos
utilizados es muy pequeno debido a las grandes distancias que se manejan en estos
sistemas. Dentro de esta aproximacion usaremos el hecho de que

S
0=- 2.1
: (2.13)

donde @ es el angulo necesario para abarcar una longitud de arco s a una distancia r
de un punto.

(a)

Figura 2.5: Esquema representativo del efecto de lente gravitatoria. Un observador en O observa una fuente de
emisién de luz S, sin embargo debido a la presencia de un objeto masivo M a una distancia D; de la fuente y a una
distancia D; del observador, el rayo de luz procedente de la fuente desvia su trayectoria en un dngulo § y entonces el

observador mira la imagen de S en Sir a un angulo @ con respecto a la recta que lo une con el objeto M [16].
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De esta forma, de acuerdo a la ecuacion 2.13 y a la figura 2.5 la distancia S’S
sera igual a

S'S = Dy(0 — B) (2.14)

Asi mismo, S’S también puede ser descrito a través del dngulo § y nuevamente
con ayuda de la ecuacion 2.13 como

S'S = Dys6 (2.15)

Igualando las ecuaciones 2.14 y 2.15 y despejando 9, obtenemos

S'S = Dy(0 — B) = Dyy6

Dy

5=
Dls

(0 —B) (2.16)

Tanto la ecuacién 2.12 como la ecuacion 2.16 representan el angulo de desviacion
en la trayectoria del rayo de luz. Sin embargo la ecuacion 2.12 relaciona esta desvia-
cién por medio de cantidades fisicas, mientras que la ecuacion 2.16 es una expresioén
meramente geométrica. Igualando las ecuaciones 2.12 y 2.16 y despejando 8 tenemos

D, AGM
0= Dls(e_ﬁ) N c2b
D AGM
B—Q—E 2 (2.17)

Nuevamente de acuerdo a la figura 2.5, el parametro de impacto puede ser escrito
dentro de la aproximacién paraxial como

b= D (2.18)
por lo tanto llegamos a

D, AGM

f=6-— DD 6 (2.19)
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la cual es la ecuacién de la lente. En el caso particular en el que la fuente de luz se
encuentre perfectamente alineada con el objeto masivo y el observador, el valor del
angulo (8 serd cero y por lo tanto el angulo de observacion aparente de la fuente sera

Dy 4GM
Op = D. & (2.20)

En este caso el observador mirard una imagen de la fuente de luz con la forma de
un anillo, lo cual se conoce como anillo de Einstein. Sin embargo para el caso general
en el cual S no necesariamente es cero, la forma de los anillos de Einstein se deforma
y se crean dos arcos de la imagen de la fuente en su lugar (figura 2.6). Podemos
reescribir la ecuacién 2.19 con ayuda de la ecuacion 2.20

B=6-— % (2.21)

La ecuacién 2.21 es una ecuacion cuadratica en 6, por lo cual esta ecuacion pre-
senta dos soluciones para # correspondientes a cada arco de la imagen de la fuente.
Las soluciones a la ecuacion 2.21 serédn de la forma

0, = %(5 +./32 + 49%) (2.22)

Una de estas soluciones corresponde a un valor dentro del anillo de Einstein,
mientras que el otro valor se encuentra fuera del anillo. Gracias a la ecuacion 2.22 es
posible calcular la masa del objeto masivo que desvia la luz a partir de la medicion
del angulo de los arcos de las imagenes que se forman.

Figura 2.6: Imagen que muestra el efecto de lente gravitatoria fuerte donde aparece la forma del anillo de Einstein.
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Estas ecuaciones son muy importantes, ya que nos proveen de una poderosa herra-
mienta para estudiar muchos de los objetos que existen en el universo que producen
un efecto gravitatorio considerable. Sin embargo, de acuerdo a Einstein puede darse
el caso en que las iméagenes enfocadas por la lente no puedan ser resueltas por un
angulo, no obstante tales lentes gravitatorias también pueden producir deformaciones
y amplificaciones en las imagenes. Los tipos de lentes gravitatorias dependen de la
distancia entre la fuente, la lente y el observador, ademas de la forma y masa del
objeto lente. Es asi como de acuerdo a la variacién de estos pardmetros se tienen
diferentes tipos de lentes gravitatorias tales como:

» Lentes Gravitacionales Fuertes: Este es el caso que hemos tratado, donde la
curvatura de la luz es tan grande que la alineacién de la fuente, la lente y el ob-
servador pueden generar anillos de Einstein o en su defecto multiples imagenes
en arcos. En este caso la masa de la lente puede ser bastante grande ademaés
de que la distancia entre la fuente y la lente es lo suficientemente cercana. Las
multiples imagenes generadas pueden ser resueltas, con lo cual con ayuda de
las ecuaciones se puede modelar una distribucién de la masa de la lente.

= Lentes Gravitacionales Débiles: En este caso la curvatura de la luz es tan pe-
quena que no logran crearse multiples imagenes, sin embargo se siguen presen-
tando efectos de distorsion de la imagen como estiramientos y magnificacion.
Debido a la pequena distorsion que puede generar este efecto, no es posible
detectarlo para una galaxia individual, sin embargo este tipo de lente afecta
a muchas galaxias de la misma forma dentro de una zona, pudiéndose hacer
un estudio estadistico de las galaxias para detectar su efecto. Teniendo un co-
nocimiento estadistico del tamano y forma de las fuentes es posible obtener
informacion acerca de la lente.

= Microlentes Gravitacionales: En este caso la masa de la lente es tan pequena
como la masa de un planeta generando asi que la desviacion de la luz por
éste sea muy poca. La imagen resultante es tan pequena o débil que no genera
multiples imagenes, sin embargo los miltiples rayos que convergen aun crean
una magnificacion en el brillo de la fuente que puede ser detectado.

Tomando en cuenta que la materia oscura posee una interaccion gravitatoria de-
tectable, estas ecuaciones pueden ser usadas para realizar un analisis de ella en el
universo. Se cree que la materia oscura puede ser tanto materia barionica como ma-
teria no bariénica , dentro de la materia oscura bariénica se encuentran objetos tales
como planetas similares a Jupiter, estrellas marrones, etc. los cuales en conjunto se
les suele denotar por el nombre de Objetos Masivos de Halo Compacto o simplemente
MACHOs. Dado que este tipo de objetos no emite radiacién son dificiles de detectar
a simple vista. No obstante si el MACHO pasa entre un objeto luminoso y nosotros,
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podremos detectar un efecto de microlente gravitacional midiendo un aumento en la
intensidad de la luz de la fuente.

Otra participaciéon importante por parte de las lentes gravitatorias en el estudio
de la materia oscura ha sido en el andlisis de colisiones de cimulos de galaxias, en
particular en el llamado ”Bullet Cluster”donde la aplicacién del método de lentes
gravitatorias pudo mostrar que posterior al choque, la mayor cantidad de la masa del
sistema se encontraba en la regién exterior (zona morada figura 2.7) mientras que toda
la masa debida a la materia luminosa permanecia en el centro (zona rosa figura 2.7).
Si la materia oscura fuese una particula que interactia débilmente tinicamente por
medio de la fuerza gravitatoria y nuclear débil, entonces esto dificultaria su interaccién
con la materia luminosa ordinaria que forma ambos ciimulos, dando como resultado
que posterior al choque la materia oscura en cada uno de los ctimulos siguiera su
trayectoria debido a la inercia sin interactuar, separando asi la materia oscura de la
materia ordinaria.

Figura 2.7: Imagen del Bullet Cluster, la mayor cantidad de masa del sistema se encuentra en la zona mo-
rada de la imagen, mientras que la materia debida a la materia luminosa se ha quedado en el centro. Imagen de
http://chandra.harvard.edu/photo/2006/1e0657/.

La técnica de lentes gravitatorias ha sido usada en los tltimos anos para crear
mapas de la materia oscura y estudiar la forma que ésta adquiere en ciertas zonas.
Es asi como la teorfa de las lentes gravitatorias forma parte esencial en este estudio.



Capitulo 3

Radiacion de Fondo Césmico de
Microondas CMB

3.1. La Radiacion de Fondo Cdésmico de Microon-
das (CMB)

El descubrimiento de la radiacién de fondo césmico de microondas en 1965 por
parte de Arno Penzias y Robert Woodrow Wilson y posteriormente corroborado por
los satélites COBE (Cosmic Background Explorer) (1989 —1992), WMAP (Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe) (2001—- - -) y actualmente por el satélite Planck (2009—
-+ +), constituye una prueba fehaciente a la teoria del Big Bang propuesta por George
Gamow al poder demostrar muchos de los resultados predichos por esta teoria, un
ejemplo de ello es la determinacién de la temperatura de la radiaciéon de fondo.
Asi mismo, la radiaciéon de fondo nos permite cambiar el caracter de hipdtesis del
principio cosmoldgico, de una suposiciéon en la que se basa la cosmologia estandar a
un hecho real.

Actualmente la radiacién de fondo césmico de microondas tiene implicaciones que
van mas alla, haciendo uso de ella con el fin de resolver uno de los problemas mas
enigmaticos de la cosmologia, es decir, el de la energia oscura y la materia oscura.
Desde hace ya unos anos, se emplean técnicas de andlisis a la radiacién de fondo con el
fin de poder determinar las proporciones de los diferentes pardmetros cosmolégicos.
Sin embargo, para poder entender mejor las caracteristicas del fondo césmico y la
manera en que ésta se analiza, es conveniente dar un panorama general del ambiente
en el que la radiacion de fondo se originé, asi como del preambulo que sienta las bases
del origen de ésta.

o4
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3.1.1. Las Primeras Etapas del Universo y el Origen del Fon-
do Coésmico de Microondas

Los Primeros Momentos del Universo

La expansion del universo desde el momento inicial del Big Bang con una tem-
peratura enorme, trajo consigo un correspondiente enfriamiento que ha llevado a los
constituyentes del universo a pasar por varias etapas que caracterizan las épocas del
universo. En general se pueden describir estas etapas por medio del tiempo transcu-
rrido después del Big Bang, su temperatura y/o su energia de la siguiente manera:

0744

= Tiempo de Planck: Transcurrido a un tiempo ~ 1 s con una energia ~

1019GeV y una temperatura de ~ 1032K:

e No se tiene un conocimiento claro de lo sucedido.

e Se ha trabajado tedricamente por intentar entender esta época pero sin
pruebas suficientes que corroboren las teorias.

e Se cree que en este momento las fuerzas fundamentales se encontraban
unificadas.

e Los aceleradores de particulas actuales aun no son capaces de llegar a estas
energias.

» Inflacién, transcurrido en un intervalo de tiempo de ~ 1073°s — 107325 con una
energfa del orden de ~ 10'°GeV y una temperatura de ~ 102 K:

e El universo, de ser del tamano de un atomo, sufre una repentina expansién
exponencial.

e La gravedad se separa de la unificacién de fuerzas.

e Los aceleradores de particulas tampoco han sido capaces de alcanzar la
energia de esta época.

e A pesar de no poder llegar a las energias de esta época a través de los
aceleradores convencionales, la inflacién es aceptada como parte del modelo
estandar de la cosmologia.

e La hipodtesis de la inflacion, provee una explicacion natural a diversos pro-
blemas de la cosmologia como lo son el problema del horizonte y de la
planitud.

e La inflacién provee de las primeras irregularidades en el universo que pos-
teriormente dieron origen a las estructuras.
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» Post-inflacién, transcurrido en un intervalo de tiempo de 107325 — 107%s con
una energia entre ~ 10°GeV — 107'GeV y una temperatura en el rango de
~ 10K — 10’ K:

e Se genera un recalentamiento debido a que la energia potencial del campo
inflatéon se transforma en energia en forma de calor, generando asi un
plasma de particulas relativistas.

e Se crea un conglomerado de distintas particulas (y sus respectivas anti-
particulas) como electrones, muones, taones, neutrinos y quarks, y diversos
bosones de norma como fotones, gluones y los bosones Z y W+,

e Hay una separacion de las fuerzas en gravitatoria, electrodébil y fuerte.

e Dentro de esta transicion de energias los aceleradores ya son capaces de
llegar, mas no a la energia maxima de esta época.

e Se empiezan a eliminar particulas con sus respectiva antiparticula.

» Bariogénesis, transcurrido en un intervalo de tiempo de 107%s — 1s con una
energia entre ~ 1071GeV — 107%GeV y una temperatura en el rango de ~
102K — 10°K:

e El plasma quark-gluon forma hadrones, en particular los bariones protén
y neutron.

e Los neutrinos se desacoplan, viajando libremente por el espacio.

e Al final de la etapa solamente electrones, protones, neutrones y fotones se
encuentran acoplados.

= Nucleosintesis, efectuada a los ~ 3min de edad del universo con una energia
entre ~ 107*GeV —107°GeV y una temperatura en el rango de ~ 10°K — 108 K:

e Los protones y neutrones generados en la época anterior se unen para
formar ntcleos de iones de hidrégeno, helio y muy pocos nticleos de litio
y berilio.

e La proporcién de hidrégeno es cerca del 75 % del total formado, mientras
que el helio forma casi el 25%. La contribucién del litio y el berilio es
minima y no llega ni siquiera a ser del 1 %.

e Finalizando esta época, la temperatura disminuyé lo suficiente para que
cesasen las reacciones nucleares de fusion y ya no se produjeran los ele-
mentos més pesados.

= [gualdad Radiacién-Materia, transcurrido en un tiempo cercano a ~ 60000anos,
equivalente a un corrimiento al rojo de z ~ 3402 de acuerdo al satélite Planck,
con una energia aproximada de ~ 1leV y una temperatura de ~ 4300K:
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e Se crea la transicién entre un universo primeramente dominado por radia-
cion para posteriormente ser dominado por materia. Por lo tanto, en esta
época la densidad de radiacion es igual a la densidad de materia.

» Recombinacién, transcurrido aproximadamente entre el intervalo de tiempo de
300000anos — 400000anos y en z equivalente a 910 < z,.. < 1340, con etapas
especiales de ultima dispersiéon z = 1065 y desacople a z ~ 890 equivalente a
una edad de 380000anos con una energia de ~ 0.1leV y una temperatura de
~ 3000K:

e Epoca formada por un plasma de fotones y bariones (se incluyen los elec-
trones, por convencién en cosmologia, dentro de los bariones).

e Los electrones empiezan a combinarse con los niicleos para formar atomos.

e El universo llega a ser transparente y los fotones son libres para viajar
desde ese entonces por todo el espacio como la radiacién de fondo césmica
que observamos a través de los detectores. Esta época es la de principal im-
portancia a tratar en este trabajo y sera discutida con mayor profundidad
posteriormente.

= Formacién de Estructuras y Reionizacion, transcurrido aproximadamente entre
~ 0.1 —13.7Ganos de edad del universo, con una energfa de ~ 1072GeV y una
temperatura de ~ 15K:

e El universo se encuentra dominado por materia.

e La fuerza gravitatoria empieza a juntar el gas de hidrégeno y helio para
empezar a formar estructuras.

e Se crean estrellas, galaxias y cimulos de galaxias.
e Se generan las primeras supernovas.

e Al corrimiento al rojo z ~ 11.35 (Planck), se calcula hubo una reionizacién
posiblemente debida a las primeras estrellas de poblacion III, quasares y
posiblemente también supernovas. Esta es una de las causas de anisotropia
secundaria.

» Expansion Acelerada, época actual que abarca aproximadamente un corrimien-
to al rojo entre 0 < z < 0.4, con una energia de 2.3 x 10713GeV y una tempe-
ratura caracteristica de la radiacién de fondo de 2.725K:

e El universo se encuentra dominado por energia oscura y comienza una
expansion acelerada.
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Las figuras 3.1 y3.2 muestran de manera grafica los eventos principales de cada
época del universo, su tiempo y su temperatura.

Figura 3.1: Imagen de la historia del universo. Del lado izquierdo se observa la separacién de las fuerzas fun-
damentales en el transcurso de las épocas. Del lado derecho se muestra el tiempo, temperatura y energia de cada

época.

THE BIG BANG THEORY &

Figura 3.2: Otra imagen acerca de la historia del universo.
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El Plasma Fotén-Barién

Una vez mostradas las caracteristicas principales de la evolucién del universo,
podemos centrar nuestro analisis a la época de recombinacion entendiendo sus condi-
ciones iniciales, tales como las irregularidades iniciales de las fluctuaciones cuanticas
producidas desde la inflaciéon, como resultado de las épocas previas del universo.
Asi mismo, la rapida revisién de las épocas siguientes da una idea de las consecuen-
cias que los fendmenos producidos en la época de recombinacién llevan consigo.

Después de la nucleosintesis, el universo se encuentra constituido por materia
barionica y radiacién, donde por materia barionica nos referimos a los nticleos de iones
de hidrégeno y helio principalmente, formados por protones y neutrones. Ademas se
considera por convencion en cosmologia incluir a los electrones dentro de la categoria
de bariones a pesar de que estrictamente estos no son bariones sino leptones. Por
lo tanto, el universo se hallaba atestado de un plasma comprendido por fotones y
bariones, o de otra forma, por un plasma de fotones, electrones y nucleones.

Mientras el plasma fotén-barién se mantuvo a una temperatura superior a 3000/,
los fotones estuvieron fuertemente acoplados a los bariones. Sin embargo, estrictamen-
te hablando los fotones interactian sélo con los electrones mediante el limite a baja
energia de la dispersion de Compton, es decir, mediante dispersién de Thomson. Por
otro lado, el acoplamiento con los protones viene del hecho de que los electrones
interactian con los protones por medio de la fuerza de Coulomb. De esta forma cuan-
do fotones y electrones sufrian dispersién Thomson, los electrones jalaban consigo a
los protones por su interaccion eléctrica, manteniendo a todos los componentes del
plasma en un mismo movimiento como si de un sélo fluido se tratase.

Asimismo, la presencia de regiones con una ligera sobre densidad tenderan a acu-
mular més materia bariénica por atraccién gravitatoria. Estas sobre densidades son
el producto de las fluctuaciones cuanticas generadas en el universo temprano y que
han ido aumentando debido a su inestabilidad gravitatoria. Ya que la cantidad de
materia oscura domina sobre la cantidad de materia barionica, se considera que los
pozos de potencial gravitatorios, donde tiende a acumularse toda la materia, son ge-
nerados principalmente por materia oscura. En otras palabras, el plasma fotén-barién
es atraido por los pozos de potencial de materia oscura.

Sin embargo al aumentar la densidad de materia barionica, también se aumenta
la densidad de radiacion. Como se ha visto ya, a diferencia de las particulas no relati-
vistas cuya ecuaciéon de estado nos dice que no ejercen presién alguna, las particulas
relativistas si la ejercen, siendo ésta igual a P = % pc?. Es asi como entre més se acu-
mule el plasma de fotén-barién dentro de los pozos de potencial gravitatorios de la
materia oscura, mayor es la densidad de radiaciéon y con ello la presiéon de radiacion.
Por lo tanto, no se puede comprimir la componente foténica del plasma fotén-barion
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sin experimentar una presion de radiacion. Esta presion de radiacion crea una fuerza
que se opone a la caida del plasma a los pozos de potencial. Cuando la fuerza ejercida
por la presion de radiacion aleja al plasma foton-barién del centro del pozo de po-
tencial, la densidad del plasma disminuye y por consiguiente su presion de radiacion,
por lo que la fuerza gravitatoria del pozo de potencial vuelve a ser dominante y atrae
nuevamente al plasma hacia su interior.

Por consiguiente, mientras la fuerza gravitatoria del pozo de potencial de la ma-
teria oscura trata de juntar al plasma fotén-barién en su centro, la fuerza producida
por la presion de radiacién se opone a ello, dando como resultado el origen de una
serie de oscilaciones en el fluido fotén-barién conocidas como oscilaciones actusticas
de bariones. La figura 3.3 muestra un esquema de lo sucedido al plasma fotén-barion
debido a la interaccién con los pozos de potencial gravitatorio de materia oscura y a
la presion de radiacion.

s

Figura 3.3: Esquema sencillo que muestra la competencia entre la atracciéon debida a los pozos de potencial y la

presién de radiacién.

Estas oscilaciones continuaron hasta que la constante expansion del universo rea-
lizada durante los 380,000anos de edad del universo hasta llegar a la época de re-
combinacion, equivalente a un corrimiento al rojo aproximado de z = 1100, produjo
que el universo alcanzara una temperatura de 3000K . A esta temperatura los fotones
con una energia necesaria para ionizar un atomo de hidrégeno son muy escasos y los
electrones pueden juntarse con los protones (o los nicleos de los iones producidos en
la época de nucleosintesis) para formar atomos neutros de hidrégeno, helio, litio y
berilio sin que la dispersién de Thomson lo evite. Cabe senalar, que pese a que la
literatura llama a esta época donde electrones y protones se unen para formar atomos
neutros por el nombre de recombinacién, este nombre no es del todo adecuado debido
a que los electrones y los protones (o nicleos de iones) nunca antes se habian juntado
para formar atomos neutros.

Desde el momento en que los fotones se dispersan por tltima vez con los electro-
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nes, los fotones se desacoplan de ellos y son libres para viajar por todo el espacio
hasta nuestros dias formando la radiacion de fondo césmico de microondas, donde
la expansién del universo ha reducido su temperatura hasta el valor de 2.725K. Es
asi como se dice que a partir de ese momento el universo llega a ser visible, pues
antes la radiacion electromagnética no era libre para viajar por el espacio y por ello
el universo antes de esa época se considera opaco. De esta forma, el momento en
que los fotones de la radiacién de fondo césmico de microondas tuvieron su tltima
dispersién de Thomson, nos da un limite maximo al cual podemos llegar a apreciar al
universo a través de esta radiacion. La era de la recombinacion proporciona un limi-
te observacional crucial més alla del cual no podemos esperar ver usando radiacion
electromagnética.

El punto de ultimo contacto con la materia forma un cascarén esférico nombrado
“la superficie de ultima dispersién”. Es importante mencionar que la superficie de
ultima dispersion no es unica y que ésta depende del observador que la mire, por lo
que a diferentes observadores, diferentes superficies de 1ltima dispersion. Finalmente
los procesos de recombinacion, desacople y iltima dispersion no suceden instantanea-
mente y al mismo tiempo, por este motivo la superficie de 1iltima dispersion sera una
cascara con un grosor Az en el corrimiento al rojo medio al que se mida.

La Fisica de la Era de la Recombinacion, la Ultima Dispersién y del Des-
acoplamiento

En ocasiones los nombres de época de recombinacién, desacople y ultima disper-
sion son usados de forma indistinta debido a su cercania temporal, sin embargo esto
no es lo mas correcto ya que existe una clara distincién entre los tres eventos.

» La época de la recombinacién se define como el tiempo en el que el 90 % de
los electrones se han combinado con los nicleos de iones para formar atomos
neutros, lo cual ocurre a un corrimiento al rojo dentro del intervalo 910 < z,... <
1340.

= La ultima dispersién se define como el momento en el cual los fotones empiezan
a viajar libremente, lo cual ocurre a un corrimiento al rojo de zps = 1065 % 80.

= El desacoplamiento se define como el tiempo en el que la tasa de reaccién de
dispersién I' cae por debajo de la tasa de expansién del universo y la materia se
desprende del equilibrio térmico con los fotones. Esto ocurre a un corrimiento
al rojo aproximado de zg.. ~ 890.

Si la recombinacién se hubiera dado de manera instantanea, los tres procesos
habrian coincidido en el mismo valor de z. Sin embargo esto no se cumple y para
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determinar el momento en que sucedié cada uno se debe usar su respectiva definicién.
Una manera sencilla de simplificar estos calculos es considerando que todos los &tomos
que se forman son de hidrégeno. Aunque parezca normal que la temperatura de
recombinacion deberia ser aquella en la cual la energia media por foton sea equivalente
a la energia de enlace del hidrégeno (13.6eV'), esto no es asi por la siguiente razén.

Los fotones se mantienen en equilibrio térmico con los electrones y protones a
una temperatura 7" mientras sigan dispersandose con los electrones. Como resultado
de este equilibrio térmico, los fotones tienen un espectro de cuerpo negro, donde
el nimero de fotones con una frecuencia v por unidad de volumen e intervalo de
frecuencia es

2d
ny(v)dv = Sm_vdv (3.1)

3 hv
crexppzm —1

Para determinar la energia promedio por fotén, se procede a calcular el nimero de
fotones de todas las frecuencias por unidad de volumen NN, y la densidad de energia
total de los fotones e,

L 2 kpTNS 2 kT3

n, _/O n(v)dv = ((S)F( = ) ~ 1'2025<ﬁ) (3.2)
00 7T2 k%TZL B A

€ = /0 hvn, (v)dy = T o = asT (3.3)

donde ((3) &~ 1.202 es la funcién zeta de Riemann y a, = 4723eVm 3K 4. La energfa
media por fotén vendra dada como

(E) = L = I oy (v)dv _ wkpT
N, IS ey (v)dy 30(1.202)

~ 2.7kpT (3.4)

Por lo tanto, un fotén con una energia promedio igual a la energia de ligadura del
hidrégeno de 13.6eV, tendra una temperatura de 58452K lo cual excede por mucho
a la temperatura dada en la época de recombinacién. La razén de esto se debe a que
se esta omitiendo el hecho de que existen muchos mas fotones que bariones, a pesar
de que la recombinaciéon se efectiia en la época en la que el universo es dominado
por materia. Por ende, existiran aun muchos fotones en la region de alta energia del
espectro de cuerpo negro capaces de ionizar el hidrogeno.

En el momento en el que las interacciones entre particulas se vuelven despreciables,
ya no hay nada que varie la cantidad de éstas en el espacio, ya que las particulas no
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pueden simplemente desaparecer. Sin embargo, la densidad numérica de las particulas
dependera del factor de escala como n o a% por la expansion del universo. Dicho esto,
el cociente de las densidades numérica de bariones y fotones sera una constante ya
que tendran la misma dependencia con el factor de escala y ambas se cancelaran.

Usando el valor de la temperatura actual del CMB (7 = 2.725K) en la ecuacién
3.2 se tiene n.,o = 4.1x10%m 3. Usando el valor del pardmetro de densidad de bariones
Qo = 0.04, la densidad de energia baridnica es €, = pyc? = Qpp.c? = 3.3 X 10*11% ,
por lo que combinandolo con la masa del protén y del neutrén de aproximadamente
939MeV se obtiene nyo = 0.22m~3. Por lo tanto la tasa de barién-fotén 1 en el
universo desde aquella época hasta nuestros dias es de

n =2 ~ 536 x 10710 (3.5)

n,yo

Lo cual quiere decir que aunque la densidad de energia de bariones sea mayor a
la densidad de radiacion electromagnética, sigue habiendo mas fotones que bariones,
apoyando el argumento de por qué no es correcta la suposicién de tomar una energia
promedio por fotén de 13.6eV .

Una mejor aproximacién se consigue mediante el empleo de la ecuacién de Maxwell-
Boltzmann para la densidad numérica de las particulas no relativistas

makgT\ 5 My C
e _9‘”( 2h2 ) exp(_ kBT>(3‘6)

donde g, hace referencia a los grados de libertad dados por el espin de la particula,
por lo que g = 2 para electrones, protones y g = 4 para el hidrogeno. En este caso, se
usa la ecuacion 3.6 para relacionar la densidad numérica de los electrones, protones
y atomos de hidrogeno formados. La ecuacion resultante se conoce como ecuacién de

Saha

- (T ()

donde ) = 13.6eV es la energia para ionizar al hidréogeno cuando el electrén esté en
su estado base. Para hacer congruente la ecuacién de Saha con la definicién de la
época de recombinacion, se define la ionizacion fraccional X como

NpTe

n n Ne
X=—~ _2__¢ (3.8)
Ny +Ng ny np
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donde X toma el valor X = 1 para una ionizacion completa y X = 0 cuando ya
no hay ionizacion. Por lo cual combinando la ionizacion fraccional X 3.8, la tasa

barién-fotén n 3.5 y la ecuacién de Saha 3.7, se tiene

1;(2X - 3.8477(7/2;)2 exp (@%) (3.9)

La recombinacién se define como el momento en el que el 90 % de los electrones
se han combinado para formar dtomos neutros, por lo tanto esto corresponde a un
valor de X = 0.1 de donde se infiere, después de resolver numéricamente la ecuacion,
que la temperatura a la cual sucede esto es de T' = 3430K, equivalente a z = 1258 y

a una edad del universo de 290, 000anos.

Figura 3.4:Ala izquierda una grafica de la ionizacién fraccional contra la temperatura, mientras que a la izquierda

se grafica la ionizacién fraccional contra z

Por otro lado, el desacoplamiento se da cuando el camino libre medio A\, =

1

Neo

entre fotones y electrones es mayor que el radio de Hubble Ry = £ y por lo tanto
la distancia necesaria para que interactien se vuelve mayor que la distancia de una
seccion del universo causalmente conectada, por lo que ya no alcanzan a interactuar.
Dicho de otro modo, la frecuencia en las reacciones de dispersion cae por debajo de la
tasa de expansion del universo, donde la tasa de reaccién de dispersion I' esta dada

como

(3.10)
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siendo o(F) la seccién eficaz con unidades de m? y v la velocidad de la particula, en
este caso la velocidad ¢ del fotén. Por lo tanto, una determinacién del corrimiento al
rojo al cual sucede el desacoplamiento requiere igualar el valor de la tasa de reaccion
de dispersion con el parametro de Hubble, ambos con una dependencia del corrimiento
al rojo z. La tasa de reaccion de dispersion I'(z) dependiente del corrimiento al rojo
es

[(2) = ne(2)oec = X (2)(1 + 2)*nyooec = 4.4 x 10721571 X (2) (1 4 2)3 (3.11)

Esta expresion de I'(z) se puede igualar con la expresién 1.95 para obtener numéri-
camente un valor de z = 1130. Sin embargo, se puede demostrar que considerando
un universo dominado por materia en la ecuacién de Friedmann (como se supone
debié ser en dicha época), el corrimiento al rojo en el momento del desacoplamiento
es

43

1+ Rdec =
(Zdec)

(3.12)

win

el cual concuerda con un valor de 1130.

2.5 = 10134
2.5 10~ 134
1.5 = 10134

1. 1013

5. 10" 194

1000 1050 1100 1150 1200

Figura 3.5: Gréfica de la evolucién de la tasa de dispersién y del pardmetro de Hubble con respecto a z.

Finalmente para tratar el momento de la ultima dispersion, es 1til emplear una
definicién adicional que muestre el nimero de dispersiones que ha sufrido un fotén
desde un tiempo ¢ hasta ser detectado por nosotros en ¢, llamado profundidad 6ptica
T y cuya relacién es
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(1) = /t Tyt (3.13)

donde el tiempo para el cual 7 = 1 es el momento de la iltima dispersién. Haciendo
algunas sustituciones se puede llegar a expresar a la profundidad éptica en términos
de z como

_ - F(Z/) o - / / % /
7(2) /0 Wdz = 0.0035/O X(Z)(1+2")2dz (3.14)

Cabe senalar que la utilizaciéon de X (z) por medio de la ecuacién de Saha no
es del todo adecuado, ya que la ecuaciéon de Saha sélo aplica cuando la reaccién de
fotoionizacién H + v <+ p + e~ se encuentra en equilibrio. Sin embargo para fines
practicos el valor en z de la ultima dispersién debe ser muy semejante al del momento
de desacoplamiento.

Después de la dispersion de un fotén con uno de los electrones, el fotén queda
polarizado. Esta polarizacion es una caracteristica importante ya que la polariza-
cién que tengan los fotones del CMB sera la debida a su ultima dispersién con los
electrones, es decir, a la realizada en la época de la ltima dispersion. Por lo tanto
la polarizacién resulta ser una de las caracteristicas deseables a medir en el CMB
para estudiar estas épocas. Lamentablemente la deteccién de la polarizacién no es
tan facil. No obstante su temperatura resulta ser todo lo contrario y es otra de las
caracteristicas importantes a detectar del CMB.

3.1.2. Tratamiento Matematico de la Radiacién de Fondo
Caracteristicas de la Radiacion de Fondo Césmico de Microondas.

Tras las observaciones realizadas al fondo césmico de microondas por los diversos
experimentos algunos de los resultados a resaltar son:

= El espectro de la radiacon de fondo césmica de microondas es muy similar al de
un cuerpo negro, e incluso resulta ser el cuerpo negro mas perfecto que se haya
generado. Como ya se habia mencionado antes, en la recombinacion el espectro
de la radiacion ya era parecida al de un cuerpo negro con una temperatura
cercana a 3000K y ha mantenido su forma hasta nuestros dias, inicamente
recorriendo su espectro hacia la regién de las microondas.

» La radiacion de fondo presenta una anisotropia dipolar, por lo que su tempe-
ratura varfa ligeramente de tal forma que se encuentra maximamente corrida
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al azul en una direccién del cielo y maximamente corrida al rojo en la direc-
cion contraria. Esta anisotropia se debe a un corrimiento Doppler debido al
movimiento del satélite de observacién alrededor de la Tierra a 8kms™!, el mo-
vimiento de la Tierra alrededor del Sol a 30kms~!, el movimiento del sistema
solar alrededor de la galaxia a 220kms~! y el movimiento de la galaxia con
respecto a nuestro grupo local de 80kms™!, el cual a su vez se dirige hacia el
supercimulo de Hydra-Centaurus en la constelacién de Virgo a una velocidad
de 630kms~!. El CMB muestra la existencia de un sistema de referencia no
en reposo para el cual el CMB es isotropico y por lo tanto es comovil con la
expansion del universo.

Cosmic Background Explorer

Figura 3.6: Imagen que muestra el efecto generado por la anisotropia dipolar en el mapa de anisotropias. La

imagen de arriba considera la anisotropia dipolar mientras que la de abajo no lo hace.

= Después de remover la anisotropia dipolar, persisten pequenas fluctuaciones en
la temperatura del CMB. Al promediar la temperatura del CMB en cada punto
en el cielo, se obtiene una temperatura promedio del CMB de

1 [ _
Ty=(T) = - /O /0 (0, 6) sin 0d0dé — 2.725K (3.15)

Con esta temperatura promedio actual del CMB podemos calcular la densidad
de energia y la energia promedio por fotéon del CMB hoy en dia por medio de las
ecuaciones 3.3 y 3.4 dando como resultado €, = 4.17 x 107Jm ™ = 2.6 x 10°eVm ™3
vy (E) =1.01 x 10722J = 6.34 x 10~ eV
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Descripcién a través de Armoénicos Esféricos

Uno de los estudios mas importantes que se realizan al CMB son los hechos a su
temperatura 7'(6, ¢), dirigidos especialmente a la medicién de sus fluctuaciones con
respecto a la temperatura promedio (T'), definiendo asf las anisotropias del CMB %
en un punto de coordenadas (6, ¢) como

At (3.16)

donde los calculos arrojan que después de eliminar la anisotropia dipolar de los datos,
la fluctuacién de temperatura raiz cuadratica media del CMB es muy pequena, del
orden de

1

<(%>2>2 —11x107°

Los satélites empleados para el estudio de las fluctuaciones de temperatura tienen
dos secciones por donde son detectados los fotones del CMB provenientes de dos
regiones separadas por un angulo 6. Estos satélites poseen un limite angular en su
resolucion, el cual permite observar con mayor detalle las anisotropias. Por ejemplo,
la resolucién del satélite COBE era de apenas 7°, lo cual significa que los detalles en
las anisotropias a escalas menores a estos 7° no eran tan claros pues entre mas chico
sea el limite angular de resolucion mas precisa sera la imagen de las fluctuaciones.
Esta distancia angular puede ser relacionada con una distancia sobre la superficie de
ultima dispersion por medio de la definicién de distancia angular 1.77.

Dada la limitacién en la resolucion de los instrumentos de medicién para detectar
con claridad las anisotropias del CMB a cualquier angulo, resulta conveniente emplear
la simetria esférica que implica el problema del andlisis de los fotones provenientes
de la superficie de ultima dispersion para expresar las anisotropias por medio de una
expansion en serie de armonicos esféricos.

%(e,qs) => ) amYh(0,¢) (3.17)

=0 m=—1

donde los coeficientes a;,, dan informacion acerca del tamano de las anisotropias a
diferentes escalas angulares.
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Analisis Estadistico y la Funcién de Correlacion

Con el fin de poder comparar los resultados observacionales con la teoria no es
importante conocer el patron exacto de las fluctuaciones sino sus propiedades es-

tadisticas. Una manera de conseguir esto es por medio de la funciéon de correlacion
C(0) definida como

AT
T

AT

co) = < T (ﬁ)>ﬁrﬁzc059 (3.18)

(m)

La funcion de correlacion se encarga de realizar el producto de las irregularidades

AT en dos direcciones de observacién en el cielo representadas por los vectores m y

T
n, las cuales se encuentran separadas por un angulo 6, y promediarlo sobre todas las

direcciones a donde los puntos a evaluar se encuentren separados por un angulo 6.

Las limitaciones en la resolucion de las mediciones afectan a la funcién de correla-
cion para tener una descripcién estadistica completa para todos los angulos. Por este
motivo se utiliza la expansion 3.17 en armonicos esféricos dentro de la definicién de
funcién de correlacion 3.18, dando como resultado

cf) = % f: Ci(20 + 1) Py(cos 0) (3.19)

=2

donde P, son los polinomios de Legendre de orden [. La suma es expresada desde
[ > 2 debido a que el término monopolar [ = 0 se anula por hacer referencia a la
temperatura promedio y el término dipolar [ = 1, que representa al efecto Doppler
anteriormente mencionado, es omitido por representar ruido pues deseamos centrar
los estudios en las causas de las anisotropias originadas en las épocas previas.

Los coeficientes C; son llamados momentos multipolares de la funcién de correla-
cién y se relacionan con los coeficientes a;, para dar informacién acerca del tamafo
de las anisotropias por medio de

Cr = Ciowdmm = <a2kmal’m’> = <| Qlm |2> (3-20)

El coeficiente qj,, es utilizado debido a que los armoénicos esféricos son definidos
como complejos, por lo que los coeficientes a;,, no son necesariamente positivos y por
lo tanto la cantidad a}, ay, =| au, |* proporciona un tamaro real positivo de las
irregularidades del CMB independientemente si las anisotropias en una direccién en
particular estan por encima o por debajo del valor promedio de la temperatura Tj.
La falta del indice m en los coeficientes C; es porque se ha realizado un promedio
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sobre los diferentes valores de m asociado con todas las posibles formas del universo,
o en su defecto con un promedio acorde a las observaciones realizadas por todos los
posibles observadores, es decir, la estadistica de las anisotropias del CMB no debe
depender de la eleccion de las coordenadas.

Se puede relacionar el angulo 6 de separacion entre las direcciones de observacion
con el valor de [ por medio de

180°

0 ~
l

(3.21)

esto significa que a valores pequenos en [ corresponden a valores angulares grandes
en 0 y entre més grande sea el valor de [ méas precisa sera la observacion con escalas
angulares cada vez menores.

La distribucion que resulta de los valores C contra los valores de [ es conocida
como espectro de potencias de las fluctuaciones. Las fluctuaciones de temperatura se
suelen expresar por medio de los momentos multipolares C; como

AT = (Mclf(T) (3.22)

sin embargo, por convencién se suele utilizar el cuadrado de la expresién 3.22 para
graficar contra [ o contra 6. La figura 3.7 muestra una grafica del espectro de potencias
con respecto a [ en el eje de abajo y con respecto a una escala angular 6 en el eje de
arriba.
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Figura 3.7: Espectro de potencias con respecto a [ en una escala logaritmica y con respecto a una escala angular
0, generado a partir de los datos de diferentes experimentos. Aparece un primer pico de anisotropias cerca de [ = 200.

Los Términos monopolar | = 0 y dipolar { = 1 no son expresados en la gréfica por no ser de interés [7].
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En la figura 3.7 se puede observar un primer pico cerca del valor [ = 200, el cual
utilizando la relacién 3.21corresponde a un angulo de casi 1°. Esto es importante,
pues coincide con el angulo de Hubble 8, es decir, el angulo generado por un arco
de circunferencia de longitud igual al radio o distancia de Hubble en la época de la
ultima dispersién visto por nosotros, o dicho de otra forma

_ ¢/H(zs) _ 0.2Mpc

0 ~
m Dy 13Mpc

~ 0.015rad ~ 1° (3.23)

lo cual hace que la posicién del primer pico sea congruente con un universo plano.
Finalmente los efectos que causan las anisotropias en el CMB tendran una escala
angular a la cual logran ser detectados y que pueden ser divididos en aquellos de
escala angular intermedia con valores ;s < 6 < 0y y aquellos de gran escala angular
Oy < 0, donde 65 es la escala angular de la ultima dispersion. Las anisotropias en
escalas angulares pequenas # < 6;; no pueden ser detectados pues sus efectos son
opacados por otros.

3.1.3. Tipos de Anisotropias de la Radiacién de Fondo
Anisotropias Primarias

La radiacion de fondo cosmico puede ser afectada por varios fenémenos que pueden
llegar a alterarla tanto de manera global al espectro de cuerpo negro como de manera
direccional como en el caso de las anisotropias. Las observaciones indican que las
alteraciones a nivel global son muy pequenas y el espectro mantiene una forma muy
similar a la de un cuerpo negro. Las anisotropias son pequenas desviaciones en la
forma del espectro de cuerpo negro del CMB a una temperatura de Ty = 2.725K.

Las anisotropias se pueden dividir en anisotropias primarias, secundarias e incluso
terciarias dependiendo del momento o manera en que se forman, Las anisotropias
primarias son las de origen mas antiguo, pues se formaron sobre la superficie de
ultima dispersién cuando el universo tenia cerca de 380000 anos de edad.

La anisotropia en una direccién n esta dada por

AT
T

~ 1Ap, . _ 1d®
S A R Tt 3.24
(n) 3 P n-v 3 02 ( )

donde el primer término representa fluctuaciones adiabaticas de la densidad, el segun-
do término representa la anisotropia observada en la direcciéon n por un observador
con una velocidad v con respecto a la superficie de ltima dispersion, mientras que



CAPITULO 3. RADIACION DE FONDO COSMICO DE MICROONDAS CMB 72

el tercer término representa una contribucién debida al efecto conocido como Sachs-
Wolfe.

Fluctuaciones de Densidad

Como ya se ha mencionado anteriormente, al terminar la etapa de inflacion se
crearon una serie de fluctuaciones de origen cuédntico las cuales al transcurrir los
anos fueron aumentando debido a la atraccion gravitatoria. Posteriormente se crearon
pozos de potencial gravitatorios de materia oscura, los cuales atraian al plasma fotén-
barion a su interior teniendo como consecuencia un aumento en la densidad de materia
barionica y la densidad de radiacién, asi como un correspondiente aumento en la
temperatura y la presion. La presién de radiacién crece a tal grado que se opone
a la contracciéon y se crea una serie de oscilaciones actsticas en el plasma fotén-
barion. Las irregularidades en la densidad bariénica del plasma generan anisotropias
en la temperatura las cuales se relacionan en la forma %% como se muestra en la
ecuacion 3.28, pues partiendo del hecho de que antes del desacoplamiento los fotones
y los bariones posefan la misma temperatura 7' oc a~! se tiene que

a

Pm = Pm0<—)_3 =CT?

dpy, = 3CT?dT

al _ 1dpm (3.25)

Asi mismo en el caso de que las fluctuaciones sean adiabaticas, se tiene como
consecuencia una serie de irregularidades en la componente fotonica del plasma la

. . A
cual se relaciona con cambios en la temperatura en la forma 411%
N

dp, = 4CT*dT
d 40T dT
dpy _ 40 AT =45
Py cT T
T 1dp,

atf _ 24Py (3.26)
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De esta forma pasada la época de la tltima dispersion las oscilaciones acusticas
quedan registradas dentro de la radiacion del CMB, cuyas anisotropias son detectables
dentro de la escala angular

Dipolo, Cuadrupolo y efectos Doppler

Cuando existe un movimiento relativo entre una fuente y un observador, se pro-
duce un desplazamiento Doppler. De esta forma se altera la temperatura del espectro
de cuerpo negro en la direccion del movimiento relativo como ya se ha dicho ante-
riormente, creando anisotropias.

En este caso, las oscilaciones de densidad en la superficie de ultima dispersion
causan cambios en el potencial gravitatorio que ocasionan movimientos en el plasma.
Los puntos de maxima compresion y maxima expansion que corresponden a los puntos
donde el potencial gravitatorio se ha igualado con la presién de radiacién corresponden
a un maximo de velocidad. La temperatura del CMB sera mas fria o mas caliente
en una direccién por efecto Doppler dependiendo de si el plasma foton-barion se
encontraba contrayéndose o expandiéndose en el momento del desacoplamiento. Si el
efecto Doppler no tuviera una dependencia direccional dada por la componente de la
velocidad en la linea de visién y se presentara por igual forma en todas partes, los
efectos causados por los picos actisticos no serian notorios. Finalmente las anisotropias
de origen Doppler se pueden representar por medio de una suma de las velocidades
debidas a los términos dipolar y cuadrupolar mas una velocidad extra debida a la
velocidad de las oscilaciones en el plasma como

AT

T (h\> =-n- (@dip + Veua + @osc) (328)

donde la direccién 1 es la dada por un observador y cuyas anisotropias debidas al
movimiento oscilatorio son detectables dentro de la escala angular

y se van atenuando después de 0y o equivalente a [ ~ 180.
Efecto Sachs-Wolfe como causa de las anisotropias primarias

El efecto Sachs-Wolfe surge a partir del corrimiento al rojo gravitatorio en los
fotones que salen de la superficie de ultima dispersion debido a los campos gravita-
torios heterogéneos, generados principalmente por materia oscura, por los que tienen
que pasar los fotones en su iltima dispersién. Por el principio de equivalencia, los
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fotones experimentan un cambio en su energia lo cual lleva a fluctuaciones de tempe-
ratura que representan una disminucién en la temperatura en aquellas zonas donde
el potencial gravitatorio es mayor, ya que los fotones pierden energia para poder salir
de los pozos de potencial. Se puede demostrar que las anisotropias debidas al efecto
Sachs-Wolfe tienen la forma

AT 1dd
T - 32 (3:30)

donde ® es el potencial gravitatorio. Este tipo de anisotropias se contraponen al
incremento de temperatura debido a las fluctuaciones de densidad. El efecto Sachs-
Wolfe es despreciable para escalas angulares menores a 6y por lo que se presenta con
un valor casi constante a valores angulares de

0> 6y (3.31)

Anisotropias Secundarias

Las anisotropias secundarias son aquellas que surgen después de la tdltima disper-
sion de los fotones con los electrones mientras los fotones siguen su viaje hasta llegar
a nosotros.

Efecto Sunyaev-Zel’dovich

Las distribuciones inhomogeneas de material en el camino de los fotones desde la
superficie de tltima dispersion hasta nosotros, pueden introducir anisotropias en su
temperatura. El efecto Sunyaev-Zel’dovich se produce precisamente por la presencia
de sobredensidades de gas muy caliente que contiene grandes cantidades de electrones
libres que provocan una dispersion Compton inversa en los fotones llevandolos hacia
energias mas elevadas del orden de rayos X. Se cree que la época de reionizacién fue
una época en la cual se presentd en gran medida este efecto debido a la gran cantidad
de electrones libres que rondaban en el universo.

Un aspecto especialmente 1til del efecto Sunyaev-Zel’dovich es el poder calcular
la distancia a un cimulo de manera independiente al corrimiento al rojo.

Las anisotropias producidas por efecto Sunyaev-Zeldovich son de escala angular
pequena 6 < g dominando principalmente a valores de [ > 1000.

Existe el también llamado efecto Sunyaev-Zel’dovich cinético el cual es debido a
un desplazamiento Doppler provocado por la componente de la velocidad en nuestra
direccion de los ciimulos por los que pasa el CMB.



CAPITULO 3. RADIACION DE FONDO COSMICO DE MICROONDAS CMB 75

Efecto Sachs-Wolfe

A diferencia del efecto Sachs-Wolfe descrito anteriormente como causa de las an-
isotropias primarias, el efecto Sachs-Wolfe para anisotropias secundarias se origina
una vez que los fotones han dejado la superficie de ultima dispersién y se encuentran
con un potencial gravitatorio. Si el potencial gravitatorio que atraviesan los fotones
es constante, los fotones seran primeramente corridos al azul mientras van cayendo
al pozo de potencial y posteriormente corridos al rojo cuando salen de él, cancelando
ambos efectos. Sin embargo, si el potencial varia mientras los fotones lo atraviesan
entonces los efectos ya no se cancelaran y los fotones quedaran corridos al azul o al
rojo dependiendo si el potencial se ha diluido o ha aumentado.

Anisotropias Terciarias

Las anisotropias terciarias son causadas por la combinacién de la radiacion de
fondo cosmico de microondas con otras radio-fuentes distintas que pueden ser desde
radio-galaxias, cuasares o incluso fuentes de otra indole debidas a procesos de sin-
crotrén debidos al gas y polvo de la galaxia. Al no ser un tipo de anisotropia de
importancia cosmoldgica, se suelen omitir estas anisotropias en los estudios.



Capitulo 4

Oscilaciones Acusticas de Bariones

4.1. Crecimiento de las Perturbaciones y Forma-
cién y Desarrollo de la Estructura a Gran Es-
cala

4.1.1. Jerarquia en la formacién de estructuras

De acuerdo al principio cosmoldgico nuestro universo es homogéneo e isotrépico y
esto puede parecer contradictorio, ya que el universo esta lleno tanto de estructuras
como de vacios. Sin embargo a escalas mayores a 100 M pc la aparente inhomogeneidad
empieza a desaparecer y por ende puede ser utilizado el principio cosmologico. Pero
para poder entender mejor la evolucién que han tenido las diferentes componentes del
universo, para parecer actualmente a nosotros como homogéneamente distribuidas a
grandes escalas, es conveniente cruzar la transicion de 100M pc hacia escalas menores.

En el universo es posible encontrar principalmente estructuras tales como va-
rios tipos de galaxias bien definidas por la teoria, asi como ctimulos de galaxias y
supercumulos de galaxias. Asi que la observacion repetida de éste tipo de objetos
sugiere que debe existir un orden en el proceso de formacion de estructuras. Los mo-
delos que sugieren un orden de formacion de estructuras iniciando por galaxias cuya
agrupacion forma cimulos de galaxias y posteriormente supercimulos de galaxias,
son conocidos como escenarios “de abajo hacia arriba” 6 “bottom-up”. Mientras que
los modelos que sugieren un orden contrario, iniciando por supercumulos que al se-
pararse dan paso a cumulos y posteriormente a galaxias individuales, son conocidos
como escenarios “de arriba hacia abajo” ¢ “top-down”.

Tras poner atencion a estas escalas y mirar las diferentes disposiciones de las es-

76
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tructuras que abundan en el universo, surge la pregunta ;qué es lo que forma estas
estructuras?. De las cuatro fuerzas fundamentales de la naturaleza queda claro que
solo la gravedad puede intervenir en el proceso de formacién puesto que el electro-
magnetismo es despreciable tomando en cuenta que por observacion el universo es
eléctricamente neutro y que las otras dos fuerzas no acttian a largo alcance . Por lo
tanto, la principal causa de la inestabilidad en la materia del universo es la grave-
dad. Con forme pasa el tiempo la homogeneidad del universo se vuelve cada vez més
cadtica a causa de la gravedad, por lo tanto el universo primitivo tuvo que ser mas
homogéneo aun.

Pese a que la formacion de la estructura a gran escala esta relacionada con la
gravedad, la formacién de estructuras de escala inferior tales como planetas, estrellas,
etc. es producto de procesos fisicos méas complejos que salen de la vision de este
trabajo. Por tal motivo es importante definir la estructura a gran escala como todas
las estructuras mas grandes que una sola galaxia.

En la actualidad se considera al escenario bottom-up con materia oscura fria
dominante sobre la caliente como el mejor modelo para describir las observaciones. De
esta forma, la generacion de estructuras se origina en uno de los excesos de densidad
generados después de la época de inflacién para empezar a crecer en la época de
igualdad radiacién-materia, una vez que la radiacién ya no domina tan fuertemente
sobre la componente de materia. Estos bultos de densidad quedan impresos en las
anisotropias del CMB como se ha mencionado anteriormente.

El inicio del crecimiento de estructuras se da a partir del momento posterior a la
recombinacién (z = 1100) para modelos donde la materia estd formada unicamente
por una componente bariénica y a partir de la época de igualdad radiacién y materia
(2¢q = 3570) para modelos con materia oscura no bariénica.

4.1.2. Contraste de Densidad

Las grandes concentraciones de materia generan grandes concentraciones de hue-
cos o vacios, por lo tanto una densidad media de materia p,; es aquella medida a
partir de un gran volumen y que es equivalente a la densidad en un universo perfecta-
mente homogéneo. Por lo tanto, la densidad en un momento ¢ y un lugar definido por
la coordenada comévil 7 quedaria expresada por medio de la densidad media como

p(7 1) = p()[1 + 6(7, 1)] (4.1)

!No obstante a un corrimiento al rojo de z = 11.35 se presenté una época de reionizacién en la
cual las fuerzas electromagnéticas pudieron intervenir en la formacién de estructuras.
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siendo 6(7,t) la variacién en la densidad en un punto con respecto a la densidad
media. Sin embargo, es conveniente trabajar la formacién de estructuras no a partir
de la densidad p(7,t) sino de la cantidad 6(7,¢) llamada contraste de densidad y
definida como

s 1) = L — o) (4.2)

El contraste de densidad § puede tomar tanto valores negativos como positivos
donde los valores negativos implican densidades menores a la media y valores positivos
implican densidades superiores a la misma. Asi mismo el valor § = —1 representa el
limite inferior en el contraste de densidad, el cual expresa que no existe energia debida
a la correspondiente componente del universo a la cual la cantidad ¢ esté haciendo
referencia en dicha regién. Mientras que por el otro lado, no existe un limite superior
para el contraste de densidad.

4.1.3. Tratamiento Newtoniano en la Aproximacién Lineal,
Ecuaciones de Poisson, de Movimiento de Euler y de
Conservacion de Masa o de Continuidad

Un método adecuado para el estudio de la formacién de estructuras es por medio
de la consideracién de la materia como un fluido no estético y viscoso 2. Para ello un
analisis relativista se reduce al enfoque clasico Newtoniano bajo estas consideraciones
dando como resultado tres ecuaciones diferenciales que son:

s Fcuacién de Continuidad o de Conservacion de Masa

dp .
AV = 4.

s Fcuacién de Movimiento de Euler

il 1
4 i§-Vi=-Vé—-V 4.4
g T4V 0= Vp (4.4)

» La Ecuacién de Poisson
V3¢ = 4nGp (4.5)

2A estas consideraciones debe agregarse el hecho de que las distancias implicadas en la formacién
de estructuras no sean cercanas al radio de Hubble, pues en ese caso el estudio ya no se podria
reducir a un tratamiento Newtoniano.
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donde ¢ es el potencial gravitatorio y « es el campo de velocidad. Asi mismo, el
tratamiento Newtoniano es vélido para regiones menores al radio de Hubble.

Ademas, es posible obtener una gran cantidad de resultados por medio de este
método, usando una aproximacién lineal para p, ¢ y @ de la forma p = p+ p la cual
es valida para pequenas perturbaciones, es decir, siempre que |§| < 1. Bajo estas
consideraciones, es posible combinar las tres ecuaciones diferenciales para obtener

/

0?%p

o = (4rGp)p + V2 (4.6)

donde ¢? = Z—Z es la velocidad del sonido en el medio. Las soluciones a la ecuaciéon 4.6

son de la forma de ondas planas, es decir

p o expi(k -7 — wt) (4.7)

Si se desea, es posible expresar estas mismas soluciones en términos del contraste
de densidad de masa, es decir

S (7, 1) ox expi(k - 7 — wt) (4.8)

De esta forma, un patrén cualquiera en las fluctuaciones de densidad puede ser
descrito por medio de una suma de diferentes ondas con su respectivo vector de onda
E, longitud de onda A\ y una amplitud d;, o dicho de otra manera, por medio de una
expansion en serie de Fourier

O (7, 1) o Z Su(t) expik - 7 (4.9)

0 mas correctamente como la transformada de Fourier

O (7, t) = v 3 /5k exp —ik - Fdk (4.10)

(2m)?

donde las componentes d; vienen dadas como

o = %/5(7?') exp ik - Fdr (4.11)

Se puede relacionar una de estas longitudes de onda A\ con la masa contenida
dentro de una esfera de radio igual a %)\. Por lo tanto, A\* oc M o equivalentemente

1
k::%”ocM_E.
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El contraste de densidad ¢ es considerado un campo Gaussiano cuando las fases
de sus componentes de Fourier son diferentes y sin relacién alguna.

4.1.4. Longitud de Jeans y Masa de Jeans

Si se sustituye la solucién 4.7 en la ecuacién diferencial 4.6, se obtiene la condicién
de w

w? = —4wGp + k* (4.12)

Dependiendo del valor de w seran el tipo de soluciones. En el primer caso w? < 0
y por lo tanto w es imaginario, luego entonces

—4rGp+ k> < 0

2k? < AnGp

[
— 4.1
A > cg Go (4.13)

lo cual al sustituir w en 4.7 se obtienen soluciones de la forma de exponenciales reales
y en consecuencia las perturbaciones crecerian exponencialmente.

Por otro lado, en el segundo caso donde w? > 0, el valor de w es real dando asf

—ArGp+ 2k* > 0

c2k? > 4nGp

[T
— 4.14
A < ¢ 7 ( )

lo cual al sustituir w en 4.7 se obtienen soluciones de la forma de exponenciales
imaginarias y en consecuencia las perturbaciones oscilaran.

Como en el caso de las oscilaciones actsticas en el plasma foton-barién, es im-
portante saber cuando un exceso de densidad de materia crecerd exponencialmente
sin detenerse y cuando ésta se mantendra oscilando. Se define entonces la longitud
caracteristica Ay, llamada longitud de Jeans, como aquella longitud en la cual se crea
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la transicién entre una solucién de crecimiento exponencial y una oscilatoria en las
perturbaciones, es decir cuando

Aj = Coy | == (4.15)

Cuando A < A; la presién actuard para evitar el colapso, tal y como lo hace la
presién de radiacién en el caso de BAO. Mientras que a valores de A; < A la gravedad
serd la fuerza dominante. También es posible identificar esta transicién por medio de
una masa caracteristica M; llamada masa de Jeans, la cual se define como la masa
contenida dentro de una esfera de radio igual a media longitud de Jeans, es decir

4 A3 1 1 T\
M; = §7Tpm <7> = gﬂpm)\?f = gﬁpmcg(_p> (4.16)

4.1.5. Distincion entre los tipos de perturbaciones, adiabati-
cas e isotérmicas

Hasta ahorita hemos hecho mencién sobre las perturbaciones de densidad sin ser
mas explicitos en ellas. Una perturbacién puede estar formada por cualquiera de dos
tipos, ya sea perturbaciéon de curvatura o de isocurvatura.

Una perturbacién de curvatura es aquella en la cual la densidad de energia total
es modificada pero no la entropia. Se llama perturbacién de curvatura pues al modi-
ficarse la densidad de energia también se estda modificando la curvatura de acuerdo a
las ecuaciones de campo de Einstein.

Si se define la entropia como

2
g P+ pc

T

1% (4.17)

en la época dominada por radiacion se pueden omitir las demas componentes del
universo por simplicidad, ademds de considerar las relaciones T" o< a1, V o a® y
T3 < V, se tiene entonces

4 pc? 4
S = g%‘/ X §c2p0T3V = cte

por lo tanto la entropia se conserva y se trata entonces de un proceso isentrépico o
isoentrépico.
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En un proceso reversible, el cambio en la entropia universal es cero, no obstante
en la naturaleza esto no sucede asi pues los procesos tendrian que ser muy lentos.
Tomando en cuenta los enormes tiempos que implica el desarrollo de las perturba-
ciones en el universo, se pueden considerar como un proceso reversible. Un proceso
isoentrépico que es reversible no genera un intercambio de energia por calor, y por lo
tanto el proceso isoentropico es también un proceso adiabatico, es decir, si el proceso
es isoentrépico con un cambio en la entropia del fluido de AS = 0y AS = %,
entonces el cambio en la energia debe ser cero. Por tal motivo a las perturbaciones
de curvatura también se les conoce como perturbaciones adiabaticas.

Por otra parte, las perturbaciones de isocurvatura son aquellas en las cuales la
entropia si cambia pero la densidad de energia no lo hace. En este caso al no verse
modificada la densidad de energia tampoco lo hace la curvatura, de ahi el nombre de
perturbacion de isocurvatura.

Dado que la densidad de energia es constante, el cambio en la densidad de energia
es dp = 0y por lo tanto dp, = —dpy; — dpy, asi mismo en la época de dominaciéon
de radiaciéon donde pj no tiene un papel relevante y py; sigue siendo inferior a p,., se
tiene

dI"  1dp.  ldpy  1pudpu
T 4 p, 4 p, 4 pr pu

por lo dicho anteriormente, la cantidad ’;—M es muy pequena y entonces d?T ~ 0.
T
Por tal motivo a las perturbaciones de isocurvatura también se les conoce como

perturbaciones isotérmicas.

Sin consideracion de materia oscura, los modelos de formacién de estructuras
sugieren un orden de tipo “top-down” para perturbaciones adiabaticas. Mientras que
para perturbaciones isotérmicas el orden seria “bottom-up”.

Por otro lado, tomando en cuenta la presencia de materia oscura, tal y como lo
hace el modelo estandar de la cosmologia, los modelos de formacién de estructuras
sugieren un orden de tipo “bottom-up” para perturbaciones adiabédticas con materia
oscura fria y “top-down” para el mismo tipo de perturbaciones pero con materia
oscura caliente.
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4.2. Relacion de BAO con la Estructura a Gran
Escala

Las oscilaciones acusticas de bariones (vistas en la seccién 3.1.1 pagina 59) tienen
grandes implicaciones en la distribucion espacial de la materia en el universo. En la
figura 4.1 se ha considerado una unica perturbacion de densidad del plasma foton-
barion dentro del pozo de potencial de materia oscura y una componente de neutrinos,
todo con simetria esférica y se ha hecho evolucionar la imagen de cada una de las
componentes a través del corrimiento al rojo z.

Se puede observar como antes de lo que serfa un corrimiento al rojo z = 1100, el
plasma foton-barién, aun unido, se propaga como una onda acustica alejandose de los
pozos de potencial gravitatorio de la materia oscura, mientras que la materia oscura
continia en la posiciéon de la perturbacién original y los neutrinos, desacoplados
desde la época de bariogénesis, escapan libremente de la acumulacién de las otras
componentes.

Después de que han pasado las épocas de recombinacién, iltima dispersién y del
desacoplamiento la presion de radiacion ha desaparecido, los fotones se han despren-
dido de los bariones y se alejan rapidamente del exceso de densidad originalmente
situado en el centro del pozo de potencial gravitatorio de la materia oscura. Asi mis-
mo, las ondas acusticas han dejado de propagarse y la posicion de los bariones queda
congelada en el espacio y en el transcurso han llevado consigo por arrastre parte de
la materia oscura del pozo. Los diferentes componentes evolucionan de acuerdo a
su respectiva ecuacién de estado y la distribucién de toda la densidad de materia-
energia del universo es el resultado de la agrupacion de las fluctuaciones de todas las
componentes del universo.

Las zonas donde la materia barionica ha quedado fija tienden a acumular mas
materia por inestabilidad gravitatoria, particularmente a la materia oscura que habia
arrastrado consigo. Igualmente el pozo de materia oscura que sigue manteniéndose
cerca del origen de las graficas acumula materia, principalmente la materia barionica
que se alejo pero que se encuentra dentro de la regién donde su campo gravitatorio
aun domina y la materia oscura que se alejé del origen de la perturbacion.
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Figura 4.1: En las griaficas se muestra la evolucién de las perturbaciones para las diferentes componentes del

universo con los colores negro, azul, rojo y verde para la materia oscura, bariones, fotones y neutrinos respectivamente.

El corrimiento al rojo z va desde valores muy grandes correspondientes a épocas del universo muy antiguas hasta

corrimientos al rojo més pequenios correspondientes a épocas més recientes [6]
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La grafica final muestra los dos excesos de densidad, uno formado principalmente
por materia oscura en el origen de la perturbacién inicial y el otro formado por la
materia barionica que viajo en la onda acustica. La distancia a la que se encontraran
ambos excesos sera la distancia recorrida por la onda actstica en el plasma fotén-
barion desde los primeros minutos del universo hasta llegar a una época cercana a
Zdrag = 1059.29 correspondiente a la época de arrastre de bariones.

La acumulacién de materia por parte de ambos excesos provoca que en estos
puntos exista una mayor probabilidad de que se formen galaxias. Esto significa que
las graficas sugieren que existe una distancia r,, llamada horizonte actstico, a la cual
es mas probable encontrar una galaxia a partir de otra.

El horizonte acustico r, no sélo es importante por lo ya mencionado arriba, sino
que también haciendo uso de este hecho es posible utilizar el horizonte actstico como
una especie de regla para medir distancias cosmoldgicas pues su tamano unicamente
ha cambiado por la expansion del universo, ademas de que también puede ser usada
como un método para determinar la curvatura del universo. Esta distancia puede ser
obtenida tanto de manera observacional por medio de los estudios de muestras de
galaxias como tedricamente como se determinara en la siguiente seccion 4.3 y cuyo
valor ronda entre los 140Mpc y 150M pc.

4.3. Horizonte Acustico

El plasma foton-barién se encuentra oscilando hasta antes de la época de recombi-
nacién. Los méximos y minimos de oscilacién (o las compresiones y enrarecimientos)
generaran maximos y minimos en el contraste de densidad.

Las oscilaciones comienzan después de la inflacion a un tiempo ¢t ~ 0 y viajan a
través del plasma como una onda de presion a la velocidad del sonido v, hasta llegar
al momento de la ultima dispersién de los fotones, donde las oscilaciones acusticas
llegan a ser congeladas y sus caracteristicas quedan registradas tanto en el espectro
de potencias angular del CMB como en la distribucion de materia del espectro de
potencia de las galaxias. La distancia que llegan a viajar las ondas actsticas desde
t ~ 0 hasta que se detienen en el momento de la ultima dispersién se conoce como
horizonte acustico.

El horizonte acustico representa una escala caracteristica de la senal de BAO y
para expresarla se debe calcular primero la velocidad del sonido. La rapidez del sonido
en el plasma foton-barién esta dada como

2 _ dp

Us_dp

(4.18)
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Para obtener el valor de esta velocidad es necesario determinar la forma de p y p.
Sobre la densidad total del universo, sabemos que esta formada por varias contribu-
ciones tales como la densidad barionica, densidad de radiacién, densidad de materia
oscura y densidad de A. De esta forma, podemos escribir la densidad total como

a3 a4
pr = Py + Pr + PoM + PA = Poy (a—> + Pry (a—) + ppum + pa (4.19)
0 0

Como las oscilaciones acisticas inicamente viajan a través de un plasma generado
por bariones y fotones, se tiene que la densidad que nos importa estara dada sélo por:

a3 a\ 4
PT = Po+ Py = Py (—) + Pro (—> (4.20)
Qo Qo

La diferencial de densidad serd entonces

ap @
dp = —3pbogda - 4p%$da (4.21)

Por otra parte de la ecuacion de estado, la contribucién a la presion por parte de
la materia bariénica (w = 0) es

p=0pc* =0 (4.22)
Y para radiacion (w = %)
1 1 a4
p=3p = 5/)7002(&—0) (4.23)

Por lo tanto, inicamente la radiacién ejerce presién en el fluido foton-barion. La
diferencial de presién estard dada como

1 4 ag
dp = d(gﬂwg) = —gcha—g (4.24)

De esta forma finalmente tenemos que la velocidad es

4
4 2%
2 _ dp _ —3PC a5da

1 c
©odp —3pb02—§da — 4p702—§da 3 (1 + %&1)

v
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C

Vs = (4.25)
3(1 n Ra%)

3P _ 35
4 pyg 4 Qy

vs en términos del corrimiento al rojo z se obtiene

donde se ha hecho la sustitucion R = . Expresando la velocidad acustica

v, = ¢ (4.26)

3(1+ Rek:)

142z

Por otra parte, de la definicion de distancia comévil

dry = —L> = —_t (4.27)

donde r; es la distancia comévil referente al horizonte actstico y D, es su distancia
fisica. Por lo tanto, r, puede ser expresada como

t(irag v ,
ry = / —_dt (4.28)
0 a(t’)

Si hiciéramos un cambio de variable al tiempo conforme
’ C .
dn = —dt (4.29)
a

la distancia comévil referente al horizonte acistico anterior tomaria la forma

/

n , N(2drag) d
C
’ ’ \/ 3<1 + 1fz)

Si en lugar de ello, decidimos expresar 75 en términos del corrimiento al rojo z
llegaremos a

tarag g, v, dt v v
" /0 a(t") /a(t)da ¢ /aa ¢ /aQH ¢ (431)
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Aqui, tanto el pardametro de Hubble H como el factor de escala a tienen depen-
dencia en z, con lo cual obtenemos la diferencial de a(z) en términos de z haciendo
uso de la definicion % =1 + z de esta tltima

da=——"2 _dz (4.32)

Por lo tanto tenemos

# Vg ’
= — _ 4.
T /Oo o H(7) dz (4.33)

donde en ocasiones H(z) suele ser expresado en términos de F(z) definido como

E(z) = = /(1 + 23+ Q1+ 2)4 + Qpe(1+ 2)2 + Qrampaa f (2)  (4.34)

La ecuacién 4.33 para el horizonte acustico es una expresion que serd usada mas
adelante en el trabajo de esta tesis.

4.4. BAO como Regla Estandar

La informacién de las oscilaciones actusticas queda registrada tanto en el espectro
de potencias angular del CMB como en la distribucion de materia del espectro de
potencias de las galaxias.

Los datos obtenidos del CMB nos proveen del horizonte acustico comoévil en la
época de la ultima dispersion del foton z,. En este sentido, los resultados del satélite
Planck arrojan una medida para el tamano comévil del horizonte acistico en z = z,,

de

reo(z.) = 144.75 £ 0.66 M pc (4.35)
2, = 1090.37 + 0.65 (4.36)

Por otro lado la escala BAO, medida en los estudios del corrimiento al rojo de las
galaxias, corresponde a la escala del horizonte acistico en la época de arrastre zgrqq.
La época de arrastre ocurre cuando la presién de radiacion foténica (o “arrastre de
Compton”) no puede prevenir por més tiempo la inestabilidad gravitacional de los
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bariones. Asi mismo, de acuerdo a los mismos datos del satélite Planck, el tamafo
comovil del horizonte actstico en z = 24,44 €8

7s(Zdrag) = 147.53 £ 0.64Mpc (4.37)
Zdrag = 1059.29 + 0.65 (4.38)

La época de la tultima dispersion del fotén dada por el corrimiento al rojo z,, es el
momento en el cual la profundidad optica del fotén 7 es igual a la unidad. Igualmente
la época de arrastre de bariones dada por el corrimiento al rojo 24,44 €s €l momento
en el cual la profundidad dptica del arrastre de bariones 74,4, es igual a uno. La
expresion que relaciona ambas épocas a través de sus profundidades opticas es

,7'_

= (4.39)

Tdrag =

3P _ 35
4 pyg 4 Qy

bas épocas ocurrieran al mismo tiempo seria si R = 1. Sin embargo dado que R # 1,
se demuestra que la época de arrastre ocurre después de la época del desacoplamiento
del fotén, es decir, zgrag < 2.

en donde R es nuevamente R = . Claramente la tnica forma en que am-

Una regla estandar es una distancia de magnitud conocida 1til en la medicion de
distancias en el universo. Asi mismo una regla estandar para ser 1til debe cumplir con
poder ser calibrada con precision, ser medida sobre gran parte del volumen del uni-
verso y finalmente poder hacer mediciones de gran precisién de la regla. El horizonte
acustico es la regla estandar de BAO porque podemos determinar su distancia por
medio de la ecuacion 4.33, donde aparece la velocidad del fluido foton-barién 4.26 y
cantidades como la densidad de bariones y fotones, que ya se determinan como fijas en
la cantidad R = %% = %% = 669.974 gracias a las observaciones en experimentos
de distintos tipos como los realizados en el CMB por WMAP y Planck.

Similar a la definiciéon de horizonte de particula, el horizonte acistico representa
aquellas zonas conectadas causalmente por las ondas acusticas. Esto tiene implica-
ciones importantes en las estructuras a gran escala como ya se ha mencionado. Para
visualizar su efecto en la estructura a gran escala véase la figura 4.2, en la cual se ob-
serva como puede irse creando una distribucién de galaxias de manera computacional
basandose en BAO. Para ello primeramente se coloca una galaxia en una posicién al
azar. Posteriormente se inserta una nueva galaxia a una distancia equivalente a rg,
con una cierta probabilidad P ya establecida y en una direccién cualquiera. Final-
mente se repite el proceso con esta nueva galaxia hasta obtener el nimero deseado
de galaxias.
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Figura 4.2: Distribucién de galaxias creada computacionalmente utilizando una regla estandar que relaciona pares

de galaxias [6].

Puede observarse en la grafica izquierda de la figura 4.2, como al introducir re-
lativamente pocas galaxias resultan evidentes los patrones circulares que se forman.
Mientras que en la grafica del lado derecho, se han colocado una cantidad mayor de
galaxias, perdiéndose los patrones circulares de la otra grafica y con ello ocultando
la escala estadistica preferencial de separacion de galaxias.

Dos galaxias creadas consecutivamente en el programa no necesariamente se en-
contraran a una distancia r, debido a la probabilidad P que interviene, sin embargo
se debe pensar en la imagen de una gaussiana cuya media se encuentra a la distancia
rs de la galaxia anterior. La probabilidad P que se menciona estd muy relacionada
con la cantidad &, llamada funcién de correlacion, la cual se vera mas adelante.

La senal de BAO es un fenémeno que se presenté en todas las direcciones de
una perturbacién, por lo tanto se pueden medir tanto sobre la linea de visién como
transversalmente a ésta, tal y como se puede observar en la figura 4.3.
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Figura 4.3: La escala BAO es un fenémeno en tres dimensiones, por lo tanto debe ser apreciable a lo largo de

nuestra linea de visién y de manera transversal [6].

Por lo tanto, la medida del horizonte actstico a lo largo de la linea de visién 7y,
esta dada como

cAz

i) (4.40)

s =

Asi mismo, la medida del horizonte acistico a lo largo de la linea transversal 7,
estd dado como

rei = A(1 4 2)Da(2) (4.41)

Como se puede observar la medida del horizonte acistico se puede relacionar
tanto con el pardmetro de Hubble H(z) como con la distancia diametral angular
D 4, dependiendo de la direccién que elijan para medir. Es asi como mientras 7y se
relaciona con H(z), rs, se vincula con D,4. Entonces utilizando el valor tedrico ya
determinado de 74 se podrian estimar valores tanto de H(z) como de D 4.

Se podria pensar que en principio, dado que 7y y 71 corresponden al mismo va-
lor del horizonte acustico, ambas deberian ser iguales, sin embargo esto no es asi. A
pesar de que la regla estandar estadistica provista por las BAO es principalmente un
fenémeno lineal, existen algunos efectos que pueden modificar el valor del horizonte
acustico en su medicién radial y transversal. Entre estos efectos se encuentran dis-
torsiones en el corrimiento al rojo y efectos no lineales que se trataran més adelante.

Por otra lado, Eisenstein propuso en 2005 una relacién en la cual se define una
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distancia, llamada escala de dilatacién o distancia volumen promediado Dy (z), como
la raiz cubica del producto de la dilatacion radial 7y por el cuadrado de la dilatacion
transversal r, |, es decir

1
Ccz 3

H(z)

Dy(z) = [(1+ 2)*D%(2) (4.42)

La razon por la cual se expresa la dilatacion transversal al cuadrado es debido a que
el observador mira esta misma distancia en dos direcciones que son perpendiculares
entre si y con la linea de visién. La definicién de Dy propone una distancia a partir de
la media geométrica del volumen generado por la medicion de la escala actstica radial
y transversal, tal y como su nombre lo indica, y de esta forma evita los problemas
generados por las diferencias entre la escala transversal y radial.

4.5. Técnicas de Analisis de BAO

Hemos visto como la cantidad de galaxias en los cimulos oculta la escala es-
tadistica preferencial de separacién entre galaxias, por lo tanto sera necesario revisar
que existen dos posibles métodos para extraer la escala estadistica preferencial en los
cumulos de galaxias, los cuales son la funcién de correlacién y el espectro de potencias.

En ambos casos se compara la distribucién real de galaxias con muestras de dis-
tribuciones aleatorias de galaxias hechas a computadora, las cuales estan sometidas a
las mismas restricciones de corrimiento al rojo, magnitud y mascara como las galaxias
reales.

4.5.1. Funcién de Correlacién

La funcién de correlacion a dos puntos se define por medio del contraste de den-
sidad &(7) como

E(r)(0(Z + 7)0(X)) (4.43)

donde el promedio se calcula sobre todos los puntos dentro de un volumen de gran
tamano tales que cumplan con que la distancia entre ambos puntos siempre sea el
valor fijo de la magnitud del vector 7. En ocasiones se suele escribir £(7) en lugar de
&(r), sin embargo esto es el resultado de la isotropia del fendmeno de las BAO, la
cual se expresa como &(7) = £(r).
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Para entender mejor el significado de la funcién de correlacion, pensemos en lo
siguiente. Si se desea medir la probabilidad de encontrar una galaxia en un volumen
dV de una distribucion aleatoria de galaxias, se tendria que

dP = ndV (4.44)

donde 7 es la densidad numérica media de galaxias equivalente a la que habria en una
distribucién uniforme. En otro caso, si se desea obtener la probabilidad simultanea
de encontrar dos galaxias sin relacién alguna, una dentro de un volumen dV; y la otra
dentro de un volumen dV5, se tendria que

APy = n2dV,dVy (4.45)

En este ultimo caso no existe una relacién entre el par de galaxias, por lo que la
probabilidad de encontrar ambas es simplemente el producto de la probabilidad de
encontrar cada una. Sin embargo, si existe una relacion entre ambas galaxias como
lo es la escala caracteristica de BAO, entonces la probabilidad conjunta de encontrar
ambas galaxias en los volimenes dV; y dV5 ya no es simplemente el producto de
ambas, sino

dPyy = 2?(1 + &(7))dVidVs (4.46)

Aqui la funcién de correlacién £(7) muestra el exceso de densidad de galaxias o
vacios representado en una variacion en la probabilidad de encontrar una galaxia en
un punto 7 con respecto a la probabilidad que habria en una distribuciéon uniforme
con la misma densidad media.

En la figura 4.4 se puede observar la grafica de la funcién de correlacion, donde es
visible un pico llamado pico actstico bariénico. El efecto de las oscilaciones acisticas
de bariones aparece como este pico alrededor de la escala del horizonte acustico en la
época de arrastre de bariones 74(2g4rqg) = 147.53£0.64M pc, ya estimada tedricamente
con anterioridad.

Cabe senalar que como la distribucién de densidad en una galaxia es Gaussiana,
basta con tomar en cuenta la funcién de correlacién a dos puntos. De no ser asi, seria
necesario utilizar la funcion de correlacion a tres o mas puntos para hacer un anélisis
mas completo, las cuales poseen expresiones mucho més complejas dependiendo de
cuantos puntos se trate.
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Figura 4.4: Enla grafica se muestra la funcién de correlacién. Se puede observar como a una distancia aproximada
de poco més de 100h~! Mpc hay un pico correspondiente a la escala actstica. La distancia hasta este pico simboliza

la distancia a la cual es mds probable encontrar una galaxia a partir de otra [6].

La funciéon de correlacién entre galaxias esta descrita, dentro del intervalo de
10kpc < hr < 10Mpc, por la ley de potencias

Ego(r) = (T_g)7

r

(4.47)

donde r, ~ 5h™'Mpc y 1.7 < v < 1.8. Por otro lado, existe una relacién similar
para la funcién de correlacién entre cimulos de galaxias valida dentro del intervalo
SMpc < hr < 7T5Mpc, dada como

Eee(r) (4.48)

-(3)
\r
donde 122~ < r. < 25h~ ' Mpc. Multiplicando y dividiendo al mismo &..(r) por 7y,
se puede demostrar que &..(r) & 6£,4,(r), lo cual implica que los cimulos que cumplen
con esta ley de potencias estan acumulados mas fuertemente que las galaxias.

Para calcular la funcion de correlacion, se compara la distribucion real de galaxias
con muestras de distribuciones aleatorias de galaxias hechas a computadora, las cuales
estan sometidas a las mismas restricciones de corrimiento al rojo, magnitud y méscara
como las galaxias reales. Se cuentan los pares de galaxia dentro de compartimentos
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periddicos de separacion 7, a lo largo de la linea de visién y separacion transversal a
la linea de vision r, para evaluar £(r,, 7). Se tiene un primer estimador

§(r) = ZZ((:; -1 (4.49)

4.5.2. Espectro de Potencias

Asi como la funcién de correlacién esta definida a partir del contraste de densidad
d(7), el espectro de potencias esta definido a partir de d; como

P(k) = (|0[*) (4.50)

Por lo tanto, como el contraste de densidad §(7) y las amplitudes &y estén relacio-
nadas a través de una transformada de Fourier, entonces la funcién de correlacion y
el espectro de potencias estan igualmente relacionados a través de una transformada
de Fourier como

P(k,z) = /f(ﬁ 2) exp —ik - Fd*F (4.51)

Es decir, el espectro de potencias es la transformada de Fourier de la funcién de
correlacion. Entonces la funcién de correlacién es expresada por medio del espectro
de potencias como

1 7 3
) = o / P(k) exp(ik - )k (4.52)

Con el fin de observar la relacién entre la funcién de correlacion y el espectro
de potencias en sus gréficas, imaginese el pico de la escala de BAO de la funcién de
correlacién representado por una funcién delta de Dirac. Aplicando la correspondiente
transformada de Fourier, la imagen de este pico acistico en el espectro de potencias
seria representado por una serie de oscilaciones.
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Figura 4.5: La transformada de Fourier de una funcién de correlacién ejemplificada por la distribucién delta de

Dirac toma la forma de oscilaciones en su correspondiente espectro de potencias [6].

En la figura 4.6 se muestra la grafica referente al espectro de potencias. Se puede
observar como en una region de la grafica se producen unas oscilaciones.

Power spectrum P(k) [(h~'Mpe)?]

Q
'}

Figura 4.6: Grifica del espectro de potencias en BAO. La curva de la grafica presenta unas oscilaciones en su

regién derecha, estas oscilaciones son precisamente lo que se obtiene al registrar las BAO [6].

Asi como en el caso de la funcién de correlacion, las propiedades estadisticas
de un campo Gaussiano homogéneo e isotrépico estan recopiladas en el espectro de
potencias. Tomando al contraste de densidad 6 como un campo Gaussiano, entonces
su distribucién de probabilidad Gaussiana estaria dada como

p(0) = ﬁ exp ( — %) (4.53)
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donde su desviacion estandar viene dada en términos del espectro de potencias como

= % / P(k)d*k = 2%2 OOO P(k)k*dk (4.54)

Esto es importante ya que la mayoria de los modelos inflacionarios predicen que las
fluctuaciones de densidad creadas en los primeros instantes del universo, son campos
Gaussianos homogéneos e isotropicos. Asi mismo, estos modelos de inflacion predicen
una forma para el espectro de potencias primordial dado por

P(k) o k" (4.55)

donde el valor del indice espectral n favorecido por los modelos es n = 1, también
llamado espectro de Harrison-Zel’dovich. Si n > 1 se tendria que las perturbaciones
se manifestarian principalmente a pequenas escalas y habria una gran cantidad de
agujeros negros que no se observan. Por otra parte, si n < 1 las perturbaciones se
manifestarian a gran escala y entrarian en conflicto con el grado de homogeneidad
que presenta nuestro universo en esta escala.

Las fluctuaciones de densidad de materia hoy en dia no seran idénticas a las
fluctuaciones primordiales, puesto que estas han evolucionado con el tiempo. Sin
embargo, el espectro de potencias actual puede ser visto como un producto de tres
funciones donde el espectro de potencias primordial Fy(k) es modificado por un factor
de crecimiento de las perturbaciones por atraccion gravitatoria conocido como funcién
de crecimiento G(z) y un factor llamado funcién de transferencia T'(k) relacionado
con otros tipos de interacciones que pudieran darse entre todos los tipos de particulas
desde el inicio de las fluctuaciones primordiales hasta hoy en dia y la cantidad y tipo
de materia oscura que domina el universo, es decir

P(k,z) = G*(2)T*(k) Py (k) (4.56)

Finalmente las fluctuaciones de densidad de masa cuadraticas medias dentro de
una esfera serd proporcional al tamano de la esfera y al espectro de potencias como

(%M <(M<_T<>M>)2> o k2P (k) (4.57)

cuyo radio de la esfera es igual a media longitud de onda correspondiente a k.
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4.6. Efectos Sistematicos

Como se ha comentado en la seccion 4.4, la escala de BAO puede ser obtenida
tanto a lo largo de la linea de visién como transversalmente a ésta. A pesar de que
en teoria se trata del mismo fenémeno en ambos casos, las mediciones de la escala
BAO difieren a lo largo de la linea de visiéon en comparaciéon con las mediciones
transversales.

Existe una serie de efectos sistematicos, es decir, efectos que se producen de igual
modo en todas las mediciones que se realizan, que pueden afectar mas en una direc-
cion. Estos efectos son las distorsiones en el corrimiento al rojo, efectos no lineales y
el bias que relaciona la distribuciéon de galaxias con la distribucién de materia.

Cabe mencionar que para trabajar con el andlisis cuantitativo de este tipo de
efectos y ver la magnitud de éstos en las mediciones realizadas, es necesario hacer uso
de simulaciones computacionales de N-cuerpos asumiendo un modelo cosmoldgico. A
continuacion se explicara brevemente en que consiste cada uno de estos efectos.

4.6.1. Distorsiones en el corrimiento al rojo

Las distorsiones en el espacio de corrimiento al rojo son debidas a los movimientos
peculiares de las galaxias en un ctimulo, los cuales generan un corrimiento Doppler
adicional al producido por el flujo de Hubble. Este corrimiento adicional ocasiona que
la relacion dada por la ley de Hubble entre la distancia de una galaxia y su corri-
miento al rojo se vea modificada, provocando mediciones incorrectas de la distancia.
Graficando la distribucién de galaxias sin corregir las distorsiones en z se pueden
observar dos efectos a distintas escalas, los cuales son conocimos como dedos de Dios
y efecto Kaiser, como se pueden observar en la grafica 4.7.

El efecto de los dedos de Dios es un fenémeno apreciable a pequenas escalas,
atribuido a los movimientos aleatorios de las galaxias en el cimulo relacionadas con
el teorema del virial. El fendmeno se aprecia como un alargamiento en el espacio de
z sobre la linea de visién.

El efecto Kaiser es un fenémeno apreciable a grandes escalas, atribuido al movi-
miento congruente en direccién al centro del ciimulo. El fenémeno se aprecia como un
aplanamiento de la distribucion de galaxias perpendicular a la linea de vision. Por las
grandes escalas que implica, resulta ser menos apreciable que el efecto de los dedos
de Dios.
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Figura 4.7 La grafica muestra las distorsiones generadas en el espacio de z a pequenas escalas con los dedos
de Dios y a grandes escalas con el efecto Kaiser. Los dedos se observan como figuras alargadas en la direccién del

observador, mientras que el efecto Kaiser se observa como un aplanamiento entre mds grandes son los contornos [55].

4.6.2. Efectos No Lineales

Los efectos no lineales son los efectos producidos al considerar términos de orden
superior en las ecuaciones de movimiento, para los cuales ya no se cumple |d| < 1.
Mientras es valido el limite lineal a muy grandes escalas, las longitudes de onda
comovil no se encuentran acopladas. Sin embargo cuando el limite ya no se cum-
ple, los modos de las longitudes de onda llegan a ser cada vez mas acoplados, es
decir, dependiendo unas de otras, produciéndose ahi un crecimiento no lineal de las
perturbaciones.

Intentar trabajar aun dentro de la teoria lineal bajo estas condiciones filtra des-
viaciones de magnitud considerable, por lo cual es importante tomar en cuenta con
el fin de realizar un anélisis mas completo o correcto en la funcién de correlacién y
en el espectro de potencias. Los efectos se producen por la interaccién gravitatoria
entre una galaxia con grandes densidades de materia, lo cual provoca arrastres y
estiramientos en la galaxia.

Especificamente, los cambios que se producen debido a los efectos no lineales con-
sisten en un desplazamiento del pico actstico barionico en la funcién de correlacion,
una ampliacién y suavizacion del pico acustico y esta ampliacion del pico actstico
se traduce en un amortiguamiento de las oscilaciones en el espectro de potencias,
haciéndolas mas dificil de detectar. A continuacién esbozaremos brevemente la causa
de cada uno de estos efectos.
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Posteriormente a la época de recombinacion, cuando ya no existe una presion de
radiacién que se oponga a la atraccion gravitatoria, se esperaria en un modelo similar
al utilizado en 4.2 que en una evolucion no lineal de los excesos de densidad, el exceso
de densidad formado por el pozo de potencial de materia oscura y el exceso forma-
do por la oscilacién actstica bariénica se atraigan nuevamente colapsando en algin
momento. Esta atraccion gravitatoria, producida cuando los excesos de densidad no
cumplen la relacién |0| < 1, recorre el pico de la senal de BAO en la funcién de
correlacion. La figura 4.8 muestra el desplazamiento del pico actustico con respecto a
la posicién que mantendria en el analisis lineal.
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Figura 4.8: Se muestra como la gréafica de color rojo ha recorrido su pico debido al efecto de las no linealidades

[6].

Asi mismo, la interaccion gravitatoria con todos los excesos de densidad y las
subdensidades crea una fuerza que tiende a jalar a la galaxia, dando como resultado
un ensanchamiento del pico de la funcién de correlacion.

Matematicamente se puede mostrar como al ensanchar una distribucién tipo
Gaussiana y posteriormente al aplicar la correspondiente transformada de Fourier
para obtener el espectro de potencias, las oscilaciones en el espectro de potencias
se amortiguaran con mayor rapidez entre mas ancha sea la distribucion. La figura
4.9 muestra el amortiguamiento de las oscilaciones en el espectro de potencias entre
mayor es la anchura de la distribucion.
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Figura 4.9: Amortiguamiento de las oscilaciones en el espectro de potencias al ir ensanchando la forma de la

distribucién del pico actstico en la funcién de correlacién [6].

La manera de trabajar con las no linealidades resulta de generar un campo de
velocidades de las galaxias, el cual deshace los efectos de la no linealidad por medio
de la restauracién de la forma del pico acustico lineal, moviendo las densidades a
donde habrian estado si la evolucién lineal se hubiera mantenido todo el tiempo.

4.6.3. Bias

Pese a que las técnicas de analisis por medio del espectro de potencias hacen
uso de las muestras de galaxias, las galaxias apenas conforman una pequena parte
de la materia total. Sin embargo, las galaxias pueden ser utilizadas para trazar la
distribucién real de materia a través de un factor llamado pardmetro de bias b(k, z).
De esta forma se puede relacionar el espectro de potencias de galaxias P,(k, z) con el
espectro de potencias de materia P, (k, z) como

P,(k,z) = b*(k,2) Py (k, 2) (4.58)

De manera general el parametro de bias tiene una dependencia en k y z. Incluso
una pequena dependencia en k del pardmetro de bias puede generar errores si no
se toma en cuenta correctamente. Estos errores pueden ir desde corrimientos del
pico acustico en la funcion de correlacién e incluso mostrar oscilaciones no presentes
realmente en el espectro de potencias de la distribucion.

El parametro de bias depende del tipo de muestra de galaxias que se utilice para
trazar la distribucion de materia, pues por su luminosidad, forma, espectro y mas
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estas galaxias nos indican una cantidad presencial distinta de materia. Una correcta
determinacion de la escala BAO exige un buen modelaje del bias, sin embargo el
parametro de bias no puede ser obtenido a partir de primeros principios sino tnica-
mente por medio de estudios observacionales que comparan la cantidad de materia
contenida en los distintos tipos de galaxias.

4.7. Varianza Cosmica

La varianza césmica se manifiesta como un error estadistico debido al hecho de que
unicamente tenemos un universo observable en el cual medir, siendo nuestro universo
observable s6lo uno de los muchos universos observables que podrian haber surgido.
La varianza césmica es apreciable cuando dentro de nuestro universo observable se
toma una muestra en la cual no se alcanza a abarcar todas las propiedades, patrones
y mas elementos de interés como una imagen completa de éstos.

Claramente, como factores que intervienen en la magnitud de este error se encuen-
tran tanto el drea de observacién como el nimero de galaxias. Con el fin de disminuir
los errores debidos a las propiedades no contenidas en las muestras, se puede au-
mentar el tamano de la muestra. No obstante el tamano tiene un limite dado por el
tamano de nuestro universo observable.

Existen diferentes métodos para estimar el valor del error de la varianza césmica,
entre ellos se encuentran simulaciones a computadora que describen otros posibles
universos observables compatibles con las mismas leyes fisicas, submuestreos en di-
ferentes regiones del universo e incluso el analisis de muestras utilizando distintos
trazadores a los que les correspondan parametros de bias distintos.

4.8. Funcién de Correlaciéon Angular

La funciéon de correlaciéon angular se define de manera similar a la funcién de
correlaciéon a dos puntos, es decir, por medio de la probabilidad conjunta de encontrar
dos galaxias separadas por un angulo 6 dentro de los angulos sélidos d€2; y df2,

dP12 = 5'2(1 + W(Tt‘))dgldﬂg (459)

donde & es la densidad superficial media por unidad de angulo sélido.

La funcién de correlacién angular w(€) se puede relacionar con la funcién de corre-
lacién a dos puntos £(r) por medio de la integracién a una profundidad D expresada
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CcOo1mo

D D
w(f) o< / dry / dry‘fr%g[(rf + 7‘5 — 21179 cos(&))%] (4.60)
0 0

donde se ha usado el teorema del coseno con r para cambiar a las coordenadas r1 y rs.
Esta misma relacién bajo las aproximaciones de dngulos pequenos, 4r1ry & (11 +13)>
y las transformaciones de coordenadas u = 55(r1 + 72) y v = p4(r1 — r2) se puede
expresar como

w(f) o< /000 du /000 dvu*€](u® + ’02)%D9]9 (4.61)

Dado que la funcion de correlacién angular trabaja mediante el uso del angulo
0, es posible definir varias relaciones en analogia con el tratamiento matematico del
CMB. Por ejemplo, usando armonicos esféricos se puede expresar al contraste de
densidad en la direccién n como

[e9) l

=0 m=-I

Asi mismo la funciéon de correlacién puede definirse como

w(e) = <5(m)5(ﬁ)>fﬁ-ﬁzcosﬁ (463)

Con lo cual al combinar ambas expresiones 4.62 y 4.63, se llega a la expresién de
la funciéon de correlacion angular por medio de los polinomios de Legendre

w(6) = % S Ci(21 + 1) Pi(cos(9)) (4.64)

Los coeficientes C; son los momentos multipolares de la funcién de correlacion y
se relacionan con los coeficientes «;,, para dar informacion acerca del tamano de los
excesos de densidad por medio de

Cr = Cidy by = (1) = (|1l (4.65)

La importancia de w(f) radicaba anteriormente en el hecho de poder determinar
&(r), pues en ese entonces los catdlogos se limitaban a registrar la informacién de
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la posicién de las galaxias en el cielo sin hacer referencia a su profundidad. Sin
embargo actualmente £(r) puede ser determinado directamente por los experimentos,
sin necesidad de ser reconstruido a partir de w().

4.9. Estudios y experimentos en BAO

4.9.1. Seleccion de Objetivos Luminosos

La eleccion del tipo de trazador depende de las necesidades en las mediciones
debido a la diferencia en el parametro de bias para los distintos trazadores. Para elegir
un tipo de trazador se debe considerar tanto el parametro de bias como los tiempos
de integracion. Algunos trazadores podran tener un parametro de bias efectivo para
ciertas necesidades pero un tiempo de integracién ineficaz, por tal motivo tiene que
haber un equilibrio entre el bias y el tiempo de integracion.

El incremento en el ntimero de objetivos requiere tiempos de integracién mas
largos en la misma zona del cielo para ir a una mayor profundidad, teniendo como
consecuencia una reduccion en el area estudiada en un mismo tiempo de observacion.

Algunos de los objetivos usados como trazadores son los siguientes:

» Galaxias Rojas Luminosas (LRG) Son galaxias elipticas pasivas y rojas sin
un espectro caracteristico. Son seleccionadas en base a su color y magnitud
con el objetivo de tener aproximadamente una muestra uniforme dentro de
un volumen con los colores mas rojos. Tienen un parametro de bias grande y
requieren tiempos de integracion grandes.

» Galaxias Azules Son galaxias con formacion de estrellas azules lo cual genera
claras y muy fuertes lineas de emisién como la del OII en 372.7nm. Posee
un parametro de bias bajo y el tiempo de integracién para la linea de OII
esta alrededor de 15min.

Ademas de estos tipos de galaxias, se usan otros objetivos que cumplen con ser
apreciables a grandes distancias y con poder determinar su brillo o su espectro. Estos
objetivos son las supernovas tipo Ia que se han comentado con anterioridad, el bosque
de Lyman-alfa basado en el corrimiento al rojo de las lineas espectrales del atomo de
hidrégeno en la transicién de Lyman-alfa (transicién de n = 2 a n = 1) originadas en
galaxias y la linea de emisién de 21c¢m del atomo de hidrégeno.
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4.9.2. Estudios Realizados

Debido a las propiedades de los objetivos luminosos, los experimentos para la
deteccién de la escala BAO se pueden dividir en dos partes, los espectroscopicos y
los fotométricos.

Espectroscépicos

Algunos de los experimentos realizados y planeados a futuro para la deteccién de
la escala BAO basados en las lineas espectrales de los objetivos luminosos son:

» Sloan Digital Sky Survey (SDSS-I SDSS-II):El SDSS es un proyecto dedicado
al estudio espectroscépico del corrimiento al rojo en el visible de los objetos en
el universo y llevado a cabo en el observatorio Apache Point de Nuevo México.
El SDSS-I trabajo durante el 2000 al 2005 para posteriormente actualizarse
con el SDSS-II. Como SDSS-II trabajo durante los anos del 2005 al 2008. Sus
principales medidas fueron realizadas a los corrimientos al rojo z ~ 0.35 y
z ~ (.1 dentro de un dngulo sélido de 10,000deg? del hemisferio norte.

= WiggleZ: Es un estudio realizado de 2006 a 2011 en el Anglo-Australian Te-
lescope (AAT), su rango de observacién se encontré entre 0.2 < z < 1 a unos
1000deg?, midiendo el corrimiento de hasta 240, 000 galaxias.

» Baryon Oscilation Spectroscopic Survey (BOSS), parte del SDSS-III: Esta dedi-
cado a mapear la distribucién espacial de las galaxias rojas luminosas y cuasares
desde 2009 hasta 2014. Su rango de deteccién se encuentra a valores de z < 0.7
para galaxias rojas luminosas y de 2.2 < z < 3 para las lineas del bosque de
Lyman-alfa.

Fotométricos

Los estudios fotométricos, a diferencia de los espectroscépicos, no se basan en las
lineas espectrales que son emitidas por los diferentes astros sino por su brillo.

= MegaZ: Tienen objetivos luminosos como galaxias rojas luminosas. Sus obser-
vaciones rondan el valor de z ~ 0.7 a unos 10, 000deg?.

» Dark Energy Survey (DES): Inici6 sus observaciones del cielo del hemisferio sur
en 2012 para trabajar durante 5 anos. Usa el telescopio de CTIO (Cerro Tololo
Inter-American Observatory) en los Andes chilenos. Cubre 5000deg? dentro del
rango de 0.2 < z < 1.3.
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4.9.3. Resultados

Datos obtenidos por algunos de los proyectos anteriormente mencionados y otros
mas, han sido reunidos y utilizados por grupos de investigacién para comparar con sus
modelos cosmolégicos. En la figura 4.10 se muestra una grafica realizada por el grupo
de Planck usando algunos datos de diferentes experimentos, los cuales son colocados
en la lista 5.2. Como se puede ver en esta grafica, el método de BAO puede ser usado
de tal forma que el cociente de D;S(Z) sirva para verificar con los datos la concordancia
de una propuesta de modelo cosmoldgico, esto debido al hecho de que dentro de las
cantidades s y Dy (z) se encuentran involucrados pardametros tales como €, Qa, h
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Figura 4.10: Gréfica de la tasa de distancia actstica rs/Dy (z) dividida entre la tasa de distancia del modelo
ACDM usado por el grupo de Planck [43]. El punto con forma de estrella verde es un dato perteneciente a 6dF,
mientras que los puntos cuadrados purpura al igual que la estrella negra a SDSS—DR7, el punto azul obscuro a
BOSS-DR9 y los circulos azules claros al WiggleZ. Seis de los datos mostrados en esta grafica se encuentran en la
tabla 5.2.

Asi como se ha mencionado aqui la importancia de BAO para determinar la con-
fiabilidad en los parametros cosmoldgicos de un modelo, también se ha mencionado
en los capitulos 2 y 3 la relaciéon de otras pruebas cosmolégicas con estos pardame-
tros. En las figuras 4.11 (a) y (b),4.12, 4.13 y 4.14, se muestra el uso de las pruebas
referentes a SN Ta, CMB y BAO para generar contornos de forma ovaloide corres-
pondientes a diferentes modelos. Estas graficas con formas ovaloides son conocidas
como contornos de confianza y a cada una de las tres pruebas le corresponden tres
contornos de confianza referentes a lo, 20 y 30, equivalentes a 68 %, 95% y 99 %
respectivamente, es decir, que les corresponden tres regiones que describen cuan bien
se ajusta un conjunto de observaciones a la teoria. Los contornos de bondad dan
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la discrepancia entre los valores observados y los valores esperados en el modelo de
estudio. Como se puede observar, los contornos de confianza de las diferentes pruebas
cosmoldgicas sirven como constrictores de los parametros, en otras palabras, el uso de
mas de una prueba sirve para delimitar con mayor precisién el intervalo de confianza
donde podria encontrarse el valor de los parametros en cuestion.

Figura 4.11: El panel (a) muestra una grifica de w contra €, mientras que el panel (b) muestra una gréfica
de Q24 contra €,,. En ambas graficas se presenta un conjunto de contornos de confianza para las pruebas de SN Ia,
CMB y BAO, cada una caracterizada por tres regiones referentes a 1o, 20 y 30. En el caso de la grafica (a) se ha
considerado una curvatura igual a cero [1].

AGDM .
.36 — BAO+Planck
= SN+Planck
0.34 — BAO+SN+Planck
.32
5030
]
0.28
0.26
0.24
064 066 068 070 072 074

h

Figura 4.12: Gréaficade Qm vs h que muestra las curvas referentes a los contornos de confianza para la combinacién
de datos de BAO+Planck (en rojo), SN Ia+Planck (en azul) y BAO+SN Ia+Planck (en verde) correspondientes al

68 %,95 % y 99.7 % para el modelo ACDM descrito por la ecuacién Z—Z =Qma 3+ Qa4+ Q4 [3].
0
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Figura 4.13: Grafica de wo vs 2, que muestra las curvas referentes a los contornos de confianza para la combina-
cién de datos de BAO+Planck (en rojo), SN Ia+Planck (en azul) y BAO+SN Ia+Planck (en verde) correspondientes

al 68 %,95 % y 99.7 % para el modelo wC DM descrito por la ecuacién g—; = Qa3+ Qra~? + Qppa—30+w) (3],
0
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Figura 4.14: Grafica de wa VS w(z—0.266) que muestra las curvas referentes a los contornos de confianza para
la combinacién de datos de BAO+Planck (en rojo), SN Ia+Planck (en azul) y BAO+SN Ia+Planck (en verde)

correspondientes al 68 %,95 % y 99.7 % para el modelo wow,C DM descrito por la ecuacién Z—ﬁ =Qma 3+ Qa4+
0
Qppa—30+wotwa) exp [—3w, (1 — a)][3].

En febrero del 2015, el grupo de colaboracién de Planck ha mostrado nuevos re-
sultados en los valores de los diferentes parametros cosmologicos haciendo uso de
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diferentes pruebas [44]. Un resumen de estos valores se muestra en las tablas 4.1 y
4.2. No obstante, en la elaboracién de este trabajo se han utilizado los resultados mos-
trados por el grupo de Planck en 2013 [43], los cuales son enlistados en el apéndice E,
ésto debido a que los resultados de esta tesis fueron obtenidos antes de la publicacion

de [44].

Parameter TT TT+lensing TT+lensing TT, TE, EE TT, TE, EE TT, TE, EE
+ext +lensing +lensing+ext
Qx  -0.052¥555s  —0.005T0 0 —0.0001¥500%;  —0.04070 G —0.0047G:015  0.0008¥ 55050
SmyeV] < 0.715 < 0.675 < 0.234 < 0.492 < 0.589 < 0.194
+0.64 +0.62 +0.41 +0.41 —0.38 +0.33
Negs 3137063 3.13%461 31570740 299739 2.947 38 3.047¢755
+0.041 +0.040 +0.035 +0.026 +0.026 +0.025
Yp 0.2527( 042 0.2517¢ 939 0.251 7 936 0.250%¢ pa7 0.2477¢ 027 0.2497¢ 926
dns/dink  —0.0087951%  —0.003*5 515 —0.003T5015  —0.006T301  —0.002F9513  —0.00270-913
70.002 < 0.103 < 0.114 < 0.114 < 0.0987 < 0.112 < 0.113
+0.62 +0.64 +0.085 +0.58 +0.62 +0.075
w ~1.5470-83 —1.4110-52 ~1.00610-0%° ~1.5570-58 —1.4270-%2  —1.01970 578

Cuadro 4.2: Constricciones en los parametros del modelo ACDM para las combinaciones de los espectros de
potencia de Planck, Planck lensing y datos externos (BAO+JLA+Hy, denotado “ext”). Nétese que se han citado los
limites del 95 % aqui de acuerdo a [44].

Como se puede observar en la tabla 4.2, el parametro (i tiene un valor practi-
camente igual a cero, por lo que es sensato considerar {2x = 0 en nuestros modelos.
En el presente trabajo uinicamente se trabaja mediante la prueba de BAO para un
universo plano. Cabe senalar que un estudio completo de un modelo cosmolégico re-
quiere de mas de una prueba, con el fin de restringir mas el intervalo de confianza,
tal y como se muestra en 4.11, 4.12, 4.13 y 4.14 con la intersecciéon de los contornos
de confianza de SN Ta, CMB y BAO. En la secciéon 5.5, se coloca una serie de graficas
de contornos de confianza del estilo de las gréaficas 4.10, 4.11 (a), 4.12 y 4.13 para
algunos de los modelos propuestos, mientras que la lista completa de graficas de este
estilo para cada uno de los modelos trabajados puede ser revisada en los apéndices
ByC.



Parameter
Qph?
Qpuh?
1000
r
In(1019A)
Ns
Hy
Qp
Qm
Qmh?
Qmh?

OSQ%‘E’
04020;25
Zre
109A,
10%Ase—27
Age/Gyr
Zx
T
1000+
Zdrag
Tdrag
kp
Zeq
keq

10005,
143
2000

f143x217
2000

217
jéOOO

TT+lowP

68 % limite
0.02222 + 0.00023
0.1197 £+ 0.0022
1.04085 £ 0.00047
0.078 & 0.019
3.089 + 0.036
0.9655 £ 0.0062
67.31 +0.96
0.685 + 0.013
0.315 +0.013
0.1426 £ 0.0020
0.09597 % 0.00045
0.829 £+ 0.014
0.466 + 0.013

0.621 £ 0.013

+1.8
9'9—446

+0.076
21981 085

1.880 £+ 0.014
13.813 £ 0.038
1090.09 £ 0.42
144.61 + 0.49
1.04105 £ 0.00046
1059.57 £ 0.46
147.33 £ 0.49
0.14050 £ 0.00052
3393 £ 49
0.01035 £ 0.00015
0.4502 4 0.0047
29.9+2.9
324+2.1
106.0 2.0

TT+lowP
+lensing
68 % limite
0.02226 + 0.00023
0.1186 4 0.0020
1.04103 +£ 0.00046
0.066 £ 0.016
3.062 £ 0.029
0.9677 £ 0.0060
67.81 £0.92
0.692 £ 0.012
0.308 £ 0.012
0.1415 4+ 0.0019
0.09591 £ 0.00045
0.8149 4 0.0093
0.4521 4 0.0088

0.6069 £ 0.0076

+1.7
8.8714

2.139 £ 0.063
1.874 +£0.013
13.799 £ 0.038
1089.94 £ 0.42
144.89 + 0.44
1.04122 +£ 0.00045
1059.57 £ 0.47
147.60 + 0.43
0.14024 £+ 0.00047
3365 + 44
0.01027 4 0.00014
0.4529 £ 0.0044
304+29
32.8+2.1
106.3 £2.0

TT+lowP
+lensing+ext
68 % limite
0.02227 £ 0.00020
0.1184 4+ 0.0012
1.04106 +£ 0.00041
0.067 £0.013
3.064 £ 0.024
0.9681 £ 0.0044
67.90 £ 0.55
0.6935 4+ 0.0072
0.3065 £ 0.0072
0.1413 £ 0.0011
0.09593 £ 0.00045
0.8154 4 0.0090
0.4514 £ 0.0066

0.6066 £ 0.0070

+1.3
8'9—1.2

2.143 £0.051
1.873 £0.011
13.796 £ 0.029
1089.90 £ 0.30
144.93 £+ 0.30
1.04126 £ 0.00041
1059.60 £ 0.44
147.63 £+ 0.32
0.14022 £+ 0.00042
3361 £ 27
0.010258 £ 0.000083
0.4533 £+ 0.0026
30.3+2.8
32.7+2.0
106.2 £2.0

TT, TE, EE
+lowP
68 % limite
0.02225 4 0.00016
0.1198 4+ 0.0015
1.04077 £ 0.00032
0.079 + 0.017
3.094 £+ 0.034
0.9645 £ 0.0049
67.27 £ 0.66
0.6844 4+ 0.0091
0.3156 4 0.0091
0.1427 £ 0.0014
0.09601 £ 0.00029
0.831 £ 0.013
0.4668 £+ 0.0098
0.623 £+ 0.011
10.0%53
2.207 £ 0.074
1.882 +0.012
13.813 £ 0.026
1090.06 £ 0.30
144.57 + 0.32
1.04096 £ 0.00032
1059.65 £ 0.31
147.27 +0.31
0.14059 £+ 0.00032
3395 + 33
0.01036 4 0.00010
0.4499 £ 0.0032
29.5 £ 2.7
322+1.9
105.8 1.9

TT, TE, EE
+lowP—+lensing
68 % limite
0.02226 + 0.00016
0.1193 £+ 0.0014
1.04087 + 0.00032
0.063 £ 0.014
3.059 £ 0.025
0.9653 £ 0.0048
67.51 £0.64
0.6879 £ 0.0087
0.3121 4 0.0087
0.1422 £+ 0.0013
0.09596 + 0.00030
0.8150 £ 0.0087
0.4553 £ 0.0068

0.6091 £ 0.0067

+1.4
8'5—4‘2

2.130 £ 0.053
1.878 £ 0.011
13.807 £ 0.026
1090.00 £ 0.29
144.71 £ 0.31
1.04106 £ 0.00031
1059.62 £ 0.31
147.41 £ 0.30
0.14044 + 0.00032
3382 + 32
0.010322 +£ 0.000096
0.4512 4 0.0031
30.2+£2.7
32.8+1.9
106.2 £ 1.9

TT, TE, EE+lowP
+lensing+ext
68 % limite
0.02230 £ 0.00014
0.1188 £ 0.0010
1.04093 + 0.00030
0.066 £ 0.012
3.064 £ 0.023
0.9667 £ 0.0040
67.74 £ 0.46
0.6911 £ 0.0062
0.3089 £ 0.0062
0.14170 £ 0.00097
0.09598 + 0.00029
0.8159 £ 0.0086
0.4535 £ 0.0059

0.6083 £ 0.0066

+1.2
8.871°7

2.142 £ 0.049
1.876 £ 0.011
13.799 + 0.021
1089.90 £ 0.23
144.81 £ 0.24
1.04112 £ 0.00029
1059.68 £+ 0.29
147.50 £ 0.24
0.14038 £+ 0.00029
3371+ 23
0.010288 £ 0.000071
0.4523 £ 0.0023
30.0+2.7
326+1.9
106.1 £1.8

Cuadro 4.1: Pardmetros cosmolégicos con limites de confianza del 68 % en el modelo ACDM obtenidos a partir del espectro de potencias del CMB de Planck, en

combinacién con reconstruccién por lentes gravitatorias (lensing) y datos externos (“ext”, BAO+JLA+Hy). [44].
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Capitulo 5

Analisis de la Dinamica de la
Energia Oscura

A pesar de que sabemos de la existencia de la energia oscura, aun no hay un
modelo tedrico con el cual la energia oscura pueda ser comprendida completamente
y concuerde con los datos obtenidos.

Uno de los modelos méas simples y que es la base del modelo estandar de la
cosmologia es considerar a la energia oscura igual a una constante cosmoldgica. Su
éxito radica precisamente en su simpleza y en una compatibilidad aceptable con los
datos, sin embargo presenta el inconveniente de no poderse explicar el pequeno valor
de la constante cosmoldgica a través de la fisica conocida.

Este problema ha llevado a diferentes investigadores a proponer diferentes teorias
candidatas partiendo de primeros principios para explicar una energia oscura que en
general variaria en el tiempo. Propuestas de modelos tedricos tales como Quintae-
sencia, gas Chaplygin, campo fantasma, gravedad modificada y més, han aparecido.
Estas teorias de manera simplificada exponen lo siguiente:

= Quintaesencia: Es la propuesta mas popular para energia oscura. La quintae-
sencia emplea un campo escalar ¢ que ésta ligeramente acoplado a la gravedad.
Su desarrollo matematico es muy similar a los propuestos en los modelos de
inflacién [55].

s Campo Fantasma: Es el modelaje de la energia oscura por medio de un campo
escalar para los cuales el valor de wy < —1, surgidas después del apoyo de datos
observacionales para los cuales se presenta un 68 % de nivel de confianza en esa
region del valor de wrgmpda. La fisica de trasfondo implica energias cinéticas
negativas que pueden ser bien justificadas a partir de teorfa de cuerdas [55].

111
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» Gas Chaplygin: Es un fluido que lleva a la expansion acelerada del universo
en tiempos tardios. La ecuacion de estado generalizada de un gas de Chaplygin
es de la forma P = —p% , con A una constante positiva. La propuesta de este
modelo puede surgir a partir de teoria de cuerdas y supersimetria. Ha llegado
a ser un candidato para unificar a la energia oscura con la materia oscura. No
obstante, su uso lleva a un crecimiento exponencial en el espectro de potencias
en ausencia de materia oscura fria, lo cual deja dudas sobre su posible uso para

explicar a la materia oscura también [55].

» Gravedad Modificada: Son teorias alternativas de la gravedad que explican
la expansion acelerada del universo. Modifican la teoria de la relatividad general
cambiando el lado referente a la geometria del espacio-tiempo en las ecuaciones
de campo de Einstein [55].

Lamentablemente ninguna de estas teorias ha resuelto por completo el problema,
por lo que no se considera a ninguna de ellas como la teoria definitiva aun. Un
camino alternativo que ha surgido para seguir avanzando en la construccion de una
teoria de la energia oscura ha sido via el conocimiento empirico. En otras palabras,
esta pragmatica ideologia nos lleva mas a la idea de describir el fenémeno antes de
querer entender las causas que lo provocan, proponiendo para ello una funcién que
parametrice a la energia oscura.

Una buena parametrizacién describe lo mejor posible un fenémeno observable a
partir de los datos registrados, utilizando para ello una cierta cantidad de parametros.
Generalmente la parametrizacién que modela a la energia oscura bajo este procedi-
miento, actia en su ecuacién de estado. La parametrizaciéon es comparada con los
datos y sus parametros son ajustados por medio de un método estadistico llamado
x?, de tal forma que se obtengan los valores de los pardmetros en los cuales la pa-
rametrizacion sea compatible con las observaciones. Finalmente obtenido un modelo
de parametrizacion aceptable, se pueden comparar sus resultados con los obtenidos
por diversos modelos tedricos que estudian a la energia oscura a partir de primeros
principios.

5.1. Parametrizaciones Clasicas de la Energia Os-
cura

El modelaje de la energia oscura ha dejado algunas parametrizaciones interesantes,
todas ellas construidas a partir de un poco de intuicién e informacion previa. Algunas
de las mas sobresalientes son las siguientes:
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Constante Cosmolégica

El modelo de una constante cosmolégica resulta ser la propuesta mas simple de
todas para describir el comportamiento de la energia oscura. Este modelo resulta de
agregar la constante cosmoldgica A dentro de las ecuaciones de campo de Einstein
1.1 y es la base del modelo estandar ACDM de la cosmologia. A esta constante
cosmoldgica se le asocia una densidad descrita por la ecuacién de estado

w=-—1 (5.1)
Se suele atribuir el origen de fisico de esta densidad de energia a la densidad de
energia del vacio.
Parametrizacion de Chevallier-Polarski-Linder

Suele ser la parametrizacion mas popular debido a su buen comportamiento con
tan simple forma y llega a ser la base para desarrollar mas propuestas de parame-
trizacién. Esta parametrizacion define a la ecuacién de estado de la energia oscura
como

w(a) = wy + wa(1 —a) (5.2)

o en términos del corrimiento al rojo z como

) (5.3)

w(z) :w0+wa(1+z

donde wy corresponde al valor de la ecuacién de estado de la energia oscura hoy en
dia, como se puede observar al tomar el valor de a = 1 o equivalentemente z = 0.

Parametrizacion de Wang

Es una extensiéon del modelo de Chevallier-Polarski-Linder que intenta resolver
el problema de éste en la débil constriccion en el pardametro w,. La forma de la
parametrizacion de Wang en términos del factor de escala es

w(a) = 3wos — 2w + 3(wy — wo5)a = wo(—2 + 3a) + 3wps(1 — a) (5.4)

o en términos del corrimiento al rojo z esta dada como

3(&)0 — CU().5)

= 3w — 2
w(z) Wo.5 wo + T

(5.5)
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donde wy 5 corresponde al valor de w(z) en el corrimiento al rojo z = 0.5. Nuevamente
al tomar los valores de a = 1 o z = 0 la ecuacion de estado se reduce al valor de wy.

Parametrizaciones Polinémicas

La parametrizacion polinémica, al igual que la parametrizacion de Wang, se en-
cuentra motivada por la parametrizacién de Chevallier-Polarski-Linder. No obstante
su forma varia bastante, pues ademas considera una expansion en potencias de 1+ z.
La primera parametrizaciéon polinémica que surgio fue debida a Weller y Albrecht,
con la forma

w(z) = =1+ ci(1+2) + co(l+ 2)? (5.6)

Aunque esta parametrizacion presenta un problema para z grandes, pues |w(z)]
incrementa indefinidamente con el valor de z.

Una generalizacion de este modelo es proponer

w(z) = =14+ c1g1(1+ f(2)) + cago(l + 2)? (5.7)

donde g1, g2 ¥ f(z) son funciones suaves tomadas a decisiéon del modelo. Para un
modelo polindémico convencional se suele usar g1 =1, go =1y

z

£ = 1

(5.8)

el cual estd basado igualmente en la parametrizacion de Chevallier-Polarski-Linder.

5.2. Parametrizaciéon Propuesta

Basados en el conocimiento de las parametrizaciones previas, propondremos una
ecuacion de estado para la energia oscura con w(z) definida como

w(z) = wo + w1 f(2) (5.9)
donde
f(z) = %()—W (5.10)
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y donde ademas el pardmetro z; sera llamado z de transicion.

Nétese que al tomar el valor de los parametros z; y ¢ como 2z, = 1y g = 1, la
parametrizacién propuesta se reduce a la forma de la parametrizacién de Chevallier-

Polarski-Linder.
La forma de f(z) es tal que cumple
0 paraz=0 (5.11)

f(z):{ 1 para z > z

1 /—7
0.8 ¥
*
-
w*
-
" .:
* s
0.6 . :.'
- :
f(ZJ * :.
w -
0.4 & s
4 by §
ik -
L -
* &
* F
0.24 .
"
2
0.5 1 1.5 2 25 3
z

Figura 5.1: Gréfica de f(2) donde se muestra la forma de esta funcién al variar los valores de z¢ en 0.25, 0.5,
0.75, 1 y 2, representados por las formas de linea continua roja, guiones en amarillo, puntos verdes, asteriscos azules

y diamantes violetas respectivamente.
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(=)

Figura 5.2: Gréafica de f(2) donde se varia ¢ en los valores 1, 2, 5, 10 y 20, representados por las formas de linea
continua roja, guiones en amarillo, puntos verdes, asteriscos azules y diamantes violetas respectivamente.

En las figuras 5.1 y 5.2 se muestran dos ejemplos de la forma adoptada por la
funciéon f(z) al variar los pardametros z; y ¢ respectivamente. En la figura 5.1 se
puede apreciar una transiciéon en la funcién justo en el valor correspondiente a z;, de
tal forma que la parte superior de la funciéon pase de ser céncavo a uno convexo, de
ahi que se haya decidido llamar z de transicién. Igualmente, de la figura 5.2 se puede
observar que la cantidad ¢ hard mas intensa esta transicién entre mayor sea el valor
de ¢, llegando a tomar cada vez mas la forma de una funcion escalén de Heaviside.
Para el valor ¢ = 0, f(z) tendria el valor de f(z) = 0.5 independientemente del valor
de z; y de z, es decir seria una constante. Asi mismo, una z; muy grande, tal que
2 — 00, darfa lugar a una f(z) = 0, con lo cual se regresa al caso en que w(z) = wy
utilizado en el modelaje de la energia oscura por medio de una constante cosmoldgica.

Por otro lado, la presencia de la funcién f(z) en la ecuacién 5.9 de la definicién de
parametrizacién de w(z), genera un comportamiento similar en w(z) al de f(z), como
se puede observar en las figuras 5.3, 5.4 y 5.5. La funcién f(z) genera que el valor de
la ecuacion de estado de la energia oscura w(z) varie en el tiempo, a diferencia del
modelo ACDM donde w = —1. De esta forma se puede definir una w para el estado
inicial de la energia oscura como wj;, tal que

w; = lim w(z) (5.12)

Z—00

o dicho de otra forma, dada la anterior explicacién sobre el comportamiento de f(z)
resumida en 5.11, se tiene también que
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W; = Wo + wq (513)

donde en general el valor de w; puede ser mayor, igual o menor al valor de la ecuacién
de estado hoy en dia wy.

La figura 5.3 muestra una serie de lineas para la funcién de estado w(z) dependien-
do de su valor inicial en el tiempo w;. La localizacién de w; nos da informacion sobre
la naturaleza de la energia oscura al inicio del universo. Por ejemplo, una w; = 0 nos
dirfa que la energia oscura fue en algin momento una particula no relativista y que
en transcurso del tiempo cambié su naturaleza para finalmente estar caracterizada
por un estado dado por wy. Asi mismo el valor de wy nos aporta informacién sobre la
naturaleza de la energia oscura hoy en dia.

Figura 5.3: Gréfica de w(z) donde se varfa w; en los valores 0, —0.5, —0.8, —1 y —1.4, representados por las formas
de linea continua roja, guiones en amarillo, puntos verdes, asteriscos azules y diamantes violetas respectivamente.

En la figura 5.4 se muestra una variaciéon del punto de transicién entre el tipo
de naturaleza inicial de la energia oscura w; y su naturaleza hoy en dia wy. Esta
transicion entre una naturaleza y otra ha sido caracterizada a través del parametro
Zt-
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Figura 5.4: Gréfica de w(z) donde se varia z; en los valores 0.25, 0.5 y 0.75 para los valores de w; igualesa 0y —1,
representados por las formas de linea continua roja, guiones en amarillo, puntos verdes, asteriscos azules y diamantes
violetas respectivamente.

Finalmente, el pardmetro ¢ nos muestra que tan fuerte es esta transicion entre w;
v wp. Al igual que en 5.2, entre mayor sea el valor de ¢, la transicion sera efectuada
con mayor violencia.

Figura 5.D: Gréfica de w(z) donde se varia g en los valores 1, 2, 5, 10 y 20, representados por las formas de linea
continua roja, guiones en amarillo, puntos verdes, asteriscos azules y diamantes violetas respectivamente.

En el trabajo se utilizo esta parametrizacion en la elaboracién de 40 programas



CAPITULO 5. ANALISIS DE LA DINAMICA DE LA ENERGIA OSCURA 119

divididos en dos bloques de 20 para la variacién de tres y dos parametros, cada uno
caracterizado por valores particulares de los parametros fijos ¢, z; y w;. En la secciéon
5.4 se explicara mas sobre los valores elegidos para ¢, z; v w; y la forma en como se
trabajo con esta parametrizacion.

5.3. Ecuaciones Cosmolégicas Utiles en los Mode-
los

Dentro del presente trabajo se tomaran en cuenta 20 casos a estudiar, usando como
base un universo plano, es decir con K =0 o Q259 = 0 basados en la cercania a este
valor de acuerdo a las observaciones. Ademas de esto, nos apoyaremos del hecho de
que en ciertas épocas del universo algunas de las componentes constituyentes de éste,
no presentan una contribucién relevante a las cantidades calculadas, con lo cual las
expresiones se simplifican. La tabla 5.1 asi como las graficas de la figura 1.5, muestran
los valores que toman los parametros de densidad €2,., €2,,, y €25 en el modelo estandar
de la cosmologia a diferentes escalas del corrimiento al rojo, en donde 2, contempla
bariones y energia oscura, es decir €2,,, = Q, + Qpas.

2z 10000 1000 10 1 0
Q, 0.75 0.23 3.33x 1072 455 x107% 8.24 x 107°
O, 0.24 0.76 0.99 0.747 0.27
Qn 6.67x107 206 x 107 2.02x 1073 0.25 0.73

Cuadro 5.1: Valores de los pardmetros de densidad de radiacién €., materia €, y energia
oscura {25 a diferentes escalas del corrimiento al rojo.

En base a lo anterior tenemos las siguientes ecuaciones que son utiles en los
diversos modelos:

= Parametro de densidad total del universo hoy en dia Q7:

QTO - QmO + QAU - 1 (514)

Donde se ha despreciado la contribucion del parametro de densidad de radiacion
de hoy en dia €2, por ser de magnitud insignificante en comparaciéon con los
demas parametros de densidad en la época actual de acuerdo a la tabla 5.1.
Esta ecuacion nos permitira reducir en uno los parametros a considerar en los
modelos, ya que permite escribir a 25y en funcion de €2, o viceversa.
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s Parametro de hubble

1
_3 f11+z w(a) da

H(z) = Hy [Qmo(l—i—z)?’—i—Qro(l+z)4+QA0(1+z)3e( ‘ )]; (5.15)

Sin embargo esta expresién para el pardmetro de Hubble sélo es usada en el
horizonte acustico donde, debido a que el fenémeno tiene su origen en épocas
muy tempranas, la radiacion si juega un papel importante. Para el resto de las
expresiones el término del parametro de densidad de radiacién es omitido. El
término que incluye a la exponencial debe ser calculado individualmente para
cada caso previsto para w(a) en los modelos.

= La distancia comoévil del horizonte actstico r,, vista en la ecuacion 4.33 de la
seccién 4.3:

o 1
Ty = c/ dz (5.16)
zarag H(2)4/3(1 4+ R=)

14z

Con R = 320 = 330 — %—3“’22 = 669.974 utilizando la densidad Quoh? =
P~0 ~0 ~0

0.022068 y la ecuacién 5.21. En esta ecuaciéon no es correcto despreciar €2,

como en el caso anterior, debido a que la época en consideracién corresponde

a valores del corrimiento al rojo desde z4.44 hasta valores de z mayores, donde

de acuerdo a la tabla 5.1 y a las graficas de la figura 1.5 la radiaciéon toma

un papel importante. Por otra parte si se tomara w(a') = —1, en principio se

podria despreciar la contribucién de 25 en tales épocas.

o

» La distancia de dilatacién o distancia volumen promediado Dy (z), vista en la
ecuacion 4.42 de la secciéon 4.4:

_ R cz s
Dy(2) = [(1 +2) DA(Z)H(Z)] (5.17)
» La distancia diametral angular D4 (2):
¢ x(2)
D = — 1
Az = 2 (5.15)
» Cantidad x(z):
* Hodz'
X(z) = 0% (5.19)
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Esta cantidad se puede interpretar como la distancia comévil entre el punto de
observacion y el observador. Tal distancia comévil corresponderia a la ecuacion
1.66, salvo que algunos valores dentro de x han sido eliminados durante el
proceso de obtencion de las ecuaciones finales. Por otra parte, el parametro de
densidad de radiacién se ha tomado en Dy (z), Da(2) y x(z) como 2,9 =~ 0
debido al insignificante aporte que genera éste a la densidad total en la época
actual, esto ultimo en base a que el analisis que se realizara en los modelos
unicamente proviene de la comparaciéon con datos medidos a corrimientos al
rojoentre z =0y z = 1.

» El cociente d,(z):

T's

e

(5.20)

Una de las maneras en que es posible utilizar los picos acisticos como una de
las pruebas cosmoldgicas es a través del cociente d.(z), de tal forma que se
compare un valor de d,(z) obtenido a través de un modelo cosmoldgico con un
valor de d,(z) obtenido a través de la medicién. Para este propdsito final, es
igualmente importante presentar el método de comparaciéon entre ambos datos,
para ello nos basaremos en la prueba de x? que se expresa mas abajo y cuya
forma tiene una ventaja sobre la prueba de x? normal vistas en A .

» Pardametro de Densidad de Fotones 2,:

2.4704 x 107°

Q0 = -

(5.21)

dependiendo tnicamente de h su valor.

Manejaremos los valores en unidades naturales, por lo que las cantidades fisicas
estaran en términos de GeV cuya relacion se muestra en el apéndice D.

Como se puede observar, en varias de las ecuaciones escritas estd presente la
cantidad

PA
Pco

1 ’
_g (T+z wla) 4./
36 3/ 7 da

= Qao(1+2) (5.22)

por lo que sera importante determinar la forma de esta cantidad dependiendo del
valor que tome w(a') en cada modelo. Los pardmetros utilizados en cada modelo
seran variados acorde al intervalo especificado para cada uno.
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5.4. Procedimiento de Estudio

Con base en el modelo de parametrizacién de la energia oscura propuesto en la
seccién 5.2, se emplearon 40 programas escritos en MAPLE, divididos en dos bloques
de 20 programas caracterizados cada uno por valores particulares en los parametros
fijos q, w1 y 2z, con el afdan de determinar un rango de valores en cada uno de los
programas para los parametros cosmologicos €2,,,0, h ¥ wy.

En ambos bloques, los rangos de los parametros cosmoldgicos, también conocidos
como contornos de confianza, son tales que poseen un mejor ajuste con los datos
obtenidos de manera experimental por diversos grupos de investigacién, los cuales
son nombrados en la tabla 5.2 junto con sus respectivas mediciones. La determinacién
de los contornos de confianza para cada una de las variaciones del modelo propuesto
es llevada a cabo de acuerdo con el método estadistico de y? para d, = %
anteriormente mencionado y descrito en el apéndice A.

Corrimiento al Rojo z d, = #(z) Grupo de Datos
0.1 0.336 +0.015 6dFGRS
0.35 0.113 £ 0.002 SDSS-DR7-rec
0.57 0.073 4+ 0.001 SDSS-DR9-rec
0.44 0.0916 £ 0.0071 WiggleZ
0.60 0.0726 & 0.0034 WiggleZ
0.73 0.0592 £ 0.0032 WiggleZ

Cuadro 5.2: Tabla de los datos experimentales utilizados en los programas para ajustar los
modelos por medio del método de y2.

En cada uno de los programas del primer bloque se utilizaron tres parametros
a variar, es decir €2,,0, h y wp, los cuales fueron estudiados dentro de cierto rango
en el cual sabemos deben encontrarse sus respectivos valores. Por ejemplo, de las
observaciones en CMB del grupo de Planck se obtiene que €,,0 = 0.315 £ 0.013 [44].
Por lo tanto, se utilizé el intervalo de estudio de

0.1 < Qo <05 (5.23)

donde se considerd adecuado, dada la presiciéon mencionada de €2,,9 en los datos de
Planck, realizar incrementos en €2,,9 de A€Q,,,o0 = 0.01.

A su vez la teoria ha restringido el valor del parametro h dentro de un cierto inter-
valo, proponiendo cominmente un valor cercano a h ~ 0.7. Nosotros consideraremos
un intervalo para h de
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0.5<h<0.8 (5.24)

con incrementos de Ah = 0.01.

Finalmente, para la descripcién del modelo de parametrizaciéon de la energia oscura
se utilizan las ecuaciones 5.9 y 5.10

w=wp+ w1 f(2) (5.25)
donde f(z)
f2) =12 j(:()—)q (5.26)

cumple con las propiedades descritas en 5.11

Asi mismo, es importante tomar en cuenta la definiciéon de la ecuacion de estado
inicial de la energia oscura w; dada en las ecuaciones 5.12 y 5.13, es decir

w; = lim w(z) = wy + wy (5.27)

Z—00

con la cual el pardmetro w; se puede escribir como

W1 = W; — Wy (528)
y asi la ecuacion de estado queda reescrita como

w(z) = wo + (w; —wo) f(2) (5.29)

En este estudio el valor de wy fue analizado dentro del intervalo

—15 <wy < —0.5 (5.30)

con incrementos de Awg = 0.025.

De esta forma, la realizacién de los 20 casos distintos se ha llevado a cabo tomando
la variacion de los parametros fijos ¢, wy v 2z; entre los valores:
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¢={1,2} wi={-wo,—wo—1} 2z ={0.2505,0.75,1,2}

Los valores elegidos para el parametro w; son tales que se cumplen

w; =0 w = —wp

(5.31)

wiz—lﬁwlz—l—wo

(5.32)

Posteriormente en el segundo bloque, se elaboraron otros 20 programas similares
a los anteriores, es decir, caracterizados también por los parametros fijos ¢, wy v 2
con los mismo valores, pero variando tnicamente dos parametros que son €2,,0 v wy
dentro de los mismos intervalos considerados en el bloque de tres paraemtros. De ésta
forma se constrifie al pardmetro de Hubble en el valor de h = 0.7 !.

A continuacién se muestran los resultados numeéricos de los 20 casos para las
variaciones de tres y dos parametros. Ademas se agregan graficas de ciertos modelos
realizados que se puede comparar con la grafica (a) de la seccién 4.11 2.

5.5. Resultados de los Modelos Cosmolégicos

A continuacién se exponen los resultados obtenidos en los 40 modelos, presentando-
los en dos partes. Primeramente se muestra el bloque referente a los modelos donde
se han variado tres parametros y posteriormente los correspondientes resultados del
bloque donde se varian solo dos parametros.

En cada uno de los 20 programas referentes a cada bloque se arrojaron un total
de cuatro listas de datos. Una lista referente a la cantidad total de datos de los
parametros calculados por el programa y una lista para cada grupo de datos cuya

La determinacién de la constriccién de h al valor de 0.7 fue hecha tomando en cuenta un
promedio entre el valor registrado por el WMAP de h = 0.72 y el grupo de Planck de h = 0.68.

2La lista completa de graficas de este estilo puede ser revisada en el apéndice B para los resultados
de la variacién de tres parametros y en el apéndice C para la variacién de dos pardmetros.
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X2 estd asociada con un contorno de confianza de 1o, 20 y 30 . Las listas de datos
de ambos bloques no son ensenadas en su totalidad en este trabajo, ya que sélo se
presentan los mejores ajustes de cada modelo, sin embargo en las graficas de los
apéndices B y C se muestran graficamente los resultados de las listas referentes a 1o,
20 v 30.

Cada uno de los programas representa a un sélo modelo, el cual es caracterizado
por sus respectivos valores de los pardametros fijos ¢, w; y z;. Dicho lo anterior, con el
fin de referirnos con mayor facilidad a cada uno de los modelos, los nombraremos tal
y como estan enumerados en las tablas 5.3, 5.4, 5.5 y 5.6.

5.5.1. Modelos con Tres Parametros

Por medio de la estadistica de y? se obtuvieron los mejores ajustes en los 20
modelos para los parametros €2, , h vy wp. Con el fin de identificar caracteristicas
similares en aquellos modelos que comparten algunos de los pardmetros fijos, los 20
modelos son exhibidos en cuatro casos, cada uno con su respectiva tabla. Cada tabla
engloba un total de cinco modelos, los cuales estan relacionados entre si debido al
hecho de que comparten el mismo valor de ¢ y w;. Los resultados son los siguientes:

Caso 1: Cong=1y w; =0

Modelo 2 Q. Qa h wo X2 X2
1 0.25 | 0.11 0.89 0.71 —-1.225 5.709 1.903
0.5 | 0.12 0.88 0.65 —0.975 4.801 1.600
0.75 ] 0.11 0.89 0.61 —0.85 4.341 1.447
1 0.12 0.88 0.60 —0.825 4.092 1.364
2 0.11 0.89 0.56 —0.725 3.662 1.220

T W N

Cuadro 5.3: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 1 al 5 para la variacién
de tres pardmetros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de ¢ =1y w; = 0.

» En la tabla 5.3 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro
del intervalo 1 < x? < 2.

= Ninguno de los modelos del caso 1 posee un contorno de confianza referente a
lo, véase tabla A.1.

3La restriccién en x? para ser asociada con los contornos de confianza de 1o, 20 y 30 depende
de los grados de libertad en la prueba. Los grados de libertad en los programas de variacién de tres
pardmetros son v = 3 y los grados de libertad en los programas de variaciéon de dos parametros son
v = 4. La condicién en x? puede ser verificada en el apéndice A.
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= Los resultados en 2, estan pegados a la frontera inferior de su intervalo consi-

derado.

= El valor del parametro h disminuye conforme aumenta el valor de z;, mientras

que wy va aumentando su valor al incrementar z;.

» Los modelos ajustan mejor entre mayor sea el valor de z;.

Caso2: Cong=1y w;, =—1

Modelo 2 Qm Qa h wo X2 X2
6 0.25 | 0.19 0.81 0.57 —0.5 2716 0.905
7 0.5 | 016 0.84 054 —0.5 2.599 0.866
8 0.75 | 0.13 0.87 0.52 —0.5 2.555 0.851
9 1 0.11 0.89 0.51 —-0.5 2.642 0.880
10 2 0.11 0.89 0.51 —0.55 2.780 0.926

Cuadro 5.4: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 6 al 10 para la variacién
de tres parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de ¢ = 1y w; = —1.

» En la tabla 5.4 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro

del intervalo 0 < x? < 1, por lo que resultan ser un buen ajuste.

= Debido a lo anterior, todos los modelos de este caso poseen un contorno de
confianza referente a 1o, véase tabla A.1.

» El minimo de x?, para los modelos pertenecientes a este caso, se encuentra entre

los valores de 0.5 < z; < 1.

= El mejor ajuste al valor de wy esté casi siempre situado en el limite superior
considerado en su intervalo de analisis, es decir, wg = —0.5.

= Los modelos con z; mayor, tienden a acercar sus resultados en los parametros
O, v h al extremo inferior de sus respectivos intervalos de estudio, es decir,
entre mayor es z; menor es el valor de €2, y h.
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Caso 3: Conqg=2yw; =0

Modelo 2t Q0 Qa h wo X2 Xﬁ
11 0.25 | 0.11 0.89 0.80 —1.075 68.561 22.853
12 0.5 | 0.11 0.89 0.80 -0.9 6.365  2.121
13 0.75 | 0.11 0.89 0.73 —0.75 4.247 1415
14 1 0.11 0.89 0.68 —-0.675 3.760 1.253
15 2 0.11 0.89 0.59 -0.65 3.257 1.085

Cuadro 5.5: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 11 al 15 para la variacién
de tres parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de ¢ =2 y w; = 0.

» En la tabla 5.5 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro
del intervalo 1 < x2 < 23. Por lo que varios de los modelos de este caso tienen
un valor de x? bastante grande y no ajustarfan del todo bien a los datos.

» Los modelos presentan una y? menor entre mayor es el valor de z.
= El valor de los pardmetros h y wy disminuye mientras aumenta el valor de z;.

» El mejor ajuste al valor de 2, es siempre €2,, = 0.11 el cual esta situado en
el limite inferior del intervalo de analisis considerado. Esto sugiere que el valor
de x? podria ser menor si se hubiera ampliado el limite inferior del intervalo de
estudio de €2,,.

Caso4: Congqg=2yw; =1

Modelo  z Qe Qp h wo X? X2

16 0.25 020 080 057 —=0.5 2350 0.783
17 0.5 | 011 089 051 =05 2156 0.718
18 0.75 1011 089 0.51 —0.55 2555 0.851
19 1 0.11 089 0.51 =055 2.744 0914
20 2 0.11 0.89 0.52 -0.625 2.992 0.997

Cuadro 5.6: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 16 al 20 para la variacién
de tres parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de ¢ = 2 y w; = —1.

» En la tabla 5.6 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro
del intervalo 0 < x? < 1, por lo que resultan ser un buen ajuste.

= Debido a lo anterior, todos los modelos de este caso poseen un contorno de
confianza referente a 1o, véase tabla A.1.
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» El minimo de x?, para los modelos considerados en éste caso, se encuentra entre
los valores de 0.25 < z, < 0.75.

= En la mayoria de los modelos de este caso los parametros €2,,, h y wy se encuen-
tran cerca de los valores extremos de sus intervalos de estudio.

A continuacién se muestra un compendio de las tablas anteriores 5.3, 5.4, 5.5 y
5.6, donde se han ordenado los resultados de los modelos de acuerdo a su valor de x?,
manteniendo los mejores ajustes hasta arriba de la tabla y los peores hasta abajo.

Modelo ¢q 2z w; wo Qm h x? % Intervalo
17 2 05 -1 -=-05 011 0.51 | 2.156 0.718
16 2 025 —-1| -05 020 0.57 | 2350 0.783
18 2 07 —11| =055 0.11 0.51 | 2.555 0.851
8 1 07 -1 —-0.5 0.13 0.52 | 2.555 0.851
7 1 05 -1 —0.5 0.16 0.54 | 2.599  0.866 0<1
9 1 1 -1 -05 011 0.51 | 2.642 0.880
6 1 025 —-1] =05 019 0.57 | 2.716 0.905
19 2 1 —1 1] =055 0.11 0.51 | 2.744 0.914
10 1 2 —1| —=0.55 0.11 0.51 | 2.780  0.926
20 2 2 -1 | —-0.625 0.11 0.52 | 2.992  0.997
15 2 2 0 —-0.65 0.11 0.59 | 3.257  1.085
5 1 2 0 | —=0.725 0.11 0.56 | 3.662  1.220
14 2 1 0 | —0.675 0.11 0.68 | 3.760  1.253 1<15
4 1 1 0 | —0.825 0.12 0.60 | 4.092 1.364
13 2 07 0 —0.75 0.11 0.73 | 4.247  1.415
3 1 07 0 —0.85 0.11 0.61 | 4.341  1.447
2 1 05 0 | —0.975 0.12 0.65 | 4.801  1.600 1.5 <2
1 1 025 0 | —1.225 0.11 0.71 | 5.709  1.903
12 2 0.5 0 —-0.9 0.11 0.80 | 6.365 2.121 2 <
11 2 025 0 | —-1.075 0.11 0.80 | 68.561 22.853

Cuadro 5.7: Tabla de resultados de los diferentes modelos propuestos variando tres pardme-
tros. Los resultados han sido ordenados de acuerdo a su valor de x?2, dejando los mejores
ajustes hasta arriba de la tabla.

Mediante el uso de la tabla 5.7 se puede observar con mayor facilidad la relacién
entre los modelos que mejor ajustan a los datos de la tabla 5.2. De esta forma se
percibe que los modelos trabajados en la variacién de tres parametros ajustan de
mejor manera cuando poseen un valor de w; = —1. En contraparte, los modelos para
los cuales w; = 0 resultan ser los peores ajustes.
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Los modelos cuyo w; ¥ 2 son iguales presentan valores en y? muy cercanos y sus
resultados en los diferentes parametros son similares. Se observa también que varios
de los modelos presentan los mejores ajustes en sus parametros en los extremos de
sus correspondientes intervalos de estudio. Esto sugiere que el valor de x? podria
ser incluso menor si se hubieran expandido los intervalos de estudio de los diferentes
parametros. Esta situacion se suele repetir en modelos pertenecientes al mismo caso.

En general se observa que tanto el parametro A como el parametro wy suelen dis-
minuir su valor entre mas chico sea el valor de x2, no obstante hay ciertas excepciones.
En este sentido, los modelos con wy = 0 tienden a seguir mas este comportamiento,
disminuyendo su valor en los pardmetros h y wg al aumentar el valor de z;, equivalente
a disminuir su y?, como se mencioné en la descripcién de sus respectivos casos. En
consecuencia, si recordamos la forma de la grafica 5.4, una z; — oo en los casos donde
w; = 0 podria disminuir su x? y tender a parecerse a los modelos con w; = —1. De
esta forma se mostraria nuevamente, como lo hace ya la tabla 5.7, que los modelos
con w; = —1 ajustan mejor a los datos.

En seguida, tomando el estilo de la gréafica 4.10 expuesta en la seccion 4.9.3, se
presenta una serie de graficas donde se muestran las curvas generadas por el mejor
ajuste de algunos modelos calculados. Las curvas han sido construidas de tal forma
que se acerquen lo méas posible a los datos experimentales exhibidos en la tabla 5.2.
Asi mismo, los modelos han sido elegidos, de entre todos los modelos realizados, como
una muestra para evidenciar a los buenos ajustes de los malos. Por tal motivo se han
tomado modelos en todos los rangos de x? obtenidos. Para facilitar la visualizacién
de los mejores ajustes con respecto a los peores, se han utilizado los colores rojo, café,
amarillo, verde oscuro, azul oscuro y violeta para representar los modelos con x? méas
pequena a mas grande.

Las graficas 5.6 y 5.7 son la misma grafica mostrada a distinta escala del eje de la
ordenada, con el fin de poder apreciar mejor los detalles. La primera de ellas, 5.6, es
mostrada a una escala similar a 4.10, exhibiendo el detalle de las incertidumbres de
los datos experimentales, mientras que 5.7 realiza un acercamiento a las curvas para
visualizar mejor el detalle de sus formas.
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Figura 5.6: Grafica para la variacién de tres pardmetros de la tasa de distancia actstica rs/Dy (z), de acuerdo a
los modelos 17 en rojo, 8 en café, 5 en amarillo, 14 en verde, 2 en azul oscuro y 12 en violeta, divididos entre la tasa
de distancia del modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43]. El punto verde claro es un dato perteneciente a
6dF, mientras que el negro a SDSS—DRY7, el punto rosa a SDSS-DR9 y los azules claros a WiggleZ.

Como puede observarse de 5.6, practicamente todos los modelos parecen ajustar
de manera aceptable a los datos. Sin embargo, si miramos con detalle en 5.7 se puede
apreciar como el modelo 17, caracterizado por el color rojo, resulta ser el modelo que
se acerca mas a todos los puntos, es decir, el mejor ajuste. En contraparte, el modelo
12, caracterizado por el color violeta, se aleja mas de los puntos centrales de los datos
pese a que parece ser un buen ajuste, llegando incluso a no tocar la barra de error

del dato a z = 0.35.
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Figura 5.7: Gréfica para la variacién de tres pardmetros de la tasa de distancia actstica rs/Dy (z), de acuerdo a
los modelos 17 en rojo, 8 en café, 5 en amarillo, 14 en verde, 2 en azul oscuro y 12 en violeta, divididos entre la tasa
de distancia del modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43]. El punto verde claro es un dato perteneciente a
6dF, mientras que el negro a SDSS—DRY7, el punto rosa a SDSS-DR9 y los azules claros a WiggleZ.

La mayor parte de todas las curvas se encuentra por encima de la recta de valor
constante 1 que representa al modelo ACDM con los datos de Planck, esto como
era de esperarse dada la posicién de los puntos experimentales. Por tal motivo, los
modelos estudiados con la parametrizacion propuesta representan un mejor ajuste a
los datos experimentales en comparacion con el modelo ACDM.

Se debe observar de la gréafica 5.7 que los modelos con x? < 1.5 tienden a au-
mentar su valor desde z = 0 hasta llegar a su maximo para posteriormente volver a
disminuirlo, mientras que los modelos con y? mayores inician disminuyendo su valor
a partir de z = 0 hasta llegar a un minimo para posteriormente volver a incrementar
su valor. Adicionalmente, el final de las curvas cerca de z = 1 tiene un valor mas pe-
queno entre mejor es el ajuste. Posteriormente en la subseccion 5.5.3, se discutird la
relacion de la ecuacién de estado w con las formas de las graficas 5.6 y 5.7.
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Asi mismo, la evolucién en z de la densidad de energia oscura para cada uno de
estos modelos se muestra en las graficas 5.8 y 5.9, donde se ha incluido la evolucién de
la densidad de radiacién, materia y de energia oscura de acuerdo al modelo ACDM.
La forma de estas curvas también depende fuertemente de los valores de la ecuacién
de estado w y en principio se esperaria que cada modelo iniciara su evolucién en z = 0
conforme a su respectivo valor de wy para posteriormente a su valor de z; iniciar una
transicion en su ecuacion de estado al valor de w;.

b 104
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4. x10°% -
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0 n2 04 0.6 0.8 1
o o 7 F ‘1.
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Figura 5.8: Gréfica de la evolucién de densidad de energfa oscura en GeV4 para los modelos 17 en rojo, 8 en café,
5 en amarillo, 14 en verde oscuro, 2 en azul oscuro y 12 en violeta. Ademds se agrega la evolucién de la densidades
de radiacién en azul claro, la densidad de materia en verde claro y de energia oscura de acuerdo a ACDM en negro,
para ser comparadas con las de los modelos.

Pasada la época de transicion en z;, algunos de los modelos con w; = —1 (como
los modelos 17 y 8) tienden a un comportamiento similar al de la energia oscura
descrita por el modelo ACDM, evolucionando de manera practicamente paralela a
esta; mientras que el modelo 12 con w; = 0 tiende a evolucionar de manera similar a
la densidad de materia.
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Figura 5.9: Gréfica de acercamiento de la grafica 5.8. De igual forma se muestra la evolucién de la densidad de
energfa oscura en GeV* para los modelos 17 en rojo, 8 en café, 5 en amarillo, 14 en verde oscuro, 2 en azul oscuro y
12 en violeta. Ademads se agrega la evolucién de la densidades de radiacién en azul claro, la densidad de materia en
verde claro y de energia oscura de acuerdo a ACDM en negro, para ser comparadas con las de los modelos.

Como era de esperarse por los resultados expuestos en la tabla 5.7, los modelos
que mejor ajustan a los datos muestran una evolucién similar al modelo con constante
cosmoldgica y estan caracterizados por w; = —1.

5.5.2. Modelos con Dos Parametros

Pese a que en la variacién de tres pardmetros se obtuvieron resultados cuya x?
representa un buen ajuste, la mayoria de los parametros en todos los modelos obtienen

valores muy lejanos a los considerados por la teoria. Por tal motivo se opté por
realizar un bloque extra de los 20 modelos exigiendo una constriccién adicional a los
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parametros, el cual fue fijar al pardmetro h en el valor de h = 0.7.%.

Nuevamente los resultados de los 20 modelos son presentados en una serie de 4
casos caracterizados de igual manera a la realizada en la variacién de tres parametros.
Tales resultados son los siguientes:

Caso 1: Cong=1y w; =0

Modelo 2 Q. Qa wo X2 %
1 0.25 | 0.11 0.89 —1.25 6.015 1.503
0.5 | 020 0.80 —1.175 6.996 1.749
0.75 | 0.24 0.76 —1.125 5.017 1.254
1 0.25 0.75 -—1.125 4.871 1.217
2 0.28 0.72 —1.075 4.615 1.153

T = W N

Cuadro 5.8: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 1 al 5 para la variacién
de dos parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de h =0.7, ¢ =1y
Wy = 0

En la tabla 5.8 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro
del intervalo 1 < x? < 2.

Ninguno de los modelos del caso 1 posee un contorno de confianza referente a
lo a excepcion del modelo 5.

Unicamente el modelo 1 presenta su resultado de §2,, pegado a la frontera
inferior de su intervalo de estudio considerado, al igual que los modelos del
caso 1 de variacion de tres parametros. Los deméas modelos arrojan resultados
mayores que oscilan entre 0.20 <€, < 0.28.

El valor de los parametros €2, y wy aumenta conforme se realizan incrementos
al valor de z.

Los modelos ajustan mejor entre mayor es el valor de z;.

4Como ya se mencioné antes, la determinacién de la constriccién de h al valor de 0.7 fue hecha
tomando en cuenta un promedio entre el valor registrado por el WMAP de h = 0.72 y el grupo de
Planck de h = 0.68.
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Caso 2: Cong=1y w; =—1

Modelo  z Qo O wo X2 %
6 0.25 | 030 0.70 —-0.95 4.071 1.017
7 05 | 030 0.70 —0.95 4.104 1.026
8 0.75 | 0.30 0.70 —0.975 4.121 1.030
9 1 0.30 0.70 —-0.975 4.120 1.030
10 2 0.30 0.70 —-0.975 4.120 1.030

135

Cuadro 5.9: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 6 al 10 para la variacién
de dos parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de h =0.7, ¢ =1y
w; = —1

En la tabla 5.9 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro

del intervalo 1 < x? < 1.03, por lo que resultan ser un buen ajuste.

Debido a lo anterior, todos los modelos de este caso poseen un contorno de
confianza referente a 1o, véase tabla A.1.

El minimo de x?, para los modelos pertenecientes a este caso, se encuentra en

el valor minimo de z.

Los valores del mejor ajuste de wy para los diferentes modelos de este caso estan
en los dos valores muy cercanos de wy = —0.95 y wy = —0.975.

El valor de €, practicamente no cambia del valor de €2, = 0.30.

En general €,,, wo y X2 no varfan tanto al cambiar el z.

Caso 3: Conqg=2y w; =0

Modelo 2t Qmn N wo X2
11 0.25 0.11 0.89 —0.85 160.455 40.113
12 0.5 0.11 0.89 —-0.9 49.564  12.391
13 0.75 | notesize0.11 0.89 —0.825  8.068 2.017
14 1 0.16 0.84 —0.75 3.951 0.987
15 2 0.27 0.73 —0.925 4.088 1.022

Cuadro 5.10: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 11 al 15 para la variacién
de dos parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de h = 0.7, ¢ =2y

wi:O
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» En la tabla 5.10 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro
del intervalo 0.98 < x? < 40.113, por lo que hay tanto modelos que ajustan
muy bien como modelos que no lo hacen.

= El valor del parametro €2, se encuentra en el limite inferior de su intervalo de
estudio y va aumentando a partir de z; = 1 al aumentar z;.

» Los modelos que ajustan mejor tienen una z; grande, aunque la x? minima de
éste caso no se encuentra en z; — 2 sino en z; = 1.

Caso4: Conqg=2yw; =1

Modelo 2t Qo N wo X2 Xﬁ
16 0.25 | 0.31 0.69 —0.90 3.952 0.988
17 0.5 | 0.30 0.70 —0.95 4.034 1.008
18 0.75 | 0.30 0.70 —0.95 4.073 1.018
19 1 0.30 0.70 —-0.95 4.083 1.020
20 2 0.29 0.71 -0.975 4.101 1.025

Cuadro 5.11: Tabla de resultados para los modelos propuestos del 16 al 20 para la variacién
de dos parametros. Todos estos modelos comparten los mismos valores de h = 0.7, ¢ =2y

W; = —

» En la tabla 5.11 se observa que todos los modelos poseen un valor de x? dentro
del intervalo 0.98 < x? < 1.025, por lo que los modelos ajustan muy bien con

los datos.

= Debido a lo anterior, todos los modelos de este caso poseen un contorno de
confianza referente a 1o, véase tabla A.1.

» El valor de x? disminuye al disminuir z;. De esta forma el minimo de x? se
encuentra en el valor mas bajo de z; en 2, = 0.25.

= Pareciera que el valor de §2,, y wy disminuye ligeramente al aumentar z;.

En la tabla 5.12 se muestra el conjunto de datos expuestos en las tablas 5.8, 5.9,
5.10 y 5.11, ordenando los resultados de menor valor de x? arriba a mayor valor abajo.
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Modelo ¢ Zt w; wo Qe X2 X% Intervalo
14 2 1 0 —-0.75 0.16 | 3.951 0.987 0<1
16 2 025 —-1]| —-0.90 0.31 3.952 0.988
17 2 05 —-1]| —-0.95 0.30 | 4.034 1.008
6 1 025 —-1| —095 0.30]| 4.071 1.017
18 2 07 —-1| —095 0.30 | 4.073 1.018
19 2 1 —-11] —-0.95 0.30 | 4.083 1.020
15 2 2 0 | —0.925 0.27 | 4.088 1.022
20 2 2 —1 | -0.975 0.29 | 4.101 1.025 1<1.5
7 1 05 —-1] —-095 0.30| 4.104 1.026
9 1 1 -1 | —=0.975 0.30 | 4.120 1.030
10 1 2 —1 | =0.975 0.30 | 4.120 1.030
8 1 07 -1 -0975 0.30]| 4.121 1.030
5 1 2 0 | —1.075 0.28 4.615 1.153
4 1 1 0 | —1.125 0.25 4.871 1.217
3 1 07 0 | —1.125 0.24 5.017 1.254
1 1 025 0 —-1.25 0.11 6.015 1.503 1.5 <2
2 1 05 0 | —1.175 0.20 | 6.996 1.749
13 2 075 0 | —0.825 0.11 8.068 2.017
12 2 0.5 0 —0.9 0.11 | 49.564 12.391 2 <
11 2 025 O —0.85 0.11 | 160.455 40.113

Cuadro 5.12: Tabla de resultados de los diferentes modelos propuestos variando dos
pardmetros. Los resultados han sido ordenados de acuerdo a su valor de x2, dejando los
mejores ajustes hasta arriba de la tabla. Todos los modelos comparten un mismo valor de
h=0.7.

Nuevamente se puede observar que en su mayoria, los modelos con w; = —1
poseen los valores mas bajos en x2. Sin embargo se debe hacer notar que los modelos
14 y 15 con w; = 0 tienen una y? muy pequena e incluso menor que modelos con
w; = —1, ya que el modelo 14 resulta ser el modelo con menor y2. Asi mismo, el
resto de los modelos con w; = 0 resultan ser los peores ajustes al igual que en el
bloque de variacién de tres parametros, compartiendo ambos bloques al modelo 11

caracterizado por ¢ = 2, 2z, = 0.25 y w; = 0 como el peor ajuste.

Se aprecia que la mayorfa de los modelos cuya x? < 1.5 presentan los mejores
ajustes a sus parametros en valores muy cercanos a la teoria, pues la mayoria de
ellos se asemejan a valores de €2, = 0.30 y wg = —1. No obstante, el ajuste con la
menor x2, es decir el modelo 14, sigue difiriendo a los valores tedricos al igual que los
modelos del bloque de tres parametros.

Ademas, la tabla muestra que el parametro fijo q es radical, ya que los modelos con
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q = 2 ocupan los mejores ajustes y también los peores pero no los ajustes intermedios.
Esto viene de la mano con el hecho de que el parametro ¢ provoca un cambio mas
violento en w entre mas grande sea ¢, tal y como puede ser observado en la grafica
5.5.

En las figuras 5.10 y 5.11 se aprecian las mismas gréficas (del tipo de la grafica
4.10) de ajuste a los de los datos de la tabla 5.2 a diferentes escalas. Nuevamente se
ha usado una muestra de modelos en diferentes rangos de x? en todas las figuras.
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Figura 5.10: Gréfica para la variacién de dos pardmetros de la tasa de distancia acustica rs/Dy (z), de acuerdo
a los modelos 14 en rojo, 17 en café, 20 en amarillo, 5 en verde oscuro, 2 en azul oscuro y 11 en violeta, divididos
entre la tasa de distancia del modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43]. El punto verde claro es un dato
perteneciente a 6dF, mientras que el negro a SDSS—DRY, el punto rosa a SDSS-DR9 y los azules claros a WiggleZ.

De la figura 5.10 es visible que el modelo 11, caracterizado por ¢ = 2, z; = 0.25 y
w; = 0, no representa realmente a los datos como era de esperarse por ser la de mayor
X2. Ya que ademds de permanecer del otro lado de la recta de color negro situada en

el valor de dz,jz -=1 (que representa al modelo de Planck), se aleja completamente
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de los puntos e incluso no hace contacto con ninguna de las barras de error.

Asi mismo realizando un acercamiento a las gréaficas por medio de la figura 5.11
se observa que, de manera similar al bloque de tres pardametros, los modelos con
mejor ajuste presentan maximos en sus graficas; mientras que los modelos con peores
ajustes tienen minimos.
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Figura 5.11: Gréfica para la variacién de dos pardmetros de la tasa de distancia acustica rs/Dy (z), de acuerdo
a los modelos 14 en rojo, 17 en café, 20 en amarillo, 5 en verde oscuro, 2 en azul oscuro y 11 en violeta, divididos
entre la tasa de distancia del modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43]. El punto verde claro es un dato
perteneciente a 6dF, mientras que el negro a SDSS—DRY, el punto rosa a SDSS-DR9 y los azules claros a WiggleZ.

De igual forma, si se ve la evolucién de la densidad de energia oscura para los
diferentes modelos de dos pardmetros se aprecia que los modelos con buen ajuste 17,
20 e incluso el 5 se encuentran muy cercanos al comportamiento de la densidad de
energia oscura dada por una constante cosmolégica, dejando a los modelos 11 y 2
con mayor x? mds alejados de esta conducta. De hecho el modelo 11 evoluciona de
manera similar al comportamiento de la densidad de materia debido al valor escogido
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para su parametro fijo w; = 0.
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Figura 5.12: Gréfica de la evolucién de densidad de energia oscura en GeV* para los modelos 18 en rojo, 17
en café, 20 en amarillo, 5 en verde oscuro, 2 en azul oscuro y 11 en violeta. Ademds se agrega la evolucién de la
densidades de radiacién en azul claro, la densidad de materia en verde claro y de energia oscura de acuerdo a ACDM
en negro, para ser comparadas con las de los modelos.
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Figura 5.13: Gréfica de acercamiento de la grafica 5.12. De igual forma se muestra la evolucién de densidad de
energfa oscura en GeV4 para los modelos 18 en rojo, 17 en café, 20 en amarillo, 5 en verde oscuro, 2 en azul oscuro
y 11 en violeta. Ademds se agrega la evolucién de la densidades de radiacién en azul claro, la densidad de materia en
verde claro y de energia oscura de acuerdo a ACDM en negro, para ser comparadas con las de los modelos.

Sin embargo, es de hacerse notar que el modelo 14, el cual es el modelo con menor
X2 de todos los casos con dos parametros estudiados, pese a ser un buen ajuste a
los datos usados como puede observarse en las graficas 5.10 y 5.11, no representa
realmente a la dinamica de la energia oscura. Esto se concluye al observar que los
resultados en los diferentes parametros calculados con este modelo se encuentran
muy alejados de lo calculado por la teoria. Igualmente su comportamiento en la
evolucion de la densidad de energia oscura esta muy alejado del comportamiento que
se esperaria obtener, es decir, una tendencia a evolucionar similar al de una constante
cosmoldgica.

Aunque el modelo 14 posea la menor x? de todos los modelos de dos pardmetros
estudiados, no implica que sea el mejor ajuste de todos. De hecho, cualquier modelo
con x? < 1 es igualmente bueno y en este sentido el modelo 16 cuya x? difiere de la del
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modelo 14 en el orden de las milésimas, deberia ser considerado como un modelo méas
representativo de la dindmica de la energia oscura en comparacién al modelo 14, pues
los resultados de este modelo si concuerdan con los resultados de la teoria. Asimismo
el modelo 17, el cual es muy cercano al modelo 16 también puede ser juzgado como
un buen modelo que sea representativo de la evolucion de la energia oscura.

El hecho de que el modelo 14 posea la minima x? habiendo obtenido resultados
en los parametros cosmoldgicos muy distintos a los esperados, sélo es una muestra de
la necesidad de incluir més pruebas cosmologicas como las dadas por el CMB o las
SN Ia al analisis de los datos que constrinan aun mas los intervalos de los resultados.

5.5.3. Discusion

Se analizara de manera cualitativa la repercusion del valor de la ecuacién de estado
w en las gréaficas 5.6, 5.7, 5.10 y 5.11.

Sean wy y we dos ecuaciones de estado diferentes con valor constante tal que

w1 < Wy (533)

y que a su vez ambas modelan el comportamiento de la energia oscura. Sabemos por la
ecuacion 1.32 que la densidad de energia oscura estaria relacionada con el respectivo
valor de w por medio de

a \ —3(w+1)
P = pPi <—>

a;

(5.34)

Si consideramos que la densidad respectiva a cada ecuaciéon de estado posee un
mismo valor de la densidad en z = 0, entonces para toda z > 0 se tiene que
paz2(wa) > par(wr) (5.35)

esto implica que la densidad crece méas réapido hacia el pasado entre mas grande sea
la ecuacién de estado w.

Por otra parte, de la ecuacién de Friedmann 1.25 sabemos que la densidad afecta
al parametro de Hubble, siendo p proporcional a éste como

H? x p (5.36)

con lo que de acuerdo a lo anterior se tendria que
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H(CLJQ) > H(wl) (537)

Asi como w afecta a py p afecta a H, el parametro de Hubble H afecta también a la
distancia de dilatacién cubica Dy . Para ver dicha dependencia de Dy con H notemos
que en la construccion de Dy, descrita en la ecuacién 5.17, aparece la distancia
diametral angular D4 en la cual a su vez aparece la cantidad x definida en 5.19, la
cual también se ve modificada por el parametro de Hubble que se encuentra dentro
de una integral de la forma [ % Debido a la presencia de esta integral no podemos
decir de manera exacta que H sea inversamente proporcional a Y, pero si podemos
decir de modo cualitativo que entre mayor sea el valor de w menor sera el valor de Y,
por lo que

X(w2) < x(wi) (5.38)

y también

DA(CUQ) < DA(wl) (539)

De esta forma el parametro Dy disminuird conforme aumente w como

Dy (H(w2)) < Dy(H(w)) (5.40)

Por otro lado, la distancia del horizonte actustico r, se mantiene constante aunque
cambie el valor de la ecuacion de estado w dentro del intervalo 0 < z < 1 debido a
que el valor de r, queda establecido mucho tiempo antes en la época de zgrqg ¥ s
mantiene como un valor constante por siempre después de eso. Por lo tanto, al juntar
todo esto en la expresion de d,, se llega a que las variaciones en w sélo afectan al valor
de Dy al ser inversamente proporcionales y no al de r,, por lo que w es directamente
proporcional a d..

d, xw (5.41)
De esta forma ws y w; cumplen que

dz<w1) < dz(wg) (542)

Como se puede observar de las graficas 5.6, 5.7, 5.10 y 5.11 de d./d, pianck, los
modelos que se ven favorecidos son aquellos para los cuales su grafica muestra un
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maximo. Ademds todas las graficas que representan un buen ajuste se encuentran
por encima de la recta de valor constante uno a valores de z pequenos y tienden a ir
bajando este valor después de tener su maximo, acercandose cada vez mas a la recta
constante de valor uno llegando incluso a cruzarla.

En este sentido, las graficas de las figuras 5.14 y 5.15 muestran el comportamiento
de Dy /Dy pianck en el intervalo de 0 < z < 1 para los modelos con tres y dos
parametros respectivamente. De estas graficas puede observarse que los maximos que
se presentan en las figuras 5.6, 5.7, 5.10 y 5.11 también aparecen en los mismos valores
de z pero como minimos, ya que Dy es inversamente proporcional a d,.
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Figura 5.14: Gréfica del cociente de la distancia de dilatacién Dy, de cada uno de los modelos de tres pardmetros
entre Dy calculado en el modelo ACDM con datos de Planck. La distancia de cada una de las curvas con la recta de
color negro muestra la discrepancia en el valor de Dy para los distintos modelos con respecto a Planck.
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Figura 5.15: Grafica del cociente de la distancia de dilatacién Dy de cada uno de los modelos de dos parametros
entre Dy calculado en el modelo ACDM con datos de Planck. La distancia de cada una de las curvas con la recta de
color negro muestra la discrepancia en el valor de Dy para los distintos modelos con respecto a Planck.

Dado que d, sélo varia por los cambios en Dy como puede ser apreciado en las
figuras 5.14 y 5.15, se tiene que d./d, pianek €S proporcional a

dz Ts DVPlanck DVPlanck:
dzPlanck T's Planck DV DV

Luego entonces, a valores en z pequenos se cumple

d.

—>1 5.44
dzPlanck ( )

dz > dzPlanck (545)
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Esto implica que

Dy < Dy pranck (5.46)

wAmodelos > wAPlanck = _]' (547)

Lo cual sugiere que la energia oscura debe tener una ecuacion de estado mayor a
la de una constante cosmologica a valores de z bajos. Por otra parte a valores de z
més grandes, cuando d,/d, pjaner ha cruzado la recta de valor constante uno, se tiene

d.
<1 (5.48)
dzPlanck
dz < dzPlanck (549)
Esto conlleva a que
Dy > Dy pianck (5.50)
O‘)Amodelos < wAPlanck = _1 (551)

Teniendo una transicién en la ecuacién de estado de la energia oscura.

En la figura 5.16 se muestra el efecto de la ecuacién de estado w en d,/d. pjanck-
Para ello se han utilizado los valores particulares para las ecuaciones de estado cons-
tante w; = —1.3 representado por el color violeta y wy, = —0.7 en verde y se han
comparado con el modelo 16 de dos pardmetros que se muestra con linea roja. Notese
como a valores mas grandes en la ecuacion de estado, las graficas tienden a aumentar
su valor.
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Figura 5.16: Grafica de d>/d> planck contra z. En esta gréfica se observa el efecto en las curvas al variar el valor
de w, para esto la linea roja corresponde al modelo 16 de dos pardmetros, mientras que las lineas de color verde y
violeta hacen referencia a modelos con ecuacién de estado w constante mayor y menor a la ecuacién de estado hoy en
dia wo para el modelo 16. Para la linea verde fue usada una w = —0.7 y para la linea violeta se usé w = —1.3.

De acuerdo a este andlisis, tanto las figuras 5.6 y 5.7 de tres parametros como las
figuras 5.10 y 5.11 de dos pardmetros, parecen sugerir la presencia de una densidad
de energia oscura mayor a la densidad de energia oscura proporcionada por una
constante cosmoldgica a valores de z relativamente bajos y con ello una ecuacion de
estado mayor a la de una constante cosmoldgica w > —1.

Sin embargo, al revisar la figura 5.8 se puede apreciar que los mejores modelos de
tres pardmetros inician con una densidad menor a la de una constante cosmologica
a z < 0.4 aproximadamente para posteriormente tener un valor por encima de ésta.
Esto puede deberse al hecho de que apesar de que los resultados mostrados en 5.7
del parametro €2, son tales que €25 es mayor que la registrada en el mejor ajuste
del grupo de Planck de €, , = 0.6825 [43], los valores obtenidos del parametro
h alteran a tal grado que la densidad resulta menor a z < 0.4. Por otra parte, los
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mejores ajustes de las figuras 5.6 y 5.7 de tres parametros llegan a cruzar la recta
negra de valor constante uno, lo que implicarfa tener wa, . ;oo < WAprane, = —1
como ya se mostrd, desde valores en el corrimiento al rojo menores a z = 1.

De todos los modelos de tres parametros estudiados, el modelo 17 resulta ser el
de menor X2, por lo que puede ser juzgado como uno de los mejores modelos del
bloque de tres pardametros. En las figuras 5.17 y 5.18 se muestran tres graficas de
contornos de confianza referentes a wy vs €2,,,, h vs €,, ¥y wp vs h para el modelo 17
de tres parametros. Se observa que las tres graficas cuentan con sus tres contornos
de confianza referentes a 1o en naranja, 20 amarillo y 30 en marrén, ademads se ha
agregado un punto de color rojo que muestra la posicién del mejor ajuste obtenido
por el menor valor de 2. Aunque las tres graficas engloban dentro de los contornos
de confianza asociados a 1o y 20 valores cercanos a los registrados en la tabla E.2,
claramente en todas ellas se muestra el punto concerniente al mejor ajuste en los
extremos de las graficas a valores muy lejanos de los esperados dentro de los intervalos
de estudio. Todas las graficas concernientes a estos tres tipos para cada uno de los
modelos de tres parametros pueden ser revisadas en el apéndice B.
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Figura 5.17: Gréfica del modelo 17 de variacién de tres pardmetros. La gréafica corresponde a wqg contra . El
punto rojo es para el minimo en x2, mientras que las zonas naranja, amarilla y marrén corresponden a los contornos
de confianza de 1o, 20 y 30 respectivamente.
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Figura 5.18: Gréficas pertenecientes al modelo 17 de variaciéon de tres pardmetros. La gréfica de la primera
columna corresponden a €2, contra h, mientras que en la segunda columna aparece wo contra h. El punto rojo es
para el minimo en x2, mientras que las zonas naranja, amarilla y marrén corresponden a los contornos de confianza
de 1o, 20 y 30 respectivamente.

Dado que los resultados de los diferentes parametros libres en los modelos de tres
pardmetros estdn muy alejados de los resultados tedricos, pese a tener valores en x>
muy cercanos a 1, se considera que los mejores ajustes obtenidos en los modelos de
tres parametros no son los ideales para describir el comportamiento de la energia
oscura y por tanto es necesario aplicar otros métodos cosmoldgicos adicionales tales
como CMB o SN Ia para constrenir los resultados de las graficas de contornos de
confianza, como ya se ha mencionado con anterioridad.

De esta forma la constriccion adicional de h = 0.7 en los modelos de dos parame-
tros provee de resultados més confiables. Si ahora se presta atencién en las gréaficas
de la densidad de energia oscura de los modelos de dos parametros de la figura 5.12,
se puede distinguir que los mejores modelos, si bien se encuentran muy cercanos a
la densidad de energia oscura dada por una constante cosmolégica, éstos siempre se
encuentran por encima de ella como era de esperarse a diferencia de los modelos de
tres parametros. En las figuras 5.10 y 5.11 de dos parametros, las graficas no llegan a
cruzar la recta constante negra a valores menores de z = 1, aunque si lo llegan a hacer
a valores en z mucho mayores. Para poder discernir si realmente hay una transicién
en w a valores menores a w = —1 es necesario recurrir a mas datos, incluso a datos
provenientes de corrimientos al rojo mayores a z = 1. Asi mismo, recordemos que en
nuestros modelos tanto de tres como de dos parametros, inicamente se han conside-
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rado transiciones a valores de w; = 0 y w; = —1, por lo que no se han considerado
realmente los casos en donde w < —1 para z > 0, lo cual esta en congruencia con el
hecho de que los modelos de dos parametros no crucen la recta negra constante en
dichas gréficas.

De lo anterior y discriminando al modelo 14 de dos parametros por tener resultados
en sus parametros libres muy alejados a la teoria como ya se discutio, podemos
concluir que nuestros mejores modelos de todos los casos estudiados son aquellos con
menor X2 en los modelos de dos pardmetros, particularmente podemos resaltar a los
modelos 16 y 17 de dos parametros como tales modelos que cumplen con proporcionar
una densidad de energia oscura mayor a la de una constante cosmologica y con ello
tener una ecuacion de estado w > —1, por lo que podemos decir que estos modelos
representan adecuadamente el comportamiento de la dinamica de la energia oscura.

A continuacién se muestran tres tablas de comparacion entre los modelos ACDM
de Planck, y los modelos 16 y 17 de dos parametros que recopilan la informacion de r,
Dy, d. y algunas combinaciones entre ellos. Es de hacerse notar que los valores de 7
y Dy para el modelo de Planck, siempre son mayores que los referentes a los modelos
16 y 17. No obstante, el cociente de d, resulta ser siempre menor en Planck que en los
modelos 16 y 17 debido a que Tsp’l"znck siempre es mayor que Dvg l‘fmck en ambos casos.
Posteriormente se agregan algunas gréaficas de los modelos 16 y 17 de dos parametros,
del mismo tipo de algunas graficas ya mostradas, para poder concentrarse mejor en

la forma de los dos mejores ajustes.

Planck Punto 1 Punto 2 Punto 3 Punto 4 Punto 5 Punto 6
en z=0.106 en z=0.35 en z =044 enz=0.57 enz=0.60 en z=0.73

Ty 2.306 x 100 2.306 x 10*°  2.306 x 10*0 2.306 x 10%0 2.306 x 10*° 2.306 x 10%°

Dy 7.130 x 1040 2.155 x 10*1  2.619 x 10*!  3.226 x 10*!  3.356 x 10*'  3.882 x 10%!

d, 0.323 0.107 0.088 0.071 0.068 0.059

Cuadro 5.13: Tabla donde se registran los valores del horizonte actstico 7, la distancia
de dilatacién Dy y el cociente d, = D’"j/ de acuerdo al modelo ACDM correspondiente a
los datos de Planck mostrados en la tabla E.2 y evaluados en los corrimientos al rojo z
referentes a cada uno de los datos experimentales exhibidos en la tabla 5.2. Los valores

numéricos tanto de r; como de Dy han sido colocados en unidades de GeV 1.
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Modelo 16 Punto 1 Punto 2 Punto 3 Punto 4 Punto 5 Punto 6
en z=0.106 enz=0.35 en z = 0.44 en z = 0.57 en z = 0.60 en z = 0.73
s 2.271 x 1040 2.271 x 10%0 2271 x 1040 2.271 x 10%° 2.271 x 10%0 2.271 x 10%°
Dy 6.817 x 1040 2.051 x 10*'  2.491 x 10*" 3.071 x 10**  3.195 x 104  3.699 x 10%!
d. 0.333 0.110 0.091 0.074 0.071 0.061
e 0.984 0.984 0.984 0.984 0.984 0.984
% 0.9560 0.9515 0.9514 0.9518 0.9520 0.9528
T 1.0299 1.0348 1.0349 1.0344 1.0343 1.0334

Cuadro 5.14: Tabla donde se registran los valores del horizonte acistico 7, la distancia de

Ts

dilatacién Dy y el cociente d, = D de acuerdo al modelo 16 de variacién de dos pardametros
y evaluados en los corrimientos al rojo z referentes a cada uno de los datos experimentales
exhibidos en la tabla 5.2. Los valores numéricos tanto de rs como de Dy han sido colocados
en unidades de GeV 1.

Modelo 17 Punto 1 Punto 2 Punto 3 Punto 4 Punto 5 Punto 6
enz=0.106 enz=0.35 en z=0.44 en z = 0.57 en z = 0.60 en z =0.73
T 2.289 x 1040 2.289 x 1040 2.289 x 10%0  2.289 x 10%0 2.289 x 10%°  2.289 x 1040
Dy 6.844 x 1010 2.068 x 1041 2.513 x 10*  3.099 x 10*1  3.226 x 10*!  3.736 x 10*!
d, 0.334 0.110 0.091 0.073 0.070 0.061
r;ﬁ 0.992 0.992 0.992 0.992 0.992 0.992
% 0.9598 0.9592 0.9597 0.9608 0.9611 0.9623
EATn 1.0344 1.0351 1.0345 1.0334 1.0331 1.0317

Cuadro 5.15: Tabla donde se registran los valores del horizonte actstico 7, la distancia de
dilatacién Dy, y el cociente d, = 5:/ de acuerdo al modelo 17 de variacién de dos parametros
y evaluados en los corrimientos al rojo z referentes a cada uno de los datos experimentales
exhibidos en la tabla 5.2. Los valores numéricos tanto de rs como de Dy han sido colocados

en unidades de GeV L.

Las figuras 5.19 y 5.20 muestran de manera grafica el comportamiento en las
tablas 5.14 y 5.15 para las funciones de Dy /Dy,,,. . v d./d.,,,... como resultado de
la comparacién entre los modelos 16 y 17 de dos parametros con el modelo ACDM
de Planck. El modelo 17 resulta ser més cercano al comportamiento del modelo de
Planck en la grafica de Dy /Dy, . en comparacién al modelo 16, sin embargo en
d./d.,,. . el modelo 16 se encuentra més cercano al comportamiento de la recta
negra, por lo menos a valores en z muy cercanos a cero. Nuevamente se senala en
ambas graficas que pese a que se encuentran a escala distinta, cada maximo de la
grafica 5.20 le corresponde un minimo en 5.19 en el mismo valor de z debido a que
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Dy es inversamente proporcional a d, y que rs/rs,, . es constante. Aunque en la
figura 5.19 ambas graficas parten de un mismo punto en z = 0, el respectivo factor
de r¢ provoca que no coincidan en la figura 5.20.
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Figura 5.19: Grafica de Dy /Dy pianck para los modelos 16 en rojo y 17 en violeta de dos pardmetros. La linea
negra compara los modelos con el modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43].
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Figura 5.20: Gréafica de d>/dz planck para los modelos 16 en rojo y 17 en violeta de dos pardmetros. La linea
negra compara los modelos con el modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43]. El punto verde claro es un dato
perteneciente a 6dF, mientras que el negro a SDSS—DRY7, el punto rosa a BOSS-DR9 y los azules claros a WiggleZ.

Dado que las graficas correspondientes a ambos modelos se encuentran por encima
de la recta negra que representa al modelo ACDM de Planck, se concluye que los
modelos 16 y 17 proponen una densidad de energia oscura mayor a la de ACDM de
Planck y con ello a su vez que la ecuacion de estado en z = 0 sea mayor, es decir
—1 < wp. En la figura 5.21 es notorio el incremento en la densidad de energia oscura
debido al modelo 16 en rojo y al modelo 17 en violeta con respecto al modelo clasico
con w = —1. Nétese que los valores de py son muy cercanos entre ambos modelos
propuestos, a tal grado que las lineas del modelo 16 y 17 parecen incluso llegar a
empalmarse.
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Figura 5.21: Gréfica de p(z) en GeV* para los modelos 16 en rojo y 17 en violeta de dos pardmetros. La linea
negra compara los modelos con la densidad de energia oscura del modelo ACDM usado por el grupo de Planck [43],
asi mismo la linea verde y azul clara denotan las densidades de materia y radiacién respectivamente.

En seguida se presentan las graficas concernientes a los contornos de confianza
para los modelos 16 y 17 de dos parametros. En ambos casos los resultados son
6valos concéntricos centrados dentro de los intervalos en los que fueron estudiados los
parametros wy y 2,,, con el punto rojo correspondiente al mejor ajuste practicamente
en el centro de los contornos de confianza tomando los valores de €2,, = 0.31 y
wo = —0.90 para el modelo 16 y €2, = 0.30 y wy = —0.95 para el modelo 17, los
cuales son muy cercanos a la teoria. Una lista completa de las graficas de contornos
de confianza para todos los modelos de dos parametros puede ser encontrada en el
apéndice C.
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Figura 5.22: Grificas pertenecientes al modelo 16 de dos pardmetros a la izquierda y al modelo 17 a la derecha.
Ambas gréficas son del tipo wg contra Qy,. El punto rojo es para el minimo en X%, mientras que las zonas naranja,
amarilla y marrén corresponden a los contornos de confianza de lo, 20 y 30 respectivamente.

En varias de las graficas y tablas se han comparado los resultados de los mode-
los propuestos con los datos del modelo ACDM usado por Planck. No obstante, se
considera pertinente hacer lo propio con otros modelos igualmente viables como lo
son los modelos dados por una parametrizacion de Chevallier-Polarski-Linder o CPL,
mostrada en la ecuacién 5.3. Para ello es de hacerse notar que la parametrizacién
propuesta en 5.9 se reduce a la forma de 5.3 cuando se cumple que los parametros ¢
y 2; toman los valores de ¢ = 1 y 2; = 1. Los tnicos modelos estudiados que cumplen
con reducirse a la forma CPL son los modelos 9 y 4 de tres y dos parametros.

Asi mismo cabe senalar que se realizaron los céalculos correspondientes a cinco
modelos adicionales a los 40 modelos trabajados en esta tesis que comprenden varia-
ciones entre la parametrizaciéon de CPL y la de w = cte. El anélisis de estos cinco casos
anadidos ha sido llevado a cabo dentro de las mismas condiciones de intervalos de
estudio empleados en los 40 modelos originales y son incluidos con la finalidad de dar
completud al trabajo de comparacion con otros modelos. En la tabla 5.16 se resumen
los valores de los pardmetros cosmolégicos y de x? de diferentes modelos considerados
de importancia, con el objeto de poder compararlos con los dos mejores obtenidos de
los 40 modelos realizados, es decir, los modelos 16 y 17 de dos parametros.
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Modelo ‘ Qi Qp h wo X2 %
Modelo 16 0.31 0.69 0.70 —0.90 3.952  0.988
dos parametros
Modelo 17 0.30 0.70 0.70 —0.95 4.034 1.008
dos parametros
Modelo 17 0.11 0.89 0.51 —0.5 2.156 0.718
tres pardmetros
ACDM de Planck 0.3175 0.6825 0.6711 -1
CPL (modelo 9 de tres pardmetros) | 0.11 0.89 0.51 —-0.5 2.642 0.880
w; = —1
CPL (modelo 4 de tres pardmetros) | 0.12 0.88 0.60 —0.825 4.092 1.364
w; =0
CPL (modelo 9 de dos pardmetros) 0.30 0.70 0.70 —0.975 4.120 1.030
w; = —1
CPL (modelo 4 de dos pardmetros) 0.25 0.75 0.70 —1.125 4.871 1.217
w; =0
CPL 0.33 0.67 0.70  weg=-0.70 3.230 1.076
con h = 0.7 fijo we = —1.45
CPL 0.21 0.79 0.58 wg=-0.50 2.409 1.204
we =—1.25
Variando Q,, y h 0.29 0.71 0.70 -1 4.156 1.039
con w = —1 fijo
Variando Q,, y w 0.30 0.70 0.70 —0.975 4.127 1.031
con h = 0.7 fijo
Variando Q,,, h y w 0.11 0.89 0.52 —0.625 3.138  1.046
con w constante

Cuadro 5.16: Tabla donde se registran los valores de los pardmetros cosmolégicos para
diferentes modelos de interés. Las dos primeras filas corresponden a los dos mejores modelos
de la parametrizacién propuesta. La tercera fila indica los resultados del mejor modelo
estudiado de tres parametros. La cuarta fila da los resultados de los mejores ajustes de
Planck [43]. Los modelos CPL se refieren a los modelos referentes a la parametrizacién de
Chevallier-Polarski-Linder. De la fila cinco a la ocho, se presentan los modelos que fueron
trabajados en nuestro andlisis inicial de tres y dos pardmetros y que se reducen a la forma
de la parametrizacién CPL debido a que cumplen con tener los valoresde g =1y z; = 1 en
sus parametros fijos; los tinicos modelos estudiados que cumplen con reducirse a la forma
CPL son los modelos 9 y 4 de tres y dos pardmetros. De la fila nueve a la trece se presentan
los resultados de cinco modelos que fueron trabajados de manera independiente a los 40
modelos principales que son tocados en este trabajo, ya que todos ellos no incluyen a la
parametrizacion propuesta en esta tesis en sus cdlculos y tnicamente son incluidos en ésta
tabla por completez al trabajo de comparacién con otros modelos. Las filas nueve y diez
atanen de igual forma a la parametrizacién CPL, donde el modelo de la fila nueve varia los
parametros ., wg y Wy y se mantiene al parametro h como una constante igual a h = 0.7;
de forma equivalente, la fila diez fue obtenida al variar los parametros €2,,, h,wy y wg con
la parametrizacion CPL. Los tres 1ltimos casos de la tabla han sido modelos en los cuales
w es constante y por lo tanto su densidad de energia oscura es de la forma de la ecuacion
5.34.
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De acuerdo a la tabla 5.16, los tinicos modelos cuya x? es menor que la correspon-
diente a los modelos 16 y 17 de dos parametros son los modelos 17 de tres parametros
y el modelo CPL referente al modelo 9 de tres parametros. Sin embargo, pese a que
ambos resultados ajustan de buen modo a los datos, no representan adecuadamente a
la naturaleza de la energia oscura por tener resultados en los pardametros cosmolégicos
muy lejanos a la teoria.

Conforme a lo dicho, otros modelos que de igual forma obtienen sus mejores
ajustes en valores muy lejanos a los esperados son los modelos correspondientes a
CPL (modelo 4 de tres pardmetros), el modelo “variando €2,,, h y w con w constante”
y en menor medida CPL. Esto es debido a que todos ellos caen en el uso de tres o més
parametros, lo que provoca que el simple uso de una tnica prueba cosmoldgica como
BAO no sea suficiente para restringir sus pardmetros y que por lo tanto no podamos
considerar sus resultados como adecuados para describir a la naturaleza.

El modelo CPL (modelo 4 de dos pardmetros) también resulta ligeramente des-
viado de los resultados ideales. No obstante, al ser un modelo perteneciente al bloque
de dos parametros, se ha visto que tanto el modelo 16 como el modelo 17 resultan
ser superiores a este modelo tanto por el valor de sus parametros cosmologicos como
por su resultado en x2. De hecho como se puede corroborar en la tabla A.1, el mo-
delo CPL (modelo 4 de dos pardmetros) con un nimero de grados de libertad v = 4
posee una x? > 4.72, por lo que dicho modelo no presenta un contorno de confianza
referente a lo.

En este mismo sentido, otros modelos que tampoco poseen todos sus contornos
de confianza son el modelo CPL (modelo 4 de tres pardmetros) y el CPL, siendo el
modelo CPL (modelo 4 de tres parametros) el de mayor x? con x? = 1.364.

Por otra parte, ademas de los modelos 16 y 17 de dos parametros, los modelos que
han ajustado mejor a los datos y que de igual forma describen adecuadamente a los
pardametros cosmoldgicos han sido los modelos CPL (modelo 9 de dos parametros),
CPL con h = 0.7 fijo, “variando €2, y h con w = —1 fijo” y “variando €, y w con
h = 0.7 fijo”. Todos ellos han sido modelos de dos parametros a variar, a excepcion
del modelo CPL con h = 0.7 fijo que ha sido de tres parametros. Entre los casos de
“variando €2,,, y h con w = —1 fijo” y “variando €),,, y w con h = 0.7 fijo” Unicamente
se ha intercambiado el parametro a variar, observandose una diferencia practicamente
nula, pues ambos casos tienen resultados muy similares.

En general, tanto los modelos 16 y 17 de dos parametros, como los modelos CPL
(modelo 9 de dos parametros), CPL con h = 0.7 fijo, “variando €, y h con w =
—1 fijo” y “variando €2, y w con h = 0.7 fijo”, presentan resultados muy cercanos
al modelo ACDM de Planck considerado actualmente como el mejor modelo para
describir al universo. Si bien es dificil decir que alguno de los dos mejores modelos
resultantes de nuestro analisis, es decir los modelos 16 y 17 de dos parametros, son
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los modelos definitivos o incluso decir que son muy superiores a los demas modelos
aceptables, si podemos decir que ambos son modelos muy buenos que coinciden con
las observaciones y que por lo tanto sus resultados pueden ser utilizados hasta que
no se demuestre lo contrario.

En lo que respecta a la parametrizacion de la ecuacién de estado de la energia
oscura propuesta en esta tesis, se tiene una forma mas general que la descripcion
dada por una constante cosmoldgica o por una parametrizacion de CPL, pues ambas
vienen englobadas en nuestra parametrizacién dependiendo del valor adoptado por
los pardametros ¢, z; y wi. Si el comportamiento de la energia oscura fuese tal que
coincidiera con el de una constante cosmoldgica entonces se tendria w; = 0, si por
otro lado coincidiera con CPL se tendria ¢ =1y 2z = 1.

La parametrizacion propuesta da mas libertad a la descripcién de la evolucién de
la energia oscura debido a los parametros ¢ y z; y su uso puede servir para debatir
sobre la viabilidad de los modelos de constante cosmoldgica y CPL, aplicando las
pruebas cosmolégicas tanto de BAO como de CMB, SN Ia y otras mas, lo cual se
tiene como un futuro proyecto para ampliar el trabajo expuesto en esta tesis. Por el
momento ha quedado mostrado en éste trabajo, la preferencia por parte de nuestra
parametrizacion por adquirir los valores en sus parametros fijos de ¢ =2 y w; = —1.



Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo se realizé un estudio para determinar la dindmica de la energia
oscura a través de una propuesta de parametrizacion de su ecuacion de estado w, con
apoyo del conocimiento de las oscilaciones actsticas de bariones (BAO) como prueba
cosmoldgica para determinar el valor de los parametros cosmoldgicos €2,,, Qa, h 'y
wp. Para ello, se aplicé el método estadistico de constriccién de x? en BAO con el
cual se obtuvieron los mejores ajustes a tales parametros para finalmente enfrentar los
resultados obtenidos con los resultados de mediciones en BAO, con los valores tedricos
de los parametros cosmoldgicos y con los resultados obtenidos por otros modelos.

El trabajo consistio en el estudio de 40 modelos divididos en dos bloques de 20
cada uno. En el primer bloque cada uno de los modelos varié tres parametros los
cuales fueron €,,, h v wy , mientras que en el segundo se varié €2, vy wg dejando a

h=0.7.

Los resultados obtenidos en los modelos del bloque de tres parametros, expuestos
en la tabla 5.7, fueron los siguientes:

= Se percibié que los modelos ajustan mejor cuando poseen un valor de w; = —1.
En contraste, los modelos para los cuales w; = 0 resultan ser los peores ajustes.

= En general, los casos en que w; y 2z fueron iguales se vieron beneficiados por
un valor de ¢ = 2 para los modelos con x? cercano a uno y afectados por este
mismo valor cuando x? representa un mal ajuste.

= Se observé también que varios de los modelos presentaron los mejores ajustes en
sus parametros en los extremos de sus correspondientes intervalos de estudio.

» El modelo 17 y 16 resultaron ser los de menor 2, mientras que los modelos 11
y 12 fueron los de peor ajuste.
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Dado que el uso de BAO como tnica prueba cosmoldgica no fue suficiente para
constrenir los intervalos de los parametros, se aplicd el segundo bloque donde se
variaron dos parametros cuyos resultados mostrados en la tabla 5.12 fueron:

= Nuevamente se mostrd una preferencia de los modelos con w; = —1 sobre los
modelos con w; =0

s También hubo una preferencia por el parametro ¢ con valor ¢ = 2 sélo en los
modelos con muy buen ajuste y en los de peor ajuste.

= Aunque en general la mayoria de los modelos tuvieron valores muy cercanos a
lo esperado, los modelos 14, 16 y 17 son los modelos que poseyeron menor valor
de x2, sin embargo de estos tres modelos el 14 es el tnico cuyos resultados en
sus parametros cosmolégicos no fueron cercanos a la teoria, por lo que no fue
considerado como un buen modelo para describir a la naturaleza de la energia
oscura.

» Otra vez los modelos 11 y 12 fueron los peores ajustes.

De los resultados obtenidos y de las gréaficas 5.6 y 5.10 se discutié la preferencia
por parte de los modelos estudiados por sugerir la presencia de una densidad de
energia oscura mayor a la densidad de energia oscura proporcionada por una constante
cosmoldgica a valores de z cercanos a cero como se puede corroborar en las gréaficas
5.8 v 5.12, lo cual implicé una ecuacién de estado w > —1.

Posteriormente se tomaron los modelos 16 y 17 como candidatos para representar
a los mejores modelos de dos pardmetros, dado su bajo valor de x2. No obstante es
de resaltar que todos los modelos de dos parametros, con 4 grados de libertad, con
X% < 4.72 o equivalente a x? < 1.18, correspondiente a un contorno de confianza de
lo como puede ser verificado en la tabla A.1, son igualmente viables para describir
la evolucion de la energia oscura.

De la comparacién de los modelos 16 y 17 con otros modelos estudiados y con
diferentes variaciones de modelos con parametrizacién de CPL y de w = cte se tuvo
que todos los modelos con tres y cuatro parametros obtienen resultados muy lejanos a
lo establecido por la teoria a excepcién del modelo CPL con A = 0.7 fijo. Con lo cual
se concluye que el uso de una unica prueba cosmolégica como BAO no es suficiente
para restringir a los parametros cosmoldgicos en la mayoria de los casos en los que se
realice un estudio de este tipo.

En general, tanto los modelos 16 y 17 de dos parametros, como los modelos CPL
(modelo 9 de dos pardametros), CPL con h = 0.7 fijo, “variando €2, y h con w = —1
fijo” y “variando €2,, vy w con h = 0.7 fijo”, presentaron resultados muy cercanos
al modelo ACDM de Planck considerado actualmente como el mejor modelo para
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describir al universo. Si bien es dificil decir que alguno de los dos mejores modelos
resultantes de nuestro andlisis, es decir los modelos 16 y 17 de dos parametros, son
los modelos definitivos o incluso decir que son muy superiores a los demas modelos
aceptables, si podemos decir que ambos son modelos muy buenos que coinciden con
las observaciones y que por lo tanto sus resultados pueden ser utilizados hasta que
no se demuestre lo contrario.

A lo que respecta a la parametrizacion de la ecuacion de estado de la energia
oscura propuesta en esta tesis, se tiene una forma mas general que la descripcién
dada por una constante cosmoldgica o por una parametrizacion de CPL, pues ambas
vienen englobadas en nuestra parametrizacién dependiendo del valor adoptado por los
parametros ¢, z; v wy. La parametrizacion propuesta da mas libertad a la descripcion
de la evolucion de la energia oscura debido a los parametros ¢ y z; y su uso puede
servir para debatir sobre la viabilidad de los modelos de constante cosmoldgica y
CPL, aplicando las pruebas cosmoldgicas tanto de BAO como de CMB, SN Ia y otras
mas, lo cual se tiene como un futuro proyecto para ampliar el trabajo expuesto en
esta tesis. Por el momento ha quedado mostrado en este trabajo, la preferencia por
parte de nuestra parametrizacion por adquirir los valores en sus parametros fijos de
qg =2y w; = —1, por lo que esto sugiere que el modelo de parametrizaciéon de la
ecuacion de estado de la energia oscura con el que se trabajo no es concordante con
un modelo que prediga un estado inicial de la energia oscura similar al de materia
no relativista como bien si lo podria ser con un modelo que prediga un estado inicial
igual al de una constante cosmoldgica.

Con todo lo anterior queda claro que el uso de la prueba de BAO implica por
si misma una verificacién de la existencia de la energia oscura en el universo, pudien-
do determinar con ella el valor de los pardmetros cosmoldgicos bajo cierto margen
de error. Sin embargo, la determinacion mas precisa de los distintos parametros cos-
moldgicos requiere de la aplicacion de mas de una prueba cosmoldgica, tales como
SN Ia y CMB, en las cuales se debe emplear de igual modo la estadistica de x? en la
forma X%, = Xin1a + Xomn + X5a0 + - - - donde los puntos suspensivos representan
pruebas cosmoldgicas adicionales, de tal manera que se constrinan aun mas los inter-
valos de los parametros en los contornos de confianza, tal y como se muestra en la
figura 4.11 con la interseccion de los contornos de confianza de SN Ia, CMB y BAO.



Apéndice A

Prueba de y? y formas de analizar
usando BAO

Cuando se propone una parametrizacion es necesario verificar si nuestras predic-
ciones concuerdan con los datos observados. Para ello se tendria que cumplir que la
diferencia entre el valor tedrico esperado k-ésimo Ej menos el correspondiente valor
observado k-ésimo O, fuera pequena. Se dice entonces que esta diferencia es pequena
si se cumple que su valor sea del orden del error o asociado a la medicién de O. En
otras palabras si se cumple que

| By, — Ok| < oy, (A1)

Esta expresion se puede elevar al cuadrado para eliminar el valor absoluto y
dividirse todo entre o} para tener

_ 2
M <1 (A.2)
o

Si se suman los correspondientes cocientes de la diferencia k-ésima entre su error
k-ésimo para todos los elementos k desde k = 1 hasta n, donde n es el nimero total
de datos observacionales, se tiene

n _ 2
(B — O) <n

2
O

(A.3)

k=1

Si se define la cantidad x? como la suma de este cociente, es decir
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Y2 = M (A.4)

2
o

k=1 k

tendremos entonces una primera forma de comparar nuestras predicciones con las

observaciones. Se tiene entonces que, si x> < n la prediccién del modelo concuerda

con las observaciones y por lo tanto el modelo es aceptable. Por otro lado, si x? > n

la prediccién no concuerda con las observaciones y por lo tanto el modelo no es 1til.

La parametrizacion propuesta puede utilizar uno, dos, tres o hasta [ pardmetros
y en general una mayor cantidad de parametros implicaria una descripcién més com-
pleta del fenémeno y con ello un valor de ¢hi? méas chico. Por tal motivo lo més
adecuado no es comparar x? con n sino con los grados de libertad v, definido como
la diferencia entre el niimero de datos observados menos el niimero de parametros
utilizados en el modelo, es decir

v=mn—I (A.5)

y entonces x? se esperarfa que tuviera un valor cercano a

X2 =v (A.6)

Con fundamento en lo anterior, se puede plantear una nueva forma de x?, llamada
chi-cuadrada reducida x?, la cual se define como el valor de x? dividido por los grados
de libertad v

X
Xp =" (A7)
con lo cual se esperara que x? tenga un valor cercano a

X =1 (A8)

En la préctica se suele desear conocer el valor limite de x* o de x? tal que se tenga
una probabilidad P de que el modelo con v grados de libertad posea un valor de x? o
de x? menor que el limite. Para ello se expresa la funcién de densidad de probabilidad
de x? como

(A.9)
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Figura Al Se muestra la funcién de densidad de probabilidad para diferentes valores de los grados de libertad

representados por k en la figura.

Luego entonces, la probabilidad de obtener un valor de y? entre los valores limite
2 2
Xi Y Xy es

X
P=/ po(X?)dx? (A.10)
X

i

En particular, para el caso en que x? = 0 se suele requerir Xfc tal que P, =
0.682689, P, = 0.9545 y P3, = 0.9973. La tabla A.1 resume el valor que adopta X?f
para cada uno de estos casos y para distintos valores de v.

Grados de Libertad v Xfc para P, Xfc para Ps, X?v para Ps,

1 1 4 9

2 2.29575 6.18007 11.8292

3 3.52674 8.02488 14.1564

4 4.719474022  9.715627149  16.25117115

Cuadro A.1: Valores adoptados por Xfc para diferentes valores de los grados de libertad
correspondientes a cada una de las probabilidades caracteristicas.

La prueba de x? ha sido un método para probar modelos de energia oscura ba-
sados en los datos de supernovas tipo IA (SN IA), de radiacién de fondo césmico de
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microondas (CMB) y de oscilaciones actsticas de bariones (BAO). Una grafica en la
que se muestran resultados para SN [A, CMB y BAO es mostrada en la figura 4.11.
Para el caso de las oscilaciones actsticas, la prueba de y? suele ser empleada de tres
maneras distintas, las cuales son:

Dy (2)A/Qum HE
Ccz

1. Por medio del pico actistico A(z) =

2. Usando el cociente f(z) = 5:((51))

Ts (Zd'rag)
Dy (2)

3. Mediante el pico actstico d.(z) =

Como puede observarse de los tres métodos, todos ellos hacen uso de la cantidad
Dy (z). En el presente trabajo se emple6 la prueba de x? , para determinar la bondad
de nuestro modelo de estudio 5.9, basado en datos experimentales de BAO y cuyo
analisis fue efectuado utilizando la tercera manera, descrita por d.(z). Para este caso
la prueba de x? toma la forma de

2 i (dZObS(Zi) - dZ(ZthmhawO))Z (A.ll)

r T4 o(z:)?



Apéndice B

Graficas de Variacion de Tres
Parametros

A continuacién se muestra una serie de 4 tablas donde aparecen los resultados de
manera grafica de los 20 modelos para la variacion de tres parametros. Cada tabla
corresponde a uno de los cuatro casos descritos en 5.5.1 para los cuales los parametros
q vy w; mantienen un valor constante e incluyen un total de 15 graficas.

Las graficas son presentadas en tres columnas que se extienden a lo largo de cinco
filas. Cada fila representa un modelo distinto y cada una de las columnas corresponde
a un tipo de grafica distinta. Las graficas pertenecientes a la primera columna de
izquierda a derecha, son aquellas en las cuales se confronta al parametro wy contra
.., mientras que en la segunda y tercer columna se confronta a los parametros h
contra (), v wy contra h respectivamente.

Este tipo de graficas se conocen como gréaficas de contornos de confianza y son
similares a la que aparecen en 4.11(a). El c6digo de colores utilizado en las gréficas
es el siguiente:

Punto Rojo: Muestra la posicion, en los parametros correspondientes a la grafi-
ca, del punto minimo en x2.

Zona Naranja: Muestra la regién referente a lo.

Zona Amarilla: Muestra la regién referente a 20.

Zona Marrén: Muestra la regiéon referente a 3o.
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1 .1: Tabla en la que se muestran las graficas pertenecientes al primer caso para el cual ¢ = w; = 0. Las
Figura B.1: Tablaen1 tran las grafi t tes al lcualg=1y 0.L
gréaficas de la primera columna corresponden a wg contra £2,,, mientras que en la segunda y tercer columna aparecen
h contra Q,, y wo contra h respectivamente. El punto rojo es para el minimo en x2, mientras que las zonas naranja,
amarilla y marrén corresponden a las regiones de 1o, 20 y 30 respectivamente.
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Modelo 6

Modelo 7

Modelo 8

Modelo 9

Modelo 10

Figura B.2: Tablaenla que se muestran las gréficas pertenecientes al segundo caso para el cual g =1y w; = —1.
Las gréaficas de la primera columna corresponden a wp contra €2,,, mientras que en la segunda y tercer columna
aparecen h contra Q, y wo contra h respectivamente. El punto rojo es para el minimo en x2, mientras que las zonas
naranja, amarilla y marrén corresponden a las regiones de 1o, 20 y 30 respectivamente.
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Figura B.3: Tablaenla que se muestran las gréificas pertenecientes al tercer caso para el cual ¢ =2 y w; = 0. Las
gréaficas de la primera columna corresponden a wqg contra £2,,, mientras que en la segunda y tercer columna aparecen
h contra €, y wo contra h respectivamente. El punto rojo es para el minimo en x:, mientras que las zonas naranja,

amarilla y marrén corresponden a las regiones de 1o, 20 y 30 respectivamente.
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Figura B.4: Tablaenla que se muestran las graficas pertenecientes al cuarto caso para el cual ¢ =2 y w; = —1.
Las graficas de la primera columna corresponden a wo contra $2,,, mientras que en la segunda y tercer columna
aparecen h contra Q, y wo contra h respectivamente. El punto rojo es para el minimo en x2, mientras que las zonas
naranja, amarilla y marrén corresponden a las regiones de 1o, 20 y 30 respectivamente.
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Graficas de Variacion de Dos
Parametros

En este apéndice se muestra una serie de graficas donde aparecen los resultados de
los 20 modelos para la variacion de dos parametros. Cada 5 tablas corresponde a uno
de los cuatro casos descritos en 5.5.2 para los cuales los parametros ¢ y w; mantienen
un valor constante. En este bloque se ha mantenido el valor de h = 0.7, por lo que
no aparecen graficas del tipo h contra €2, v wg contra h como en el apéndice B del
bloque de variaciéon de tres parametros.

Las graficas son presentadas en cuatro columnas que se extienden a lo largo de
cinco filas. Este tipo de graficas se conocen como graficas de contornos de confianza
y son similares a la que aparecen en 4.11(a). El codigo de colores utilizado en las
graficas es el siguiente:

Punto Rojo: Muestra la posicion, en los parametros correspondientes a la grafi-
ca, del punto minimo en x2.

Zona Naranja: Muestra la regién referente a lo.

Zona Amarilla: Muestra la regién referente a 20.

Zona Marrén: Muestra la regiéon referente a 3o.
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Figura C.1: Tablaenla que se muestran las gréficas pertenecientes al bloque de dos pardmetros. Todas las graficas
corresponden a wo contra Q. El punto rojo es para el minimo en x2, mientras que las zonas naranja, amarilla y
marrén corresponden a las regiones de 1o, 20 y 30 respectivamente.



Apéndice D
Transformacion de Unidades a Gev

En el trabajo relacionado al capitulo 5 se manejan unidades naturales donde
h =c= kg =1 por lo que las siguientes cantidades fisicas estan en términos de GeV
como se muestra a continuacion.

[Energia) = [Masa] = [Temperatura] = [Longitud) ™' = [Tiempo] ™"

Las relaciones de equivalencia entre las unidades de longitud, masa, tiempo y tempe-
ratura con los GeV son:

Longitud : 1GeV ™' =1.9733 x 10" “em
Masa : 1GeV = 1.7827 x 10~%g
Tiempo : 1GeV ™' = 6.5822 x 1075
Temperatura : 1GeV = 1.1605 x 108K

De esta forma, los valores de los pardmetros y constantes fundamentales en GeV
se encuentran establecidos en la tabla D.1:

Constante de Newton G =6.67384 x 107 8ecm3g~ 1572 G = 6.708367647 x 1073°GeV 2
de Gravitacién Universal G
Constante de 0= Ekb = 56704 x 105 o= —0.16449
Stefan-Boltzmann o
Pardmetro de Hy = 100hkmMpc=ts™! Hy =2.1332h x 107 *2GeV
Hubblle Hy
Temperatura del T,o=2.725K Tyo = 2.348125808 x 107 BGeV
CMB T

Cuadro D.1: Valores de los pardmetros y constantes utilizados en GeV'.
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Apéndice E
Parametros Cosmologicos

A continuacién se muestra un resumen de algunos de los parametros utilizados
en cosmologia dando una breve definicién o descripcién del mismo. Posteriormente
se enlistan los valores de algunos de éstos parametros utilizados.

174



APENDICE E. PARAMETROS COSMOLOGICOS 175

Parametro Difinicién
wp = Qph? Densidad de bariones hoy.
wepm = Qepuh? Densidad de materia oscura fria hoy.
1000, 100x aproximacién a r./D 4 (CosmoMC)
T Profundidad éptica de dispersiéon de Thomson debido a la reionizacién.
19779 Parametro de curvatura hoy con Qr =1 — Q.
Ymy La suma de las masas de neutrinos en eV.
wo Valor de la ecuacién de estado de la energia oscura hoy.
Negy Numero efectivo de grados de libertad para particulas relativistas.
Yp Fracciéon de masa bariénica en helio.
A Amplitud de la potencia de lente en relacién con el valor fisico.
N Indice espectral escalar (ko = 0.05Mpc™1).
nt Indice espectral tensorial (kg = 0.05Mpc™1).
dns/dink Running of the spectral index.
In(1010Ay) Potencia logaritmica de las perturbaciones
de curvatura primordiales (kg = 0.05Mpc™1).
70.05 Proporcién del tensor de potencia primordial
a potencia de curvatura en ko = 0.05Mpc~t.
Qp Densidad de energia oscura dividida por la densidad critica hoy.
to Edad del universo hoy en (Gyr).
QO Densidad de materia (incluyendo neutrinos masivos) hoy dividido por la densidad critica.
Os Fluctuaciones de materia RMS hoy en la teoria lineal.
Zre Corrimiento al rojo al cual el universo esta reionizado a la mitad.
Hy Proporcién actual de expansién en kms~!Mpc™?!.
70.002 Proporcién del tensor de potencia primordial con
la potencia de curvatura en ko = 0.002Mpc~*'.
109 A,

10°x espectro de potencia de curvatura adimensional en kg = 0.05Mpe™?.

Wm = Qmh? Densidad de materia total hoy (inclusive neutrinos masivos).

Zx Corrimiento al rojo para el cual la profundidad 6ptica es igual a uno.
e = Ts(24) Distancia comévil del horizonte actstico en z = z,.
1000, 100x distancia angular del horizonte actistico en z = z.(r./D4).
Zdrag Corrimiento al rojo al cual la profundidad 6ptica del arrastre de bariones es igual a uno.
Tdrag = "'s(Zdrag) Distancia comévil del horizonte actstico en z = zg,.q-
kp Numero de onda comévil de amortiguamiento caracteristico (Mpc—1).
1000 p 100x extensién angular de la difusiéon de fotones en la ltima dispersion.
Zeq Corrimiento al rojo de la igualdad de radiacién—materia (sin masa de neutrinos).
1000cq 100x distancia angular del horizonte comévil en la igualdad de radiacién—materia.
d:(0.57) = rgrag/Dv (0.57) Razén de distancia de BAO en z = 0.57.

Cuadro E.1: Resumen de los parametros cosmolégicos. En cada uno se agrega el simbolo y su respectiva definicién
o descripcién [43].
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La siguiente tabla muestra los datos de los pardmetros cosmoldgicos utilizados en
la elaboracion de este trabajo. Los datos pertenecen a los resultados obtenidos por el
grupo de Planck en 2013, publicados en la referencia [43].

Planck Planck+lensing Planck+WP
Pardmetro Mejor ajuste limite de 68 % Mejor ajuste limite de 68 % Mejor ajuste limite de 68 %
Qph? 0.022068  0.02207 +£0.00033  0.022242  0.02217+0.00033  0.022032  0.02205 + 0.00028
Qparh? 0.12029 0.1196 + 0.0031 0.11805 0.1186 + 0.0031 0.12038 0.1199 + 0.0027
Qa 0.6825 0.686 4 0.020 0.6964 0.693 4 0.019 0.6817 0.68579-018
Qm 0.3175 0.314 £ 0.020 0.3036 0.307 + 0.019 0.3183 0.31515:618
Hy 67.11 67.4+ 1.4 68.14 67.9+ 1.5 67.04 67.3+ 1.2
Qumh? 0.14300 0.1423 £ 0.0029 0.14094 0.1414 + 0.0029 0.14305 0.1426 + 0.0025
Qmh? 0.09597 0.09590 + 0.00059 0.09603 0.09593 + 0.00058 0.09591 0.09589 + 0.00057
Age/Gyr 13.819 13.813 & 0.058 13.784 13.796 + 0.058 13.8242 13.817 + 0.048
2 1090.43 1090.37 + 0.65 1090.01 1090.16 =+ 0.65 1090.48 1090.43 + 0.54
T 144.58 144.75 + 0.66 145.02 144.96 + 0.66 144.58 144.71 + 0.60
1000 1.04139 1.04148 £ 0.00066 1.04164 1.04156 £ 0.00066 1.04136 1.04147 £ 0.00062
Zdrag 1059.32 1059.29 + 0.65 1059.59 1059.43 & 0.64 1059.25 1059.25 + 0.58
Tdrag 147.34 147.53 4 0.64 147.74 147.70 4 0.63 147.36 147.49 + 0.59
1006 0.161332  0.16137+0.00037  0.161196  0.16129+0.00036  0.161375  0.16140 + 0.00034
Zeq 3402 3386 + 69 3352 3362 + 69 3403 3391 + 60
1000eq 0.8128 0.816 + 0.013 0.8224 0.821 4+ 0.013 0.8125 0.815 4 0.011
Tdrag/Dv (0.57) 0.07130 0.0716 + 0.0011 0.07207 0.0719 + 0.0011 0.07126 0.07147 + 0.00091

Cuadro E.2: Pardmetros cosmolégicos del modelo ACDM para el grupo de planck [43]. Las columnas 2 y 3 son
los datos del espectro de potencia de temperatura de Planck tnicamente. Las columnas 4 y 5 combinan los datos
de temperatura de Planck con los de lentes gravitatorias de Planck, y las columnas 6 y 7 incluyen polarizacién del
WMAP en multipolos bajos. Se muestran los mejores ajustes al igual que los limites de confianza al 68 %.
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