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Resumen

La constante de Hubble Hjy es un parametro de gran importancia en cosmologia,
ya que indica cual es la edad y la tasa de expansion del Universo, es decir, Hy da
la razén entre la velocidad con la que se aleja un objeto astrofisico de nosotros y la
distancia a la que se encuentra; de hecho, podemos tomarnos como punto de referen-
cia no porque estemos en un lugar privilegiado, sino gracias al principio cosmoldgico.
Asimismo, este parametro esta relacionado con la densidad de materia y la curvatura,
a través de la métrica FLRW y de las ecuaciones de Einstein de la Relatividad General.

Debido a que este parametro es tan importante, una gran variedad de proyectos
han medido en los tltimos anos la constante de Hubble usando fisica del Universo
temprano y tardio, y conforme han pasado los anos lo hacen de manera mas preci-
sa. Sin embargo, se ha encontrado que los resultados basados en fisica del Universo
temprano dan valores diferentes a los basados en fisica del Universo tardio, y no ne-
cesariamente se traslapan entre si con las incertidumbres, es por eso que se dice que
hay una tension con la constante de Hubble.

Los métodos que se llevaron a cabo a grandes corrimientos al rojo z (Universo tem-
prano) -con corrimiento al rojo se refiere a la velocidad con la que se aleja un objeto
astrofisico-, han obtenido valores de la constante de Hubble de Hy ~ 67 km s~ Mpc™1,
mientras que los basados en fisica del Universo tardio (bajos z) obtienen que Hy ~
73 km s~ Mpc—t. El experimento més conocido que obtuvo un valor cercano a 67,
ademas de hacerlo de forma precisa, es el proyecto Planck, el cual se baso en el mo-
delo ACDM (el més aceptado en la actualidad en el campo de la cosmologia porque
coincide con la mayorfa de las observaciones) e hizo observaciones del CMB, la radia-
cién electromagnética més longeva del Universo y que es una fuente importante de
infomacién para conocer la evolucién del Universo; en particular, infiere el valor de
Hy en el contexto del modelo ACDM. Por otro lado, los proyectos mas conocidos que
hacen observaciones locales y obtienen valores cercanos a 73 son los de la colaboracién
SHOES (Supernovae, Hy, for the Equation of State of dark energy, por Riess et al.),
con observaciones de Cefeidas variables (son un tipo de estrella pulsante que, gracias
a que los cambios en su luminosidad tienen un periodo y amplitud estables y por
tanto estdn muy bien definidos, se puede conocer la distancia a ella) y Supernovas
Tipo la (gracias a que sus valores de luminosidad son estables, son buenos objetos
calibradores para ser usados como candelas estandares), pues conforme pasan los afos



sus resultados son cada vez mas precisos.

La pregunta es entonces, jcual de estos experimentos estd obteniendo un resulta-
do incorrecto? Porque cada uno tiene sus debilidades: por ejemplo, Planck infirio
el valor de Hj gracias a la informacién que obtuvo del CMB, basado en el modelo
ACDM, pero esta interpretaciéon del CMB por dicho modelo puede estar mal; en el
caso de SHOES, es dificil saber si al momento de realizar las mediciones considerd
todos los errores sistematicos que podrian afectar la medicion de Hy.

Para arreglar la tension que hay entre estos resultados, existen diversas propues-
tas de solucion publicadas en los tultimos anos que, aunque no resuelven el problema
por completo, intentan aliviar esta tension y dar ideas para hacerlo en un futuro.

En el presente trabajo se busca agregar fisica nueva al modelo estandar cosmolégico,
proponiendo particulas relativistas extra en la densidad de radiacién a una cierta épo-
ca del Universo temprano, para asi poder reducir el horizonte de sonido (la distancia
que han viajado las ondas de sonido producidas por el fluido de fotones-bariones en
el Universo temprano hasta una época determinada) en la época de la recombinacién
(cuando se formaron los primeros dtomos de hidrégeno neutro), y que resulte en un
valor de la constante de Hubble mayor al inferido por Planck con el CMB.

Asimismo, se estudia la Gravedad Teleparalela (TG), una teoria de gravedad ex-
tendida que, en lugar de la curvatura en el caso de la teoria de la Relatividad General
(GR) de Einstein, involucra una herramienta llamada torsién y un término de fron-
tera; esta teoria extiende la teoria de la GR y la propuso inicialmente Einstein para
tratar de unificar la teoria del electromagnetismo y la gravitacion. Una de las apli-
caciones de esta teoria es que se puede usar para intentar aliviar la tensién con H,
proponiendo modelos dentro de la teoria de TG que implican diferentes ecuaciones
de estado (no constantes) para la energia oscura, y obteniendo diferentes valores de
Hy que resultan parecidos al inferido por Planck.

Estas dos propuestas de solucién no arreglan el problema de la tensién con la cons-
tante de Hubble, pero si dan una idea de cémo se podria aliviar, y que podrian ser
investigadas mas a fondo en un futuro para encontrar una solucién y una explicacién
a esta discrepancia.
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Capitulo 1

Breve historia de la cosmologia

1.1. Introduccion a la cosmologia moderna

Actualmente es bien sabido que el Universo en el que habitamos esta expandiéndose

de forma acelerada; este descubrimiento fue gracias a Riess et al. dentro del Equipo de
Supernovas a Altos corrimientos al rojo[3] en 1998, y a Perlmutter et al.[4] dentro del
Proyecto Cosmolégico de Supernovas, con datos observacionales de Supernovas Tipo
Ia, ya que este tipo de supernovas tiene una luminosidad bastante estable y por tanto
son buenos objetos calibradores para ser usados como candelas estandares (véase sec-
cion . A esta fuente de expansion del Universo se le conoce como energia oscura,
la cual es uno de los elementos que componen el Universo y en mayor porcentaje, de
alrededor del 69 %, a diferencia de las otras componentes como lo es la materia ba-
riénica (protones, neutrones, electrones, toda la materia que vemos fisicamente) con
un 4 %, materia oscura con un 25% y el pequeno porcentaje restante de radiacion
(fotones y neutrinos) < 1% (véase seccién [L.5)).
Todas estas componentes del Universo y en qué cantidad se encuentran son parte del
modelo estandar cosmolégico, o modelo ACDM, el cual es el méds aceptado hoy en
dia en cosmologia porque coincide con la mayoria de las observaciones (véase seccién
1.6)), pero tiene algunos problemas que no se pueden explicar con éste; uno de esos
problemas es la tensién con la constante de Hubble, la cual es el objetivo principal
de esta tesis explicar en qué consiste, cudles pueden ser sus causas, y de qué formas
es posible tratarla.

Al determinar distancias o hablar sobre alguna época del Universo en el pasado es
m4s conveniente para los cosmélogos hablar de corrimiento al rojo (seccién [1.2)). Las
galaxias, por ejemplo, se encuentran a distancias muy grandes de nosotros, pero se
detectan al identificar los elementos quimicos contenidos en ellas como lineas de emi-
sion o absorcién y, como en la mayoria de estas galaxias se observa que las lineas
se agrupan y se van al extremo del espectro electromagnético de las frecuencias mas
bajas, se dice que estan corridas hacia el rojo; esto se traduce a que las galaxias se
alejan de nosotros. De hecho, Edwin Hubble encontré que entre mas lejanas estan las



galaxias de nosotros, mas rapido parecen alejarse de nosotros, a lo que llamé Ley de
Hubble (seccion , la cual es una relacion entre las distancias a las galaxias y las
velocidades con las que se alejan de nosotros, y esta relacién estd dada por la cons-
tante de Hubble Hj; esta constante es importante en cosmologia pues da un estimado
de la edad del Universo y dice qué tan rapido se estd expandiendo.

Se puede modelar la expansién del Universo con la teoria de Relatividad General
de Einstein, la cual basicamente dice que la materia y la energia curvan el espacio-
tiempo. Si se supone el Principio Cosmoldgico -el cual dice que el Universo a grandes
escalas se ve basicamente igual en todas las direcciones- se obtienen unas ecuaciones
llamadas ecuaciones de Friedmann (seccién , las cuales describen como el espacio
se curva y su expansion. De hecho, estas ecuaciones dicen que el Universo puede ser
plano o curvo, y las observaciones apuntan a que es casi plano. A partir de ellas se
pueden derivar otras ecuaciones, que pueden servir ya sea para ver como modelar la
expansion acelerada del Universo, o la evolucion de la densidad de energia.

Otra cosa por mencionar de estas ecuaciones es que a partir de ellas la constante de
Hubble se puede relacionar con la densidad de energia critica (seccién , la cual
es la densidad de energia tal que, si es menor, mayor, o igual a la densidad de energia
promedio actual, implicaria que el Universo tiene una geometria plana, esférica o hi-
perbdlica, respectivamente.

También en este capitulo se da una breve explicacién del Fondo Coésmico de Mi-
croondas -la radiacién electromagnética mas vieja que llega a nosotros (seccién —,
las Oscilaciones Actsticas Baridnicas -dan una especie de regla estandar para medir
distancias en el Universo (seccién[1.9)- y la Estructura a Gran Escala -la cual apunta a
la existencia de la energia oscura (seccién —, y por qué son conceptos importantes
en cosmologia.

1.2. Corrimiento al rojo z

En cosmologia se habla habitualmente en términos de corrimiento al rojo (redshift
en inglés), lo cual es el andlogo del efecto Dopplelﬂ pero aplicado a ondas de luz.
Al observar galaxias se encuentran lineas de emisién o absorcién correspondientes a
frecuencias caracteristicas ya conocidas, pero si la galaxia se esta acercando a nosotros,
se observa que las lineas se agrupan y aumentan su frecuencia; como la luz azul esta en
las frecuencias mas altas del espectro electromagnético visible, se dice que la galaxia
estd corrida al azul (blueshift en inglés). Cuando la galaxia se aleja de nosotros, como
la luz roja esta en el extremo del espectro a bajas frecuencias, se dice que la galaxia
estd corrida al rojo; de hecho esto es lo mas comun, por lo que generalmente se habla

LEl efecto Doppler dice cémo cambia la frecuencia de una onda cuando un observador se aleja o
se acerca a la fuente de la onda.



de corrimiento al rojo z y matematicamente se expresa como:

o M, (1.1)

)\em
donde A, v Aops son las longitudes de onda de la luz en los puntos de emisién (la
galaxia) y de observacién (nosotros), respectivamente. También se le puede definir
-en el contexto de la métrica de FLRW (ec. (4.25), de lo cual se hablard con mas
detalle en la siguiente seccién), la cual modela al Universo en expansién- en términos
del factor de escala a, el cual mide la tasa de expansién del Universo y es sélo funcion
del tiempo codsmico:

a(to)
z(t) = -1, 1.2

0= (12)
donde ty corresponde al dia de hoy y a(t) es el factor de escala en el tiempo en el que
un objeto distante a un corrimiento al rojo z emitié la luz. Se puede observar de la
ecuaciéon anterior que la época actual corresponde a z = 0.

1.3. Ecuaciones de Friedmann

Una ecuacion importante en cosmologia que describe la expansion del Universo
es la ecuacion de Friedmann, la cual a continuacion se derivard pero, para eso, es
necesario una introduccion a la teoria de la Relatividad General de Einstein.

1.3.1. Teoria de la Relatividad General de Einstein

Se considera la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) que
describe un espacio-tiempo homogéneo e isotrépicoﬂ; se adopta la notacion de suma
de FEinstein, la velocidad de la luz ¢ se toma como ¢ = 1, y las coordenadas del
espacio-tiempo estan denotadas por z* o z¥, donde la coordenada temporal es la
primera componente y las otras tres componentes son coordenadas espaciales, es decir,
ot = (t, 2t 2?, 23):

dr?

1 — kr?

ds® = g drtda” = —dt? + a*(¢) [ +r2(d6? + sen29d¢2)], (1.3)
donde ds es el elemento de linea, g, es el tensor métrico, a(t) es el factor de es-
cala dependiente del tiempo césmico ¢, k es la curvatura constante que puede ser
k = 0,1,—1 y corresponde a geometria plana (Universo plano), esférica (Universo
cerrado) e hiperbdlica (Universo abierto), respectivamente, y (r, 6, ¢) corresponde a
las coordenadas esféricas. También se consideran las ecuaciones de Einstein pues a

2A gran escala se cree que el Universo es homogéneo e isotrépico, refiriéndose a homogéneo como
que se ve igual en cada punto, e isotrépico como que se ve igual en todas direcciones.



partir de estas se puede obtener la dinamica cosmoldgica, definiendo primero el tensor
de Einstein G,

1
Guw =R, — §gWR. (1.4)
Las siguientes ecuaciones son las ecuaciones de Einstein:
1
R, — égm,R = 81G1T,,, (1.5)

donde G es la constante gravitacional de Newton, R el escalar de Ricci,
R=g¢"R,,, (1.6)

R, el tensor de Ricci definido en términos de los simbolos de Christoffel I', |

1 9y
FM = —g"* av a\v — Yvia) av. E£7 1.7
= 59" Gavar + Gorw = Gna)s Javr = 3 (1.7)
RMV = F;O:V,oz - an,u + qurgﬂ - Fzﬂrgw (18)

T, el tensor de energia-momento de las componentes de materia (tema que se tratara
con mas detalle en la seccién [1.5)), el cual en el espacio-tiempo de FLRW se puede
tomar como el de un fluido perfecto, expresado mateméaticamente como:

T,uy = (p _'_p)u,uuu _'_pg,m/a (19>

donde u* = (—1,0,0,0) es la 4-velocidad del fluido en coordenadas comévﬂeﬂ y la
densidad de energia p y la presién p son funciones de .

De la ec. se puede notar que el lado izquierdo caracteriza la geometria del
espacio-tiempo, mientras que el lado derecho describe las energias y momentos de las
componentes de materia, es decir que las ecuaciones de Einstein relacionan la geo-
metria del espacio-tiempo con la materia. Asi, definiendo el parametro de Hubble H
como la tasa de expansion del Universo,

H(t) = g (1.10)

donde el punto representa la derivada respecto al tiempo césmico t, y calculando los
simbolos de Christoffel a partir de las componentes del tensor métrico en la ec.
@, sustituyéndolos en el tensor de Ricci y calculando el escalar de Ricci
1.6|), se llega a que:

R(]O = —3<H2 + H), Rgi = RiO = O, Rij = a2(3H2 + H + 2]€/a2)’}/ij, (111)

3Las coordenadas coméviles son coordenadas que llevan consigo la expansién del Universo y son
convenientes de usar en cosmologia pues las coordenadas espaciales se consideran constantes (es
decir que no varfan en el tiempo) para un observador que ve el Universo isotrépico. Para visualizar
estas coordenadas, uno se puede imaginar una cuadricula que se va expandiendo conforme pasa el
tiempo.



R=6(2H? + H + k/d?), (1.12)
donde los indices latinos son las componentes espaciales, el 0 corresponde a la compo-
nente temporal, y 7;; es el tensor métrico espacial. Sustituyendo las ecuaciones (1.11)

y (1.12)) en el tensor de Einstein ({1.4)) se obtiene (y subiendo un indice mediante el
tensor métrico):

Go=—3(H*+k/a®), G!=Gy=0, Gj=—(BH*+2H+k/a’)5;,  (L13)

con &' la delta de Kronecker. Casi para terminar, se nota que las componentes 00 e
ij de T} (ec. (1.9)) son Ty = —p y T} = pd}, e igualando con las componentes 00 e i
de las ecuaciones ([1.13]), se obtiene:

a2 8nG k
e P e S (1.14)
: k
3H?+2H = —81Gp — = (1.15)

A la ecuacién ([1.14)) (y frecuentemente también a la ec. ((1.16])) se le llama la ecuacién
de Friedmann y, como ya se menciond, modela la expansién de un Universo homogéneo
e isotropico y cémo éste se curva.

1.3.2. Ecuacion de aceleracion

Las ecuaciones (|1.14)) y (1.15) son independientes, y a partir de ellas se pueden

obtener otras ecuaciones que también son ttiles en cosmologia, como lo es la ecuacion

de aceleracién, al sumar (1.14]) y (1.15) de manera que se elimine k/a?:
a A7 G
-—=—— 3p). 1.16
b ) (116

La ecuacién de aceleracion del factor de escala ((1.16)) se interpreta de manera que si el
material tiene presion, se incrementa la fuerza gravitacional haciendo que desacelere
la expansion.

1.3.3. Ecuacion de continuidad

También si se multiplica la ec. (1.14]) por a?, derivando con respecto a t y usando
la ec. ([1.16)) se obtiene la ecuacién de continuidad:

p+3%(p+p) =0. (1.17)

El primer término en paréntesis se interpreta como una disolucién en la densidad
porque el volumen ha aumentadoﬁ, y el segundo es una pérdida de energia debido a la

4La ecuacién de continuidad ((1.17) (o de fluido) también puede surgir de considerar la primera
ley de la termodinamica, derivando con respecto a t el volumen V' y la energia E en términos del

factor de escala a (V = 4?”@3 yE=m= 4?”@3[)), y asumiendo una expansién reversible (dS = 0,
donde S es la entropia).



presion del material que hizo trabajo mientras el volumen del Universo incrementaba;
por conservacién de energia, la energia perdida por el trabajo hecho en el fluido se
vuelve energia potencial gravitacional.

La densidad de energia p es la densidad total del Universo, la cual tiene varias compo-
nentes: densidad de energia de materia p,,, de radiacion p, y de energia oscura ppg,
y la evolucién de la densidad de energia va a depender de qué componente se esté
hablando, tema que se tratard con mas detalle en la seccion [1.5]

1.3.4. Densidad critica p..;

Es conveniente definir un parametro observacional necesario para describir el Uni-
verso, el cual es la densidad critica:

3H?

crit = 3 1.18
Perit e ( )

la cual representa la densidad promedio cosmolédgica en un Universo con geometria
plana, y es muy ttil porque si se conoce el valor de la densidad critica al dia de hoy,
pggzt, y de G = 6.67 x 10~ %cm®g~'s2, se puede obtener el valor de Hy; se obtiene al

hacer k = 0 en la ecuacién de Friedmann ((1.14)).

1.3.5. Parametro de densidad (2,

También se define el pardmetro de densidad €2, que compara la densidad del Uni-

verso con la densidad critica (1.18]):

0, (t) = 2= (1.19)

Perit

A cada componente de materia del Universo (de esto se hablard un poco més en la
seccion le corresponde su parametro de densidad €2,, y de la ecuacion se
llega a que

Qror + Qe =1, (1.20)

en donde Qr, engloba materia (bariones y materia oscura), radiacién y constante
cosmoldgica (energia oscura):

%( +pr+pn), U=-— u
3H2 pm pT p/\ 9 k — (CLH)2.

Tt = (1.21)

Esto quiere decir que al sumarse todas las componentes obtenemos todo lo que confor-
ma el Universo. También uno se Puede referir a los parametros de densidad actuales,
cambiando p,(t) por p.(tg) = px ) por H(ty) = Ho.
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1.4. Ley de Hubble y constante de Hubble H|

Un descubrimiento importante en cosmologia es la ley de Hubble, atribuida princi-
palmente a Edwin Hubble (1929) pero también fue gracias a Lemaitre y Friedmann,
la cual dice que la velocidad de recesiéon de una galaxia (o la velocidad a la que se
aleja, la cual se puede medir con el corrimiento al rojo de las lineas espectrales) es
proporcional a la distancia a la que se encuentra de nosotros (se pueden medir por
medio de paralajes, pero como éstos ya no son tan precisos a grandes escalas, se usan
técnicas como las candelas estandar, entre las que se encuentran las Cefeidas variables
y las Supernovas de Tipo la), y esta constante de proporcionalidad es la constante de
Hubble Hy:

v = Hyr, (1.22)

pero ésta no es exactamente una igualdad ya que, ademas de que en la época del
descubrimiento de Hubble las mediciones no eran tan precisas como ahora, el prin-
cipio cosmolégicd’] sélo se cumple a grandes escalas, y las galaxias cercanas tienen
movimientos aleatorios conocidos como velocidades peculiares. De forma més gene-
ral, la ley de Hubble se puede expresar al derivar con respecto a t la definicion de
coordenadas comoviles, esto es:

r=a(t)x (1.23)

= I = Hr + aX, (1.24)

donde x es la distancia comdvil, H es el pardmetro de Hubble (ec. (1.10), y r es
la distancia fisica de un observador a un objeto. Analizando fisicamente la ecuacion
(1.24), el primer término de velocidad aparece ya que se considera expansién césmica,

vy = Hr, (1.25)
y al segundo término se le conoce como velocidad peculiar,
v, = ax, (1.26)

y describe el movimiento de un objeto con respecto al flujo local de Hubble. Se puede
llegar a la ecuacién ([1.22)) a partir de la ecuacién ((1.24)) haciendo

v=r-r/r, =], (1.27)

despreciando ((1.26]) con respecto a (1.25) (pues tipicamente la velocidad peculiar de
galaxias no excede los 10° m/s), y cambiando H por Hy, lo cual es valido para z < 1.
El primero en medir el valor de H, fue Hubble, y obtuvo Hy ~ 500 km s~ Mpc™!,

5El principio cosmolégico estd apoyado por la evidencia de que el Universo a gran escala se vuelve
suave, y dice que no estamos en un lugar privilegiado del Universo, es decir que el Universo se ve
igual donde sea, pero este principio no es exacto porque a bajas escalas no es lo mismo estar en
el interior del Sol que en el espacio donde hay estrellas, planetas, asteroides, etc., pero a grandes
escalas, como por ejemplo considerando un espacio con un millén de galaxias, se ve igual que en
cualquier otra direccién.
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el cual es mucho mayor que en los proyectos mas recientes porque en esa época los
aparatos para medir distancias tenian incertidumbres muy grandes; unos de los mas
recientes han obtenido alrededor de 67 km s~ 'Mpcty otros 73 km s~ Mpc—'donde

1 Mpc = 3.08568 x 10** cm = 3.26156 x 10° afos luz, (1.28)

pero esta discrepancia se discutira en los siguientes capitulos de esta tesis.

El pardmetro de Hubble es importante en cosmologia porque da una medida aproxi-
mada de la edad del Universo, ya que

y también da la escala mas grande que podemos observar hoy en dia, mediante la
ecuacion

1.5. Epocas del Universo

1.5.1. Ecuacion de estado w

De aqui en adelante se supondra una curvatura nula k& = 0 correspondiente a un
Universo plano, a menos que se indique lo contrario, y ¢ = 1.
Algo importante a considerar cuando se quiere estudiar cémo evoluciona el Universo,
es saber de qué esta conformado. Para esto, en cosmologia se busca relacionar la
densidad p con la presiéon p, a lo cual se le llama ecuacion de estado w:

w= =, (1.31)

la cual depende de qué componente de materia del Universo se esté hablando. La
composicién del Universo se clasifica en tres grupos: materia (no relativista), radia-
cién (particulas relativistas) y energia oscura.

En la ecuacién de continuidad se puede sustituir , y si se integra consi-
derando w constante, se obtiene:

p(t) = p(

@) ) (1.32)

Qo

donde p® es una constante de integracién que se interpreta como la densidad de
energia del Universo actual, dependiendo de qué especie de materia se esté hablando.
Esta es la solucién a la ecuacion de continuidad si se tiene una ecuacién de
estado , y depende de qué componente de materia se esté hablando, lo cual se
resolvera a continuacion.
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1.5.2. Radiaciéon

La radiacién tiene una ecuacién de estado w = 1/3, y se refiere a particulas que
se mueven a velocidades relativistas, ya sea cercanas a, o a la velocidad de la luz,
como los fotones y neutrinos. Estas particulas si producen presién, llamada presion
de radiacién y se debe a la energia cinética de las particulas moviéndose a velocidades
relativistas. Se puede demostrar que esta presion es

br = pr/3; (133)

y si se aplica w = 1/3 a la ec. ([1.32)), se obtiene que

1 ap\*4
_ - — O <_0> 1.34
= p, -
w=g = pp=p0 (1.34)
t\1/2
= a(t) = (t_) (radiacion), (1.35)
0

y de aqui se nota que el Universo se expande méas lento cuando domina la radiacion
a cuando domina la materia; esto es una consecuencia de la desaceleracion extra que
aporta la presién en la ecuacién de aceleracion ((1.16]).

1.5.3. Materia

El término materia tiene una ecuaciéon de estado w = 0, y se refiere a toda la
materia que no sea relativista, y que la presiéon que ejerce es despreciable,

Pm = 0. (1.36)

Esta es una buena aproximacién ya cuando el Universo se enfrid, ademéas de que las
particulas estan mucho mas separadas y raramente interactian; también es una buena
aproximacién para un conjunto de galaxias, pues no interactian mas que gravitacio-
nalmente. Para encontrar la evolucion de la densidad de energia p,, se hace w = 0 en

la ecuacién ((1.32)) y se obtiene que

3
w=0 = p,= p(o)(@> , (1.37)
a

es decir que la densidad decrece conforme el volumen del Universo aumenta. A partir
de la ecuacién de Friedmann ((1.14) y la ec. (1.37)), se puede encontrar la evolucién

del factor de escala a(t):

t

2/3
t_> (materia); (1.38)
0

a(t) = (

esto significa que el Universo se expandiria para siempre.
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Materia oscura

Otro elemento que a menudo se considera en la componente de materia (ya que
las observaciones astrofisicas requieren que exista otro elemento aparte de la mate-
ria ordinaria), es la materia oscura, la cual casi no interactia con las particulas del
Modelo Estandar, solamente gravitacionalmente con la materia ordinaria. De hecho,
si la materia oscura hubiera sido no relativista en la época del desacople del fotén,
se le llama Materia Oscura Fria (CDM), contrario a si hubiera sido relativista se le
llama Materia Oscura Caliente (HDM). Atn no se sabe el origen de la materia oscu-
ra, pero se puede clasificar en dos grupos: los candidatos astrofisicos (agujeros negros
primordiales, estrellas de neutrones y enanas blancas) y los candidatos de particu-
las (axiones y WIMPs ( Weakly Interacting Massive Particles en inglés, y Particulas
Masivas Débilmente Interactuantes en espanol).

1.5.4. Energia oscura

La energia oscura tiene una ecuacion de estado w ~ —1, que a menudo se dice que
corresponde a considerar una constante cosmologica Aﬂ (pero también se puede dar el
caso en el que dependa del tiempo), y fue introducida por Einstein para permitir que
sus ecuaciones (ec. (1.5))) tuvieran una solucién estatica. Para calcular la densidad
de energia para energia oscura ppg, consideremos la ecuacion de estado para energia

oscura wpg = ppe/ppe y la ecuacién de continuidad :
poe +3H(ppe + por) = 0. (1.39)
Usando la ecuaciéon e integrando la ecuacién se obtiene:
“1+wpp

poe = ppexp [ - / —DE g (1.40)

0

y si se define una ecuacién de estado promedio wpgr como

. 1 “wpg(a) .
= — d 1.41
wpp(a) In(ap/a) /ao a “ ( )
a \ —3(1+vpEr)
= ppE = Py <a—0) (1.42)

Esta es la forma general de la densidad de energia de energia oscura cuando wpg no
es constante.

Cuando se toma a la energia oscura como una constante cosmoldgica, se tiene una
ecuaciéon de estado w = —1, y para obtener la presion de la constante cosmoldgica
Pa, se nota que la definicién de densidad de la constante cosmolégica

por = A4 (1.43)

6A A se le llama constante cosmolégica porque su densidad de energia es constante en el espacio
y tiempo.
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es constante y para eso el segundo término en la ecuacién de continuidad (1.17)) para
pa debe anularse, esto es que

w=-1 z.e PA = —PA- (144)

Que la constante cosmoldgica tenga una presion negativa quiere decir que mientras
el Universo se esta expandiendo, se esta haciendo trabajo en el fluido cosmolégico
constante. Fisicamente, a A se le puede interpretar como una densidad de energia del
vacio, y en fisica cudntica se cree que tiene su origen como una energia del punto cero.
Ademas, se cree en la existencia de la energia oscura debido a la edad del Universo
comparada con las estrellas mas viejas, observaciones de Supernovas, el CMB, BAO,
y estructura a gran escala (LSS).

1.6. Modelo estdndar cosmolégico (AC'DM)

El modelo ACDM es el modelo que mejor coincide con las observaciones cosmoldgi-
cas, es por eso que se le llama Modelo Estandar Cosmoldgico, y supone a grandes
rasgos que se puede usar la misma fisica en todas partes del Universo observable,
debido a la suposicién de homogeneidad e isotropia (esto es lo que dice el Principio
Cosmoldgico, pero gracias a las observaciones del CMB es bédsicamente un hecho) y
que la curvatura del Universo es muy pequena; también supone que la relatividad
general es la teoria correcta de la gravedad a escalas cosmologicas.

Entre los componentes del Universo, supone que esta la energia oscura asociada con
una constante cosmoldgica A y se comporta como la densidad de energia del vacio,
que trata de explicar la expansién acelerada del espacio; materia oscura fria (CDM)
que no tiene presion, es estable e interactiia con la materia ordinaria solo gravita-
cionalmente; materia ordinaria; fotones como los observados del CMB; y neutrinos,
particulas con masa muy pequena que interactiian minimamente con otras particulas.

La materia oscura se postuld para considerar los efectos gravitacionales observados en
estructuras a grandes escalas (por ejemplo las curvas de rotacién “planas” de estrellas
en las galaxias, las lentes gravitacionales de luz por cimulos de galaxias) que no pue-
den ser explicados con la cantidad de materia observada, constituyendo asi el 26.5 %
de la densidad masa-energia del Universo[5]. En este modelo se considera la CDM,
refiriéndose a que es no bariénica (materia aparte de protones y neutrones), que su
velocidad es mucho menor que la de la luz en la época de igualdad radiacién-materia,
es no disipativa, y no colisiona (las particulas de DM interactian entre ellas pero con
otras sélo lo hacen gravitacionalmente y posiblemente a través de la fuerza débil).

También considera algunas propiedades del cosmos, como la existencia y estructura

del CMB, las abundancias de H, He y Li, y que el Universo se expande aceleradamente
gracias a la observacion de luz de galaxias distantes y supernovas.
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En este modelo la fraccién de la densidad total de energia para nuestro Universo que es
energia oscura, es la que domina y vale 2, = 0.66940.038 seguin DES (Dark Energy
Survey, en inglés) (2018), usando supernovas de tipo laf6], o Q5 = 0.6847 £ 0.0073
segun Planck (2018)[19].

El modelo también supone la Gran Explosion, el cual no fue una explosion sino
la aparicién instantanea del espacio-tiempo que se encontraba a temperaturas de al-
rededor de 10" K, e inmediatamente se expandié exponencialmente, a lo cual se le
conoce como inflacién césmica. Luego el Universo se mantuvo caliente (alrededor de
10,000 K) por varios cientos de miles de anos, y esto lo observamos como el CMB,
como una radiacién de muy baja energia que viene de todas partes del cielo.

En este modelo, para describir el Universo observable de justo después de la época in-
flacionaria al presente y futuro, se usa la métrica de FLRW (ec. (4.25))), las ecuaciones

de Friedmann (|1.3) y (1.16]), y las ecuaciones de estado cosmoldgicas ((1.31)).

1.7. Supernovas Tipo Ia

Las Supernovas de Tipo Ia son supernovas que ocurren en sistemas de una enana
blanca orbitando y acretando materia de otra estrella que puede ser desde gigante a
una enana blanca mas pequena y, cuando se rebasa el limite en el que la enana blanca
ya no puede sostenerse por su propio peso con presion degenerativa electro’nicam (limi-
te de Chandrasekhar: 1.44M[7]), la enana blanca colapsa para convertirse en una
estrella de neutrones; esto se ilustra en la figura[1.1] Estas supernovas se consideran
como un buen método para medir distancias a las galaxias que pertenecen gracias a
los valores de luminosidad estables producidos por la uniformidad en la masa de las
enanas blancas que explotan, ya que la magnitud visual de la explosion depende de
la distancia.

De las explosiones de supernovas se detectan lineas de absorcién de elementos
quimicos, y si se detecta una linea de H, la supernova es de tipo II; en otro caso se
le llama de tipo I, y si contiene una linea de absorcién de Silicio una vez ionizado (Si
IT), se le llama de tipo la (las del tipo Ib contienen una linea de He, mientras que las
del tipo Ic carecen de la linea de He y Si), como la que se muestra en la figura y
de donde se logra apreciar la linea de absorcion de Si II en 615 nm.

"La presién degenerativa nos da el limite inferior que debe tener la masa de una estrella, y ocurre
por efectos cudnticos al aumentar la densidad. Se puede cuantificar para el caso de una particula no
relativista y usando el principio de incertidumbre de Heisenberg: pgeq ~ %nw 3 donde n = N/V es
el nimero de particulas por unidad de volumen y m la masa del fermién en cuestién; generalmente
se habla de presion degenerativa de electrones puesto que la de los electrones es 2000 veces mas
fuerte que la de protones.
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Figura 1.2: Espectro de las lineas de absorcién de una Supernova Tipo Ia (SN 1981b),
donde se nota la linea del Silicio una vez ionizado (Si II) en 615 nm[10].

En las SN’s Ta un elemento importante es la distancia luminosa dj y sirve para
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relacionar la luminosidad de la supernova con la tasa de expansion del Universo. La
distancia luminosa se define como:

2 L

donde L, es la luminosidad absoluta de la fuente y F es el flujo observado. El flujo
F se define como: I

F=2 1.46

S ) ( )

donde Ly es la luminosidad observada a una distancia comévil x = 0y 2 = 0, y

S = 4m(apfr(x))? es el drea de una esfera a z = 0y fx(x) es la funcién definida por:

seny (K =+1),

fre(x) =1 x (K =0), (1.47)
senhy (K =-1).

la cual representa el cambio de coordenadas que se hace en la métrica FLRW (|4.25))
por coordenadas que corresponden a medidas de distancias cosmoldgicas, y x es la
distancia comévil dada por:

X=d. = aojqo /0 ) ECZ), (1.48)
donde "
E(z) = HLOZ) (1.49)

La distancia luminosa también se puede expresar en términos del corrimiento al rojo,
al expresar las luminosidades en términos de la energia de la luz emitida en un inter-
valo de tiempo; la energia se puede expresar en términos de la longitud de onda del
foton, y a su vez esta se relaciona con el corrimiento al rojo. Asi, dj, se puede expresar

como 0 c(lh—lz 2) _ d+2) senh(\/ﬂT?)/: %) (130

Hyy/QW

donde Qg?) estd dada por la ec. (|1.21]).

De esta manera se puede conocer la historia de expansion del Universo para corri-
mientos al rojo del orden de 1, al comparar datos obervacionales -como magnitudes
aparentes y absolutas de SN’s Ia- con las distancias luminosas tedricas.

1.8. CMB

La radiacién de Fondo Césmica de Microondas (Cosmic Microwave Background, en
inglés) es la radiacién electromagnética remanente de una etapa temprana del Uni-
verso, y fue descubierta accidentalmente en 1964 por los radioastrénomos americanos
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Arno Penzias y Robert Wilson[37]; gracias a esto ganaron el Premio Nobel en fisica
en 1978, y otra persona que gano este premio por la radiacién del CMB fue George
Smoot en 2006 por el satélite COBE[3§], lanzado en 1992. E1 CMB es una importante
fuente de informacion del Universo temprano porque es la radiacion electromagnética
mas vieja del Universo, que data de la época de la recombinacién, y para su deteccién
se necesitan radio telescopios lo suficientemente sensibles como para ver un ruido de
fondo débil; este ruido es mas fuerte en la regién de microondas del espectro de radio.

Antes de que se formaran las estrellas y planetas, el Universo era mas denso, més
caliente, y estaba lleno de un brillo uniforme debido a un plasma de hidrégeno. Mien-
tras el Universo se expandia, el plasma y la radiacién que lo llenaba se volvieron mas
frios. Cuando el Universo se enfrid lo suficiente, protones y electrones se combinaron
para formar atomos de hidrégeno neutros (época de recombinacién); esto ocurrié a
un corrimiento al rojo de z, = 1089.95[19]. A diferencia de los protones y electrones
sin combinar, estos nuevos atomos formados no podian dispersar la radiaciéon térmica
por medio de dispersién de Thomson (dispersién eldstica de una particula cargada
causada por un fotén), y asi el Universo se volvid transparente en lugar de ser una
neblina opaca[39], por lo que los fotones comenzaron a viajar libremente a través del
espacio (desacople del fotén), y para llegar a nosotros lo hicieron con menor energia,
pues la expansién del espacio causa que su longitud de onda aumente con el tiempo.
La superficie de la ultima dispersion (o last scattering en inglés) se refiere al conjunto
de puntos en el espacio a la distancia correcta de nosotros tal que ahora recibimos
fotones emitidos originalmente de esos puntos en el tiempo del desacople del foton.

Se ha encontrado que el CMB tiene un espectro térmico de cuerpo negro a una
temperatura de 2.72548 4+ 0.00057 K[40], y que en el cielo el brillo que se observa es
casi uniforme, pero a diferentes angulos de observaciéon se encuentran pequenas aniso-
tropias (figura , lo cual se traduce en los picos del espectro de potencias. Debido
a que el modelo de la Gran Explosién, ademas de producir la forma general de un
espectro de cuerpo negro, explica las fluctuaciones de temperatura, se le considera
como la mejor explicacion para el CMB.

Figura 1.3: Fondo Césmico de Microondas visto por Planck[IT].
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Las anisotropias, o dependencias de diferentes propiedades en diferentes direccio-
nes, se clasifican entre primarias y secundarias: las primarias se deben a efectos que
ocurrieron en la superficie de la ultima dispersion y antes; las secundarias se deben a
interacciones entre la radiacion de fondo con gas caliente o a potenciales gravitacio-
nales, y estos efectos ocurren entre la superficie de la ultima dispersion y el observador.

Los picos del fondo césmico tienen significado fisico, por ejemplo el primero represen-
ta la curvatura del Universo, el segundo determina la densidad de bariones[41], y del
tercero se puede obtener informacién sobre la densidad de materia oscura[42].

1.8.1. Polarizacion

Los fotones del CMB pueden estar polarizados de dos maneras: modos E y modos
B, en analogia con la electrostética, en donde el campo eléctrico (campo E) tiene un
rotacional nulo y el campo magnético (campo B) una divergencia nula. Los modos
E surgen naturalmente de la dispersiéon de Thomson en un plasma heterogéneo. Los
modos B pueden ser creados por dos maneras: lentes gravitacionales de modos E (los
cuales se han medido con el SPT en 2013[43]), y por ondas gravitacionales que surgen
de la inflacién césmica.

1.9. BAO

El Universo temprano consistia de un plasma denso de electrones y bariones (proto-
nes y neutrones), en el cual los fotones que viajaban en este Universo no podian viajar
alguna distancia considerable antes de interactuar con el plasma por medio de la dis-
persién de Thomson[44]. Mientras el Universo se expandia, el plasma se fue enfriando
(a menos de 3000 K), hasta llegar a un punto en el que los electrones y protones en
el plasma se combinaron y formaron dtomos de hidrégeno neutro (recombinacién).
Como los fotones casi no interactian con la materia neutra, en la recombinacion el
Universo se volvio practicamente transparente para los fotones, permitiéndoles des-
acoplarse de la materia y transmitirse libremente por el Universo[44]. A la época
en la que los bariones fueron liberados por el arrastre de los fotones se le conoce co-
mo la época de arrastre zgq4, y oOcurrié a un corrimiento al rojo de zgrqy = 1059.93[19).

Para explicar qué son las Ondas Acuisticas Bariénicas (BAO), en esta tesis no nos
meteremos con la expresiéon matematica de las perturbaciones pero, para ilustrarlas
cualitativamente, imaginemos una regién sobredensa del plasma primordial. Mien-
tras que esta region atrae gravitacionalmente materia a ella, es decir que el fluido de
fotones-bariones se ve comprimido por la gravedad, la presion comienza a incrementar
provocando que el fluido se expanda hacia afuera. Eventualmente, la presion cae hasta
que la gravedad causa que el fluido de fotones-bariones caiga hacia adentro de nuevo,
y este ciclo de compresion y expansion continia hasta el tiempo del desacople del
foton. Estas oscilaciones hacia adentro y hacia afuera del fluido de fotones-bariones
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se llaman oscilaciones actsticas (Baryon Acoustic Oscilations, en inglés), pues re-
presentan un tipo de onda de sonido constante en el fluido de fotones-bariones[46].
En la figura se ilustra como fue evolucionando el contenido de materia con las
Oscilaciones Actsticas Bariénicas.
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Figura 1.4: Evolucion del contenido de materia de las Oscilaciones Actsticas Bariéni-
cas. La curva negra corresponde a materia oscura, la azul a materia bariénica, la roja
a fotones y la azul a neutrinos, siendo estas dos ultimas lo que se le considera como
radiaciéon. Esta imagen fue tomada de la Ref. [12].

Esta region sobredensa contiene materia oscura, bariones y fotones, y la presion
se traduce en ondas de sonido esféricas de bariones y fotones que se mueven a una
velocidad de un poco més de la mitad que la velocidad de la luz[47][48], hacia afuera
de la sobredensidad. La materia oscura interactia sélo gravitacionalmente, por lo que
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se mantiene en el centro de la onda de sonido, el origen de la sobredensidad; para
ilustrar estas ondas de sonido se muestra la figura [1.5

Figura 1.5: Una caricatura producida por el proyecto BOSS que muestra las esferas

de bariones alrededor de los grumos iniciales de materia oscura. Los radios son de 150
Mpc|13].

Antes del desacople, los fotones y bariones se movian hacia afuera juntos, mientras
que después, los fotones ya no interactuaban con la materia barionica y se difundieron;
eso alivid la presion del sistema, dejando atras cdscaras de materia barionica. Fuera
de esas céascaras, que representan diferentes longitudes de onda de ondas de sonido,
la céscara resonante corresponde a la primera como lo es esa cascara que viaja la
misma distancia para todas las sobredensidades antes del desacoplo. A este radio
normalmente se le llama el horizonte de sonidof49] y se define mateméticamente

comd . (@)
cs(a
’f‘s(a,) = /a‘ Wda/, (151)
donde ¢, es la velocidad del sonido definida por

) 1 3 3 a
=t - Rp=_P_c-t% (1.52)

o /3(1+R) py A8y a0
Otra cantidad importante en este contexto es la distancia diametral angular comévil,
la cual representa la distancia que hay entre nosotros y la radiacion emitida por el
CMB, y matemadticamente se expresa como (en el caso de un Universo plano, k = 0):

Daa) = / % (1.53)

Las dos distancias anteriores son parecidas matematicamente pero se diferencian en
que ¢ representa la distancia que viajaron las ondas de sonido en el tiempo antes de

8A la ecuacién lb se le llama horizonte de sonido comévil.
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una época determinada, mientras que D4 representa la distancia de nosotros a esa
época determinada.

Regresando a la explicacion de las oscilaciones actsticas: sin la presién de fotones-
bariones llevando al sistema hacia afuera, sélo quedo la fuerza gravitacional entre los
bariones. Asi, los bariones y la materia oscura (que quedd en el centro de la pertur-
bacién) formaron una configuracién tal que las sobredensidades de materia quedaron
en el sitio original de la anisotropia y en la cascara en el horizonte de sonido para
esa anisotropia[49]. Gracias a la propagacion de las ondas bariénicas, los cosmologos
pueden predecir el tamano del horizonte de sonido en la época de recombinacion vy,
gracias al CMB, se puede obtener una medida de esta escala con gran precisién[49].

En el tiempo entre la recombinacion y la época actual, el Universo se ha estado expan-
diendo; esta expansion esta bien apoyada por las observaciones y es uno de los funda-
mentos del Modelo de la Gran Explosion. En los 90’s observaciones de supernovas[4]
determinaron que, ademas de que el Universo se esté expandiendo, lo estd haciendo
de forma acelerada. Entonces una de las preguntas mas importantes en la cosmologia
actual, es entender la aceleracion del universo, o a lo que se le llama energia oscura.
Para entender la naturaleza de esta, es importante tener una variedad de maneras de
medir la aceleracién, y una de esas maneras es medir BAO, al comparar observaciones
del horizonte de sonido hoy en dia (usando agrupamiento de galaxias) con horizontes
de sonido en la época de recombinacién (usando el CMB)[49].

1.10. Estructura a gran escala

Otra de las maneras en la que los cosmodlogos prueban la existencia de la energia
oscura es con la Estructura a Gran Escala (LSS, en inglés); esta consiste en los patro-
nes que forman las galaxias y la materia a grandes escalas, principalmente causados
por la gravedad y la expansion acelerada del Universo, o lo que se cree es energia
oscura. Por ejemplo, asi como se observa que la gravedad actia a bajas escalas, es
decir que junta particulas de gas para formar estrellas y junta estrellas para formar
galaxias, también actia a grandes escalas, en el sentido de que las galaxias se juntan
hasta llegar a observar filamentos de galaxias y vacios entre ellas, algo asi como una
red de arana, que se le denomina como “red césmica”[§].

La LSS da informacién sobre la energia oscura, pues en la mayoria de los modelos
tedricos la energia oscura contrarresta a la gravedad que crea las grandes estructuras;
esto se refiere a que mientras el Universo se expande de forma acelerada, la mate-
ria tarda en juntarse mas tiempo y tiene que viajar una distancia méas grande para
hacerlo.
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1.11. Cronometros céosmicos

Otros objetos astrofisicos que pueden ayudar a medir la tasa de expansion del
Universo son los Cronémetros Césmicos (CC), los cuales calculan la edad diferencial
del Universo al medir directamente la derivada dt/dz, y esta representa el cambio en el
tiempo cosmico como funcién del corrimiento al rojo. Esta derivada esta relacionada
con el pardametro de Hubble mediante la ecuacién , la cual también se puede
escribir de la siguiente manera:

a 1 dz
H =—-=— — 1.54
(2) a 1+ zdt ( )

Los mejores CC parecen ser galaxias que evolucionan muy lentamente en una escala
de tiempo mucho mas grande que su diferencia de edad. De hecho, las observaciones
muestran que las galaxias mas masivas (o que estan en regiones de muy alta densidad
en cimulos) contienen poblaciones de las estrellas méas viejas, y que dichas galaxias
formaron su contenido estelar a z 2 2 [14] y han evolucionado pasivamente desde ese
tiempo, sin que se formaran mas estrellas nuevas.

Una de las maneras para determinar de forma directa la edad de la galaxia, es al
analizar las lineas de absorcion de metales en su espectro continuo, en particular, la
linea de 4000 A que tiene una dependencia lineal con la edad de poblaciones estelares
viejas. Asi, si se conoce la metalicidad se puede saber la diferencia en edades entre
dos galaxias, que es proporcional a la diferencia entre las amplitudes de sus lineas de

4000 A.

Una de las ventajas de usar CC, en lugar de otros métodos para medir H(z), es
que no se necesita integrar cantidades, como por ejemplo la distancia luminosa, por
lo que no requiere una suposicién de un modelo en particular, el cual puede sesgar
las intepretaciones de los datos.
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Capitulo 2

Datos observacionales de H|

2.1. La tension con la Constante de Hubble H,

La mayoria de los proyectos que midieron la constante de Hubble Hy han usado
fisica del Universo temprano y tardio, pero los resultados del primero dan valores
diferentes a los del segundo, y no necesariamente se traslapan entre si con las incer-
tidumbres.

Los proyectos que realizaron estas mediciones de Hy (o que las infirieron), usaron
diferentes tipos de observaciones, como es el Fondo Césmico de Microondas (CMB),
Oscilaciones Actsticas Bariénicas (BAO), Cronémetros Césmicos (CC), Cefeidas va-
riables, sirenas estdndar, edades estelares, Punta de la Rama Gigante Roja (TRGB),
estrellas Mira variables, lentes gravitacionales, masers, y Fluctuaciones de Brillo en
Superficie (SBF). Dichos métodos se explican con un poco mas de detalle en las si-
guientes secciones.

Los primeros dos métodos mencionados se llevaron a cabo a grandes corrimientos
al rojo z (Universo temprano), y han obtenido valores de Hy ~ 67km s *Mpc~t. La
radiacién del CMB dio lugar a dos Premios Nobel, en 1978 por el descubrimiento de
Penzias y Wilson en 1965 [37] y a George Smoot en 2006 por el satélite COBE[38],
lanzado en 1992.

Los métodos restantes estan basados en fisica del Universo tardio (bajos z), es decir
que estan basadas en la astrofisica de estrellas. El estudio de las Supernovas tipo
Ia, dio lugar al descubrimiento de la aceleracién del Universo a tiempos tardios en
1998 y fue galardonado con el Premio Nobel en 2011, a Riess y su equipo en el Equi-
po de Supernovas a Altos corrimientos al rojo[3], y a Perlmutter y su equipo en el
Proyecto Cosmolégico de Supernovas[4]. Estos experimentos obtuvieron valores de

Hy ~ 73 km s Mpc1.

Cuando se habla de corrimientos al rojo en esta seccion, asi como se explico en la sec-
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cién [1.2] se refiere a qué tan répido se estd alejando un determinado objeto astrofisico
de nosotros; por ejemplo un objeto que se aleja a 10,000 km/s de nosotros estda a un
. . o k 1 o km | 1~

corrimiento al rojo de[36] z = 10,000%* - - ~ 10,000~ 30000088 = 0.033.

A continuacién se presentan con un poco mas de detalle los proyectos que usaron
estos métodos y una breve descripcion de en qué consisten; algunos de estos proyec-
tos se mencionan aqui gracias al resumen del trabajo de Licia Verde[15][16]. Todo se
resume en la tabla[2.1] junto con los corrimientos al rojo z en los que fueron llevados
a cabo estos proyectos, y para ilustrar estos valores de una mejor manera se muestra

la figura

2.2. Escalera de distancias cosmica

Para determinar distancias a objetos astronomicos que se encuentran muy lejos de
nosotros, en astrofisica se usa la escalera de distancias césmica, la cual consiste en
medir primero la distancia a objetos relativamente cercanos (unos miles de pérsecs)
con distintos métodos, y usar estos resultados para medir objetos cada vez mas lejanos
(desde cientos de miles hasta millones de parsecs). Este método para medir distancias
se ilustra en la figura [2.1

scale of the observable Universe = _
scale of the local supereluster of galaxies I EE——

scale of the local group of galaxies I — Hubble's law
scale of the Milky Way '_ brightest cluster galaxy

supemovae
fundamental plane
Tully-Fisher
SBF
Cepheid variables
spectroscopic methods
trigonometric parallax
@]

=
=

Virgo cluster

M3l
M81

I Coma cluster

I | | | |
1 10 10 10 10 10 100 107 107 101

distance from Sun/pc

=

Figura 2.1: Diagrama que ilustra la escalera de distancias. A la izquierda se encuentran
algunos ejemplos de métodos para medir distancias a escalas bajas, mientras que a la
derecha estan otros ejemplos de métodos para medir distancias a escalas altas, pero
que necesitan de la calibracion de los métodos de la izquierda. Imagen tomada de

[17].
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Nombre Método Valor de H, Corrimiento al
del equipo utilizado [kms™! Mpc™] rojo utilizado z
WMAP (2012) CMB+BAO+SNIa 69.32 £ 0.80 0.08 < z<1.06
Planck (2018) CMB+BAO+SNIa | 67.36 £ 0.54 0<2<10
Abbott et al. (2018) DES+BAO+BBN 67.4715 0.106 < z < 2.40
Haridasu et al. (2018) Cronémetros 68.5£2.9 0.0708 < z < 1.965
cdsmicos
Riess et al. (2016) Cefeidas variables 73.24+1.74 0.0l <2<0.15
Riess et al. (2018) Cefeidas variables 73.48 + 1.66 -
LIGO (2017) Sirenas estandar 7075 ~ (.055
LIGO (2019) 68711 0.09 < 2 <0.35
Verde et al. (2019) Edades estelares 71.0£2.8 11 < zp < 30
de GC
Verde et al. (2019) Edades de 69.3 £ 2.7 11 < zp < 30
estrellas con
muy baja metalicidad
CCHP (2019) TRGB 69.8 £1.9 0.0023 < 2 < 0.15
Yuan, Riess, et al. (2019) 72.4+£2.0 -
Riess et al. (2019) Estrellas Mira 73.6 +3.9 -
variables
HOLiCOW (2019) Lentes 73.37 1% zq = 0.6304, z, = 1.394;
gravitacionales zq = 0.295, z, = 0.654;
zg = 1.693, z, = 0.4546;
zq = 0.661, z, = 1.662;
zg = 0.729, 2z, = 2.316
Reid et al. (MCP, 2008) Masers 748+ 3.1 ~ 0.011
Pesce et al. (MPC, 2020) 73.9+3.0 0.002 < z <0.033
Reid, Pesce, Riess (2019) Masers+TRGB 71.1£1.9 -
Jensen et al. (2000) SBF 72+£23 ~ 0.033

Cuadro 2.1: Tabla comparativa de los proyectos que midieron Hy con el método que
utilizaron y a qué corrimiento al rojo z lo llevaron a cabo. Los que no incluyen dicho
z se deben a que en dicho trabajo no especificaron los corrimientos al rojo utilizados.

2.3. CMB

A través de datos de anisotropias en la radiacion del CMB (Fondo Césmico de
Microondas) se ha podido medir Hy; esta radiacién es la radiacién electromagnética
remanente de la Gran Explosiéon y ocurrié en z ~ 1084[19]. WMAP (2012) obtu-

vo con estos datos Hy =

69.32 + 0.80 km s~ Mpc~ 18], y Planck (2018) obtuvo

Hy = 67.36 & 0.54 km s *Mpc='[19], derivado de los espectros de potencias de la
temperatura del CMB, polarizacion y de lente, ademas de que se basé en el modelo
ACDM; cabe mencionar que tanto WMAP como Planck, ademés de usar mediciones
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del CMB, usaron BAO y SN’s Ia. Como se puede observar de estos valores de Hy,
sus margenes de error son bastante pequenos, del 1.1 % (WMAP) y del 0.8 % (Planck).

WMAP llevé a cabo sus mediciones con corrimientos al rojo de 0.08 < z < 1.06,
mientras que el satélite Planck llevé a cabo las mediciones con 0 < z < 10. E1 CMB
es una importante fuente de informacién del Universo temprano porque es la radiacion
electromagnética mas vieja del Universo, que data de la época de la recombinacidn,
y gracias a ella se puede saber méas sobre el Universo detallado; de hecho el valor de
Hj es predicho con el CMB en el contexto del modelo ACDM. En la seccién se
habla de la radiacion del CMB con mas detalle.

2.4. BAO

Como ejemplo de un proyecto que usé BAO (Oscilaciones Acisticas Bariénicas),

estd el equipo de Abbott (2018) que combind resultados de DES (Dark Energy Sur-
vey), BAO y BBN (Big Bang Nucleosynthesis en inglés, Nucleosintesis de la Gran
Explosiénﬂ en espanol) para constrenir la constante de Hubble, para lo cual asumie-
ron un modelo ACDM, y obtuvo que Hy = 67.4715km s *Mpc™' con medidas de
corrimiento al rojo de 0.106 < z < 2.40[21]. Los margenes de error son pequenos, del
1.6 % (limite superior) y 1.7 % (limite inferior).
Este resultado es independiente de las determinaciones de la constante de Hubble
con anisotropias del CMB (de temperatura y polarizacién), con las distancias tipo
escalera, y con lentes gravitacionales. Se detalla un poco mas el concepto de BAO en
la seccién [L9l

2.5. Cronometros Cdésmicos

Un equipo que usé Cronémetros Césmicos (CC) para calcular la constante de Hub-
ble, fue el de B. S. Haridasu en 2018, en donde obtuvieron un valor de la cons-
tante de Hubble de Hy = 68.5 + 2.9 km s~ Mpc~1[22], con corrimientos al rojo de
0.0708 < z < 1.965; los méargenes de error son un poco mas grandes, del 4.2 %. Este
método consiste en considerar estrellas o galaxias en las que se conozca de manera
precisa su evolucion para asi obtener medidas de la tasa de expansion césmica; tam-
bién se les conoce como relojes estandar, y se describen con un poco mas de detalle
en la seccién [L11)

2.6. Cefeidas variables

Un equipo que ha utilizado el método de las Cefeidas variables -un tipo de método
de las distancias tipo escalera- para medir la constante de Hubble, fue el de SHOES

'BBN se refiere a la época en el Universo donde se formaron determinados elementos ligeros.
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(Supernovas, Hy, para la Ecuacién de Estado de la Energia Oscura) liderado por
Adam Riess en 2016, de donde obtuvieron que Hy = 73.24 + 1.74km s Mpc~!
con corrimientos al rojo de 0.01 < z < 0.15[23], y en 2018 obtuvieron que Hy, =
73.48 £ 1.66 km s~ Mpc~'[24] con Cefeidas que estdn a distancias de nosotros de
1.7kpc < D < 3.6 kpc (no especifican corrimientos al rojo en su trabajo); los marge-
nes de error son del 2.3 % (Riess 2016) y del 2.2% (Riess 2018), lo cual quiere decir
que la medicién del 2018 fue maés precisa al hacerla dos anos después de la prime-
ra. Una Cefeida variable es un tipo de estrella que pulsa radialmente, variando en
didmetro y temperatura y produciendo cambios en la luminosidad con un periodo y
amplitud estables que ya estan muy bien definidos. Asi, se puede conocer la verda-
dera luminosidad de una Cefeida observando su periodo de pulsacién, lo que permite
conocer la distancia a la estrella, comparando la luminosidad conocida con el brillo
observado.

2.7. Sirenas estandar

Otro método para calcular la constante de Hubble son las sirenas estandar, lo cual
hizo el equipo de B. P. Abbott (2017) como parte del proyecto LIGO; usaron el evento
GW170817 (fusién de un sistema binario de estrellas de neutrones) a un corrimiento al
rojo de z ~ 0.055 como una sirena estandar para medir la constante de Hubble, para
lo cual combinaron la distancia a la fuente inferida inicamente de la senal de la onda
gravitacional, con la velocidad de recesiéon inferida de medidas de corrimiento al rojo
usando los datos electromagnéticos. Asi obtuvieron Hy = 7073% km s~ Mpc1[25], el
cual es consistente con los valores obtenidos con métodos de la escalera de distancias
coésmica, aunque es completamente independiente de ellos; los margenes de error son
bastante grandes, del 17.1 % (limite superior) y 11.4 % (limite inferior), pues midieron
solo un evento, y se necesitarian mas para hacer una mejor estadistica. Dos anos
después usaron el mismo evento (GW170817) junto con detecciones de agujeros negros
binarios, con corrimientos al rojo de 0.09 < z < 0.35, y obtuvieron una medida
actualizada de Hy = 6873* km s~ ' Mpc~![26]; los mérgenes de error siguien siendo
bastante grandes, del 20.5 % (limite superior) y del 10.2 % (limite inferior). Las sirenas
estandar son eventos generadores de ondas gravitacionales cuya teoria permite estimar
la forma y la intensidad de las ondas emitidas; la intensidad de las ondas observadas
permite calcular la distancia al evento (en analogia con las candelas estandar y las
ondas electromagnéticas, por ejemplo Cefeidas o Supernovas de tipo Ia).

2.8. Edades estelares

En el 2019, el equipo de Licia Verde calcul6 la constante de Hubble usando edades
estelares de cumulos globulares y de estrellas de muy baja metalicidad, al combinar
constricciones en la edad del Universo ¢ con estimados del parametro de densidad de
materia €2, o (ya que en el modelo ACDM t;; y Hy estén relacionados con 2, via la
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ecuacion 2, g = 871'Gﬁ:'))m—l_,[(2t:to)). Asi, obtuvieron valores de Hy = 71.0£2.8 km s ' Mpc~!
0

para ctimulos globulares vy Hy = 69.3 & 2.7 km s~ ' Mpc—! para las estrellas con muy

baja metalicidad, y llevaron a cabo estos calculos con corrimientos al rojo de formacion

estelar zy en el intervalo de 11 < z;y < 30[I5]. Los margenes de error son del 3.9%

para el caso de cimulos globulares y del 3.8 % para el caso de estrellas con muy baja

metalicidad.

2.9. Punta de la Rama Gigante Roja

En el 2019, el proyecto CCHP (Carnegie-Chicago Hubble Program) usé el método
de calibraciéon de TRGB (Tip of the Red Giant Branch en inglés, Punta de la Rama
Gigante Roja en espanol) en Supernovas de tipo la, y con corrimientos al rojo de
0.0023 < z < 0.15 obtuvo un valor de Hy = 69.8 & 1.9km s~ Mpc~1[27], el cual se
encuentra en medio del rango de la tensién de Hubble actual; el margen de error es
del 2.7%.

Otro equipo que en ese mismo ano uso este método para calcular Hy fue el de Yuan,
Riess, et al., el cual calibré las magnitudes de la TRGB en la Gran Nube de Magalla-
nes y en SN’s Ta para obtener Hy = 72.4 4+ 2.0 km s~ Mpc~1[28]; el margen de error
es del 2.8 %.

El método de TRGB es bastante preciso y es paralelo al de las Cefeidas pero in-
dependiente de las distancias tipo escalera. También este método usa estrellas en
poblaciones estelares viejas (de Poblacién II); en particular, usa la luminosidad de las
estrellas més brillantes de la rama gigante roja (RGB, la cual es la parte de la rama
gigante donde ocurre la ignicién de helio en el curso de la evolucion estelar; es la etapa
que le sigue a la secuencia principal para estrellas de masas bajas a intermedias) en
una galaxia como una candela estandar para medir la distancia a esa galaxia.

2.10. Estrellas Mira variables

Otro método para obtener el valor de Hj es el de las estrellas Mira variables,
por Riess et. al (2019); usaron observaciones (en el infrarrojo cercano) por el HST
(Hubble Space Telescope) de estrellas Mira variables en la galaxia NGC 1559 -en la
cual se encuentra la Supernova de tipo Ia 2005df- que se encuentran a distancias de
5 Mpc < D < 50 Mpc de nosotros (no especifican corrimientos al rojo en el trabajo),
y obtuvieron un valor de Hy = 73.6+3.9 km s~ Mpc~'[29] (con un margen de error de
5.2%); esto es parecido al valor derivado usando Cefeidas y varias Supernovas de tipo
Ia calibradoras. Las Mira variables son estrellas pulsantes altamente evolucionadas
y con bajas masas, y caracterizadas por sus colores muy rojos. Estas estrellas son
lo suficientemente masivas que han sufrido fusiéon de helio en sus niicleos pero son
menores a dos masas solares.
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2.11. Lentes gravitacionales

La colaboraciéon de HOLICOW (H, Lenses in COSMOGRAIL’s Wellspring, 2019)
obtuvo un valor de la constante de Hubble, de su andlisis a cinco sistemas de cudsares
a través de lentes gravitacionales fuertes, de Hy = 73.3" 1L km s ' Mpc™' (con un
margen de error de 2.3 % para el limite superior y 2.4 % para el limite inferior), con
cinco pares de corrimientos al rojo de los lentes z5 y de las fuentes z,: z4 = 0.6304,
zs = 1.394; z4 = 0.295, 2z = 0.654; 24 = 1.693, zs = 0.4546; z4 = 0.661, z, = 1.662;
zg = 0.729, z, = 2.316[31]. Esta medicién de Hy es independiente de las mediciones
de la escalera de distancias local pero estda de acuerdo con ellas.

Las lentes gravitacionales se refieren a que cuando la luz de un objeto distante (fuente)
llega a nosotros, se ve curveada debido a que atraves6 un objeto muy masivo (lente).

2.12. Masers

Mark Reid en el MCP (Megamaser Cosmology Project, 2008) presenté mediciones

de cuatro masers, los cuales son una fuente natural de emisién estimulada de lineas
espectrales, por lo general en la parte del microondas en el espectro electromagnético;
en otras palabras son, por ejemplo, galaxias que su luz actiia como un tipo laser y
se pueden usar para determinar distancias. Dicha emisién puede ocurrir en nubes
moleculares, cometas, atmosferas planetarias, o atmésferas estelares. Al combinar los
masers, medidos a distancias de D > 20 Mpc de nosotros y con una velocidad de
recesiéon de 3325km s™! (es decir, z ~ 0.011), se obtuvo un valor de la constante
de Hubble de Hy = 74.8 + 3.1 km s~ 'Mpc~'[32], con un margen de error del 4.1%.
Asimismo, en el 2019 Reid, Pesce y Riess calcularon la distancia a la galaxia NGC
4258 (D = 7.576 £ 0.082(estat) £+ 0.076(sist) Mpc) gracias a que contiene masers de
agua en su nucleo. Con esta distancia, calibraron la magnitud absoluta de la TRGB
y, como consecuencia, determinaron que Hy = 71.14+ 1.9 km s~ Mpc~1[33]; el margen
de error es del 2.7%.
El ano siguiente, en el 2020, Reid et al. midié la constante de Hubble a partir de
mediciones mejoradas de distancias a cuatro galaxias (las mismas que consideré el
MCP, y que se encuentran a corrimientos al rojo de 0.002 < z < 0.033) que contienen
megamasers; la Hy que obtuvieron fue de Hy = 73.9 £ 3.0km s ! Mpc~?
margen de error del 4.1 %.

, y tiene un

2.13. Fluctuaciones de Brillo en Superficie

Un ultimo método por mencionar son las SBF (Surface Brightness Fluctuations en
inglés, Fluctuaciones de Brillo en Superficie en espanol), las cuales son indicadores
de distancia que se usan para estimar distancias a galaxias, y es 1util a 100 Mpc;
las amplitudes de estas fluctuaciones son mas notorias en las longitudes de onda en
el infrarrojo que en el 6ptico. Este método mide la varianza en la distribucion de
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luz de una galaxia que surge de fluctuaciones en los nimeros y luminosidades de
estrellas individuales. También cabe resaltar que el método es independiente del uso
de Supernovas de tipo la y se calibra con Cefeidas, TRGB y modelos de poblacién
estelar. El valor obtenido por el equipo de Jensen (2000), a un corrimiento al rojo de
z >~ 0.033, fue de Hy = 72 £ 2.3km s~ ' Mpc~'[35][36], con un margen de error del
3.1 %.

2.14. Discusion sobre la tension con H|

Los valores de la constante de Hubble H, considerados en este capitulo se pueden
apreciar con mas claridad en la figura obtenida a partir de los datos de la tabla
2.1} en dicha grafica se ilustra la discrepancia que hay al medir Hy con diferentes
métodos, con valores que van desde 67.36 & 0.54 km s~ Mpc~! (Planck 2018) hasta
74.8 £ 3.1 km s ' Mpc™t (MCP 2008).

Al menos con los valores incluidos en este capitulo, se ve que hay seis que estan
cercanos a 67 km s~ Mpc™! (los primeros siete de la figura , de abajo hacia arriba)
y once estan cercanos a 73 km s~ Mpc™! (los tltimos once, de arriba hacia abajo). Si
se hace un aproximado de la edad del Universo sacando los inversos de estos valores
de Hy y haciendo la conversién de 1 megapdarsec (ecuaciones y (1.28)), se tiene
que:

Hy ~ 67Tkms *Mpc ™ — ty ~ 14.6 Gyr, (2.1)

Hy~T73kms *Mpc™' — ty ~ 13.4Gyr, (2.2)

de donde se ve que entre un valor de Hy al otro, hay una gran diferencia de lo que
seria la edad del Universo, de al menos 1 Gyr.

Asimismo, cada valor tiene su margen de error, unos mas grandes que otros, co-
mo por ejemplo el de Planck (2018) es el que tiene el error més pequetnio (del 0.8 %)
mientras que los de la colaboracién LIGO (2017, 2019) son los que tienen el error més
grande (del 17.1 % y 20.5 %, respectivamente); al menos en estos ultimos, como para
obtener el valor de Hj usaron un solo evento de ondas gravitacionales, era evidente
que el error iba a ser muy grande, pues se necesita una muestra de datos mas grande
para hacer una mejor estadistica.

Actualmente se dice que hay una tensiéon entre el valor de la constante de Hubble
que obtuvo Planck -porque fue uno de los experimentos que dedujo Hy de forma
precisa-, y entre la que se obtiene al considerar observaciones locales, como por ejem-
plo las de Riess et al. (2018) -porque conforme pasan los afios las mediciones las hace
cada vez mas precisas, ademas de que sus mediciones no tienen una teoria de fondo-,
pues obtienen valores que no coinciden y que ni con los margenes de error se traslapan.

Es importante mencionar que Planck infirié el valor de Hy a través del CMB en
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el contexto del modelo estandar cosmolégico, y el problema con esto es que la inter-
pretacién del CMB por este modelo puede ser incorrecta, dando como resultado un
valor erréoneo de Hy. En cambio, la mayoria de los demas proyectos que han medido
Hy, como por ejemplo Riess con su equipo, lo han hecho con observaciones astrofisi-
cas, en su mayoria con Cefeidas y SN’s Ia; conforme pasan los anos, los instrumentos
de medicién van siendo cada vez méas precisos y, por tanto, las mediciones de Hy son
cada vez mas precisas, asi como los méargenes de error. El problema con este tipo
de mediciones es que acarrean errores sistematicos, como por ejemplo al calibrar los
instrumentos con los que se haran las mediciones, o si se usan filtros.

Con lo anterior se tiene la pregunta entonces, de si la tension puede ser causada
debido a que hay fisica nueva que se debe agregar al modelo ACDM, o se debe pro-
poner una nueva teoria, o si hay errores sisteméticos que no se estan considerando a
la hora de hacer mediciones locales.

En la actualidad se han publicado una gran variedad de articulos en donde inten-
tan dar una explicacion del por qué existe esta tension y cémo se podria arreglar.
Algunos ejemplos son: partir de la teoria de la Relatividad General de Einstein pero
modificando la ecuacién de estado[79]; extensiones al modelo ACDM[54]; interacciones
de materia oscura con neutrinos[80]; decaimiento de materia oscura a una particula
sin masa y otra con masa[81]; interaccién de energia oscura con materia oscura[82] [83],
solo por mencionar algunos.

En los proximos dos capitulos se abordan dos maneras de tratar de aliviar la ten-
sién con la constante de Hubble Hy: la primera, la cual se discute en el capitulo [3]
agrega fisica nueva al Universo temprano, a través de unas particulas relativistas ex-
tra a la densidad de radiacidn; la segunda, la cual se discute en el capitulo [d] consiste
en una teoria extendida de la gravedad, la llamada Gravedad Teleparalela. Estas pro-
puestas no resuelven el problema de la tension pero si dan una idea de cémo se podria
aliviar.
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yectos.
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Capitulo 3

Propuesta de solucion con grados
de libertad extra

3.1. Introduccion

Ya que se presentaron los principales proyectos que han medido Hy, se pudo notar
que los resultados obtenidos en el Universo temprano, y que se basan en el modelo
estandar cosmolégico, tienden a valores de Hy ~ 67 km s~ 'Mpc~!, mientras que los
de mediciones locales tienden a Hy ~ 73 km s~ *Mpc™t, por lo que claramente hay
una discrepancia entre los valores obtenidos; a lo anterior se le conoce como la tensién
con la constante de Hubble. Para identificar qué es lo que puede causar esta tensién, se
necesitaria mejorar las medidas locales y enfocarse en mejorar la precision, exactitud,
y disenio experimental, para controlar los efectos sistematicos en las medidas. Una
opcién para intentar explicar la tensién es tratar de agregar fisica nueva al modelo
estandar cosmoldgico (ACDM, seccién [L.6).

En el presente capitulo se presenta una propuesta para aliviar la tension, inspira-
da en un trabajo que esta elaborando mi director de tesis, el Dr. Axel De la Macorra
(De la Macorra, A., et al., work in preparation), en la que se considera una canti-
dad de grados de libertad (d.o.f., degrees of freedom en inglés) relativistas extra en
el Universo temprano para, de esta manera, poder reducir el horizonte de sonido en
la época de la recombinacién, y que resulte en un valor de la constante de Hub-
ble mayor al inferido por Planck con el CMB[19]; lo anterior se da debido a que el
pardmetro de Hubble es inversamente proporcional al horizonte de sonido (ec. (1.51))).
En la seccién [3.2] se explica a detalle la teoria detras de la propuesta, incluyendo las
ecuaciones que habitualmente se usan en cosmologia, ademas de los datos observa-
cionales ttiles para esta propuesta. En la seccion se muestran las ecuaciones que
se resolvieron numéricamente para tratar de arreglar la tension, asi como los resulta-
dos mas relevantes; los calculos de esta seccién fueron hechos por mi y atn no estan
publicados. Por ultimo, en la seccion se muestran las conclusiones de este capitulo.
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3.2. Desarrollo de la propuesta

Antes de empezar a explicar el desarrollo de la propuesta, es importante tener
en cuenta que, cuando se mencione que un parametro se extrajo del trabajo Planck
(2018) (Ref. [19]), el pardmetro se obtuvo de la cuarta columna de la tabla 2 de di-
cho trabajo, la cual considera datos del espectro del CMB de TT (de anisotropias
de temperatura), TE (de anisotropias de temperatura con polarizacién), EE4+bajoE
(de polarizacién) con limites del 68 %, y en conjunto dan bdsicamente la medicién
de la luz con polarizacién del CMB. Asimismo, en todo el capitulo se considera un
Universo plano, es decir £ = 0 en la ecuacién de Friedmann ([1.14)).

Uno de los parametros que se puede tomar como fijos, pues ha sido medido de manera
precisa por Planck, es la escala angular de los picos del CMB[19] 6. = 6(a.), donde
a, es el factor de escala en la época de recombinacién; 6, esta dada por el cociente
entre el horizonte de sonido comévil en la recombinacién rs(a,) -la cual representa
la distancia de las perturbaciones en el fluido de fotones y bariones, en la época de
la recombinacién (ec. (L.51))- con la distancia diametral angular comévil Dy(a,) -la
cual mapea la distancia a un angulo subtendido en el cielo, o la distancia que le tomo
a los fotones del CMB llegar a nosotros (ec. ((1.53)))-:

(3.1)

Asi, si se quiere mantener constante la 6, medida por Planck, hay que disminuir la
rs y D4 en la misma proporcion, haciendo pequenos cambios en otros parametros
cosmoldgicos, como lo es la densidad de radiacién y la constante de Hubble.

La propuesta de solucién consiste en agregar una cantidad de particulas extra (o
d.o.f. extra) a la densidad de energfa p (0 a N.ss) en el Universo temprano, es decir,
hasta un cierto corrimiento al rojo critico z. (o factor de escala critico a.) para reducir
el horizonte de sonido ry, y después de esta a. dichas particulas extra desaparecen.
Esta disminucion de r, se da porque la cantidad de particulas esta relacionada con
el parametro de Hubble H y este es inversamente proporcional a 7y, mediante las

ecuaciones ((1.14)) y (1.51)).

Consideremos dos modelos para abordar el problema: el primero es el modelo estandar
(ACDM), en el que se considera la cantidad de particulas que ya se conocen en el mo-
delo estandar. Los parametros que en este capitulo tengan subindice sm indican que
se consideran dentro del modelo estandar. En este sentido, la ecuacién de Friedmann

es (cc. (L1)):

e
Hs2m = Tpsma (3-2>

donde pg,, es la densidad de energia y H es el pardmetro de Hubble en el modelo
estandar. Supongamos que el valor de la constante de Hubble considerado en este
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modelo es el inferido por Planck[19],
Hyn(a(to)) = Hon(ao) = Ho(Planck) = HE = 67.27 £ 0.60km s Mpc™, (3.3)

donde ?; indica el tiempo actual; en este capitulo, cada vez que se tenga un parametro
con subindice cero se refiere a dicho parametro evaluado al dia de hoy.

El segundo modelo es el modelo estandar junto con una cantidad extra de particulas
en un cierto periodo del Universo temprano. Los parametros que en este capitulo
tengan subindice exsm indican que se consideran dentro del modelo estandar junto
con las particulas extra. La densidad de energia en este modelo, pezsm, €s la densidad
en el modelo estandar, p,,, mas la densidad de particulas extra, pe,:

Pexsm — Psm + Pex- (34)

Esta densidad esta definida en un rango de a < a. < a,, donde a. es un factor de
escala critico y a, es el factor de escala en la época de recombinacién; en el caso de
a > a. se tiene que p., = 0. Asi, la ecuacion de Friedmann en este modelo es:

81G
Hezxsm = T(psm + pex)a (35)

y el valor de la constante de Hubble considerado es el medido por Riess[20],
Hepom(ag) = Ho(Riess) = HIY = 74.03 £ 1.42km s Mpc ™. (3.6)

Para relacionar estos dos modelos se recurre a la definicién de la escala angular en la
época de la recombinacién 6, (ec. (3.1])); esta cantidad fue precisamente medida por
Planck[19], con

1006 (a,) = 1.0411 (3.7)

= 6(a,) = 0.0104. (3.8)

De esta manera, debe pasar que con los dos modelos esta cantidad sea la misma, es
decir,
Ts<a*)sm . Ts(a*>e:vsm

0, = = , 3.9
DA(CL*)sm DA(a*)e:rsm ( )
o equivalentemente,
S * ) S D * /ST
Tol@uom _ _Da@ren (3.10)
rs(a*)ezsm DA(a*)eacsm
y como D a(ay)sm X ﬁ YV Da(ay)exsm X ﬁ (ec. (1.53))), entonces
0 0
D a(ay)sm HE  74.03
a@)om , Hy = 1.10049. (3.11)

Da(a)ewsmn  HEY — 67.27

Esta ultima aproximacién implica que el horizonte de sonido en el SM 7 (ay) s, €s ma-
yor que en el EXSM 7 (ay)ersm; igualmente, dicha aproximacion implica que D 4(ay)sm
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es mayor que D 4(ay)ezsm- Mas adelante se calcula el valor exacto de D 4(a,) en ambos
modelos (ec. (3.42))) y se confirma que el del SM es mayor que el del EXSM.

Para relacionar el pardmetro de Hubble H con el nimero de d.o.f. relativistas Ny,
primero relacionemos este ltimo con la densidad de energia. Como vimos en la sec-
cion , la densidad de energia en el SM estd compuesta por materia (bariones y
materia oscura), radiacién y energia oscura, es decir:

Psm = Pm T Pr + PA, (312)

mientras que en el EXSM a la densidad de energia del SM se le agrega una densidad
de particulas extra p.;, esto es:

Pexsm = Pm + Pr + PA + Pezxs (313)

con la evolucién de cada una de las densidades, en términos del factor de escala a,
dada por:

3 4
Pm (@) = pm, (@> . pr(a) = pr, <@) ,  pa = constante, (3.14)
a a

y la pe, se explica mas adelante (véase ec. (3.24))); los valores con subindice 0 indican
que se trata de la densidad correspondiente a la época actual. Como hipdtesis de
trabajo se consideran las mismas densidades de materia y radiacion en los dos modelos
-debido a que la contribucion de particulas en el modelo estandar estd bien medida-
(pero la densidad de energia oscura no es la misma), es decir, si por simplicidad al
SM le llamamos modelo A y al EXSM modelo B, y usamos las ecuaciones (|1.18)) y

(1.19), se tiene que

Do = Prg = U (0 = Q8 (p7)P (3.15)
HA)Q (HP)Z
QB — ( 0 QA _ 0 QA ' q
= mo (Hég)g mo (Hé{)Q mo (3 6)

donde los parametros de densidad con superindice P y R denotan si son los valores
deducidos por Planck y Riess, respectivamente. Las ecuaciones anteriores son para el
caso de materia, y el mismo célculo se puede hacer para el caso de radiacién; la ecua-
cién (3.16) muestra la relacion entre la cantidad de materia en el modelo B con la del
modelo A, y sélo difieren por el cociente de la constante de Hubble en los dos modelos.

Ahora, usando la ecuacién de Friedmann ([1.14]) para un Universo plano en los dos
modelos y considerando que en el modelo B se agregan particulas extra:

(G

H" = \/T(pé+pf+pﬁ), (3.17)
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87rG
a° = 3 (pg—i—p?"f'pﬁ'f_pex)

G

=\ =3~ (P +P7 PR+ Pea)-

De las ecuaciones anteriores es evidente que el parametro de Hubble H no es el mismo
para ambos modelos: la densidad de materia y radiacién son las mismas pero lo que
cambia es la energia oscura y la densidad de particulas relativistas extra.

(3.18)

Ahora, si en las expresiones de H anteriores se usa la ecuacién que da la evolu-
cién de la densidad de las especies de materia en términos del factor de escala (3.14]),
la definicién del parametro de densidad , y la definicién de la densidad critica
, se obtiene para cada modelo:

HA = B\ 0,073+ Qpa— + 0 (3.19)

HP = H(?\/Qﬁoa—?’ + QB a4 Qepa™ + QF (3.20)

donde se hizo ay = 1, y las particulas extra evolucionan como radiaciéon por suponer
que son relativistas (véase ec. ) Usando que la suma de los parametros de
densidad debe ser 1 (es decir que el parametro de densidad total debe ser 1, ec.
(1.20])) para un Universo plano, las ecuaciones anteriores se pueden reescribir como

HA — H§\/1 + 04 (a3 — 1) + QA (a* — 1), (3.21)

(Hg')? . _ _
HB — Hé%\/l + (HE%P Q4 (a3 = 1)+ Qi (a4 = 1)] + Qe (a™ = 1), (3.22)
donde en el caso del modelo B (ec. (3.22))), se usé la ecuacién (3.16)) y la ecuacion del
parametro de densidad total escrita de la siguiente manera:

Q. =1-08 —QF —Q,,. (3.23)

De las ecuaciones anteriores se puede ver como difiere H del modelo B con la del
modelo A: tienen la misma cantidad de materia y de radiacién pero no de energia
oscura, ademds de que hay un factor (el cociente de la constante de Hubble en los
dos modelos) que multiplica a las cantidades de materia y radiacién; asimismo, en el
modelo B se incluye la cantidad de particulas extra.

Las particulas relativistas que entran dentro de la densidad de radiaciéon en el SM son
los fotones () y neutrinos (v), junto con la cantidad extra de particulas considera-
das en el EXSM. Como la radiaciéon del CMB se puede considerar un cuerpo negro,
entonces la densidad de energia de radiacion es proporcional a la temperatura a la

39



cuarta potencia. De esta manera, las componentes de radiacion tienen las siguientes
densidades de energiaﬂ:

2 2 2

py = g—ogvTﬁ, py = %(Z)%Tf, Pez = %(Z)ngfw (3.24)
donde el factor de (7/4) en la densidad de neutrinos tiene que ver con la suposicién
de que estos son fermiones de Majorana, es decir que se supone que los neutrinos son
su propia antiparticula; por convencién, también se le agrega este factor a la densidad
de particulas extra. Se tomo por simplicidad ¢ = A = kg = 1. Los d.o.f. ¢ dan una
descripcion de como el niimero de diferentes particulas evolucionan.

Usando la relacién (T,,/T;,)* = (4/11)2 f|y g, = 2[1], se tiene que

w2 TN ou T TN/ ANE,, TN/ 4\3
po=55(1)a = 5o () () T =a(5) () o (3.25)

es decir que se puede expresar la densidad de energia de neutrinos en términos de la
de los fotones. Definiendo N, = g, = 3.04d§| y tomando por convencion 1., = T,
podemos definir la densidad de energia efectiva como una suma de la densidad extra
y la de neutrinos, es decir,

WYZR%
peff:Neff<§) (ﬁ)gpw Ness = Ny, + Ny (3.26)

Por tanto, la cantidad total de radiacién es|I]

TN/ 4\3
Pr = Py + Pefr = Py (1 + Negy (g) (ﬁ) 3>, (3.27)

siendo N, la contribucién extra de particulas relativistas al SM (N ;s = N, = 3.046
para tres neutrinos y si N, = 0). También se pueden definir los d.o.f. en el SM,
EXSM y los extra, si se toma T, = T}:

=14 M(5) (37)" (325
Jex = Nex(@ (%)4/3, (3.29)
Gexzsm = 1+ Neyy (g) <%>4/3, (3.30)

'Las constantes de proporcionalidad entre la densidad de energia y la temperatura se obtienen
con un anlisis de mecénica estadistica; para ver la derivacién se puede consultar la Ref. [53].

2Esta relacién viene de la conservacién de la entropia antes y después de la aniquilacién de
electrones (e™) y positrones (e').

3Que el valor de grados de libertad de los neutrinos N, sea igual a 3.046 y no a 3, tiene que ver
con que los 3 tipos de neutrinos del modelo estdandar no estaban completamente desacoplados en la
aniquilacion electron-positrén.
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lo cual resulta en el siguiente pardmetro de densidad de las particulas extra, en térmi-
nos de N.,:

OION
Qem Pea = Jea = CAS = (331)

— 173"
Pexsm Jexsm 1+ (3046 + Nea}) <%> <%>

Asi, metiendo la ecuacion (3.27) en la (3.22)), el pardmetro de Hubble en el EXSM se

puede reescribir de la siguiente forma:

7

H(a)ewsm = Hé%\/ 1+Qf (a7 —1) + Qf (1 + Neff(@) (

4
11

)§>(a_4 ~1). (3.32)

En el caso del SM, el parametro de Hubble se puede escribir de la siguiente manera:

TN/ 4\3
H(a)sm = Hé:.\/l + err)zo (a3 —1)+ Q% (1 + Nu<§) (ﬁ) 3)((1_4 —1). (3.33)
Las ecuaciones ([3.33)) y (3.32)) son ttiles en la siguiente seccién, para resolver las in-
tegrales de ry y Day.

Para concluir esta seccién, cabe mencionar que se usaron los siguientes valores[19]:

Qyohy = 0.02236, Q. hg =0.1202, Q,, ke = 0.1432, Q. hd = 2.469 x 1077,

(3.34)
donde los subindices b, ¢, m y v denotan la cantidad de bariones, materia oscura
fria, materia (bariones + materia oscura fria) y fotones, en ese orden; asimismo, estos
pardmetros dependen de los valores de hg = Hy/100: el de Riess, hif = 0.7403 para el
EXSM y el de Planck h{ = 0.6727 para el SM. Se usaron los valores de la ec.
porque estan en términos de Hy, por lo que se tiene la libertad de poner el valor de Hy
dependiendo del modelo que se considere. También se puede notar que los parametros
de densidad €2 para los dos modelos son diferentes, y varian dependiendo del valor
de Hy en cuestion, a diferencia de las densidades p de materia y radiacién que, por
hipotesis de trabajo, son iguales en los dos modelos.

3.3. Resultados y discusion

En esta seccion, es importante mencionar que los célculos fueron hechos por mi y
aun no estan publicados.

Con las herramientas de la seccién anterior podemos calcular el horizonte de soni-
do (ec. (1.51))) en el SM y en el EXSM, con las siguientes expresiones, y usando las
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ecuaciones (3.33)) y (3.32):
[ Cf
rs<a*)sm = /ai CLZHsmda

A% P
C
:/ S da’
4
a; 3

gL ag -+ o (14 85(1) (3)

Q% CR
s
Ts(a*)exsm :/ 2 da
a; O ezsm

Qc R

= / CS
4
a; 3

a2H§\/1 +Qf (a2 -1)+Qf (1 + (Vo + Nez) (%) <%>

s R
C
+ / > da,
Qc

1+ 0w -1+ 0 (148, (2) (2) )@ -1
(3.36)

donde  Q,,,h3 = 0.1432, Q. hd = 2.469 x 107° (ec. (3.34)), la velocidad del sonido
¢, viene dada por la ecuacién ((1.52)), es decir,

1

% 0\
\/ 31+ dam)
con valores de (2, y {2, tomados de la ecuacién -ademas se puede notar que
el valor de ¢4 depende del valor de hy que se maneje-, a; es un factor de escala inicial
muy pequeno (también puede ser cero y la integral en cuestion se puede resolver),
a, = 9.314 x 107* es el factor de escala en la época de la recombinacién[19], a. con
a; < a. < a, es el factor de escala critico en donde se cuenta la cantidad de particulas
relativistas extra y, ademas, domina la radiacion.
Las cantidades de radiacion se calcularon con las ecuaciones , , hi =
0.7403 y, como la ecuacién depende de N,y (dada por la ec. (3.26)), los valores
que se usaron fueron de N.¢r = 4, 5,7, obteniendo como resultado:

o = Qpohg = 0.02236, Q. hi =2.469 x 1077, (3.37)

Nepr =4 = (Qg)ewsm = 8.59769 x 1077,
Negr =5 = (g )emsm = 9.62083 x 1077, (3.38)
Nepp =T = (g )ewsm = 1.16671 x 107,

Asimismo, la integral en la ecuacion se dividié en dos integrales, para consi-
derar en la primera las particulas extra y, después de a., estas particulas desapare-
cen. La diferencia entre las ecuaciones y es que se usaron los valores
hY = 0.6727 y hlt = 0.7403 en 74(ay)sm ¥ 7s(x)ezsm, respectivamente, ademds de que
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Figura 3.1: Grafica de rs(as)essm como funcién de a. para N.rr = 3.046,4,5,7.

en el EXSM se agregd una densidad extra en la radiacion, parametrizada por N.,. Se
resolvieron estas integrales numéricamente usando Mathematica, de donde se vario
ac en la rg(ay)essm en el intervalo a; < a. < a, para N.sr = 4,57, es decir para
N, = 0.954, 1.954, 3.954, y con una a; = 1 x 1075,

De la gréfica de 75(a)ezsm como funcién de a. obtenida en la figura , para Nesp =
3.046,4,5,7, se puede concluir que si se aumenta N,s¢ disminuye r,; ademds se com-
probé que 7s(ay)sm > 7s(Ay)ersm para a < a. < a,. Como el objetivo es mantener
constante la 6, de la ecuacion -lo cual es equivalente a tener la igualdad en la
ecuacion (3.10)-, se calcularon las distancias diametrales angulares D 4(a,) en el SM
y EXSM (ec. (1.53])), metiendo las siguientes expresiones (considerando un Universo
plano, £ = 0) en Mathematica:

0 da
DA(G/*)sm :/

a’H,,

a0 da
_ / : 7
A%

a2Hg’\/1 + 08, (@ = 1)+ 92 (14 N,(2) (%)) @ - 1)
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W da
DA (a*>emsm = /

2
a Hexsm
ao da

1 Y

- a2H§\/1 + 08 (0= = 1)+ 08 (14N, (1) (1)) @ = 1)
(3.40)

de donde la tnica diferencia entre estas ecuaciones es el valor de hy (de Planck o de
Riess). Cabe mencionar que en las integrales de D4 no hay contribucién de particulas
extra (parametrizada por N..), pues las integrales estan tomadas después de a, y, por
hipotesis, las particulas extra se consideran antes de a,. De esta manera, al resolver

las integrales (3.39)) y (3.40) en Mathematica, se obtuvo que:

Dy(ay)sm = 13,886.9 Mpc, Da(as)exsm = 13,627.1 Mpc, (3.41)
DA(G*)sm

= ——— =1.01907. 3.42

DA(&*)exsm ( )

Algo importante a mencionar es que, para obtener tanto D4 como r, en unidades
de Mpc, se multiplicaron las respectivas definiciones (ecuaciones y en
el caso de Dy, v y en el caso de ry) por ¢ = 299,792.458 km/s. De la
ecuacion se puede comprobar que la distancia angular diametral en el SM es
mayor que en el EXSM. Asi, se hizo coincidir el cociente de los horizontes de sonido
en los dos modelos con el valor fijo en la ecuacién , donde se obtuvo una r, en
el SM de:

Ts(Gs)sm = 143.253 Mpe, (3.43)
y los valores de a. que logran esto son:
Nep = 0.954 — a. = 3.40576 x 107* — 2, ~ 2,935, (3.44)
Nep = 1.954 — a. = 1.36181 x 107 — 2, ~ 7,342, (3.45)
Nep = 3.954 — a. = 7.32861 x 107° — 2, ~ 13, 644, (3.46)

es decir, a mayor cantidad de particulas extra anadidas al modelo estandar, menor
es el factor de escala en lo que esto pasa o, equivalentemente, la época a la que pasa
esto es cada vez mds lejana de la época actual. Con estas a. se obtuvo una rs(a.)ezsm
de

Ts(Gs)exsm = 140.572 M pc, (3.47)

de la cual se puede ver que efectivamente es menor a 74(a.)sm (ec. (3.43).
Para verificar que se hayan obtenido valores de r, y D4 razonables con resultados

ya publicados en la comunidad cosmolégica (por ejemplo Planck, con una 7s(a,) =
144.39 Mpc[19] y Da(a.) = 13,883.6 Mpd)), si se hace el cociente entre la 7(a.)sm

4El valor de D 4(a,) se calculé usando los valores de r4(as) y 6, obtenidos por Planck y susti-

tuyéndolos en la ec. (3.9)
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(ec. (3.43) y Da(ay)sm (ec. (3.41))), calculadas numéricamente, se obtiene una 6, de:
6. = 0.0103. (3.48)

Igualmente, al hacer el cociente entre la 75(as)ersm (€c. (3.47)) v Da(as)ersm (ec.
3.41))), calculadas numéricamente, se obtiene una 6, idéntica a la de la ecuacién
3.48)); esto significa que se cumplié con el objetivo de reducir r; y D4 en este nuevo
modelo EXSM, en la misma proporciéon para que dé lo mismo al hacer el cociente de
estas distancias en el modelo estandar; ademas, se comprobé que las distancias obte-
nidas en este trabajo son del mismo orden de magnitud que las distancias registradas
por Planck y, por consecuencia, la 6, obtenida en este capitulo es congruente con el
valor que midi6 Planck (ec. (3.8])), de 6.(Planck) = 0.0104.

Asimismo, con la ecuacién (3.31]) se puede calcular el parametro de densidad de las
particulas extra para cada caso de N,,:

Nep = 0.954 — Q. = 0.113528, (3.49)
N.p = 1.954 — Q., = 0.207801, (3.50)
Nep = 3.954 — Qp = 0.346745. (3.51)

Al analizar todas las soluciones, en la primera en la ecuacién se tiene un nutmero
de d.o.f. efectivo, N.s¢ = 4, un poco mayor al que se tiene en el SM, de N, = 3.046,
que implica una €., = 0.113528 (ec. (3.49))); ésta seria entonces la contribucién de
particulas extra relativistas al modelo estandar, la cual es menor a cualquier pardme-
tro de densidad de materia considerado en este capitulo. Cabe mencionar que la
cantidad de energia oscura en este caso, si se hace uso de la ecuacién y los
valores de €2,,,,, 2., ¥ e, correspondientes, es de Qfo = (0.626261.

En la segunda solucién (ec. (3.45))) se tiene un ntimero de d.o.f. efectivo mayor respec-
to al anterior (Nesp = 5), por lo que Q, = 0.207801 (ec. (3.50))), el cual es parecido
al parametro de densidad de materia inferido por Riess, de Qﬁo = 0.260125. En este
caso, haciendo un calculo parecido al de la solucién anterior, se obtiene una cantidad
de energfa oscura de QF = 0.531978.

En la tercera y tltima soluciéon (ec. (3.46))) se tiene un nimero de d.o.f. efectivo mayor
respecto al anterior (N.ss = 7), por lo que Q., = 0.346745 (ec. ), el cual es pa-
recido al parametro de densidad de materia inferido por Planck, de Qﬁo = 0.315032.
Para este ultimo caso, la cantidad de energia oscura obtenida es de Qfo = 0.393013.

De estos resultados podemos corroborar que, entre mas d.o.f. extra relativistas se agre-
guen al SM, es mayor la contribucién de la cantidad de particulas extra al parametro
de densidad total, ademéas de que la contribucién de energia oscura obtenida es cada
vez menor, por construccion.
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A modo de resumen, en la tabla se incluyen los resultados relevantes de esta
seccion.
Nesr 4 5 7
Nex 0.954 1.954 3.954
a.(x107%) 3.40576 | 1.36181 | 0.73286
Zc 2,935 7,342 13,644
Qex 0.113528 | 0.207801 | 0.346745
Q. (x107%) 0.859769 | 0.962083 | 1.16671
Qa, 0.626261 | 0.531978 | 0.393013
6. 0.0103 - -
rs(ay)oxsm |[Mpc]® 140.572 - -
rs(a.)sm [Mpc)® 143.253 - -
Da(a.)sm [Mpc]® 13,886.9 - -
Da (a4 )exsm [Mpc]® 13,627.1 - -
0, (Planck)” 0.0104 - -
rs(a,)(Planck) [Mpc]® | 144.39 - -
D4 (a.)(Planck) [Mpc]® | 13,883.6 - -

Cuadro 3.1: Tabla comparativa de como cambian algunos pardmetros (si no se espe-
cifica, en el EXSM) dependiendo de N,. Los pardmetros con superindice a tienen
el mismo valor para N., = 0.954, 1.954, 3.954, y los parametros con superindice b
tienen valores que no dependen de N,,. Los parametros que tienen entre paréntesis
“Planck”fueron extraidos del Proyecto Planck (2018)[19], y se muestran en este tabla
solo para comparar con los pardmetros obtenidos en este capitulo.

3.4. Conclusion

En resumen, se puede tratar la tensién con la constante de Hubble suponiendo
como cierto el mayor valor de Hy en este capitulo (en este caso el de Riess) y plantear
un nuevo modelo, parecido al modelo estdndar pero que difiere por unos grados de
libertad (d.o.f.) relativistas extra considerados en el Universo temprano y parametri-
zados por Nesr (0 Ne); al hacer esto se logra reducir tanto el horizonte de sonido
comévil rg como la distancia diametral angular comoévil D4 de este nuevo modelo, con
ambas cantidades evaluadas en la época de recombinacion, a,. Para llevar a cabo lo
anterior, se calculd el cociente entre la distancia diametral angular comovil D4 en el
SM con la del EXSM, usando los valores de Hy de Planck y de Riess respectivamente
y, como era de esperarse, la primera distancia es mayor que la segunda; ademas, los
valores de esta distancia, tanto en el SM como en el EXSM, dieron del mismo orden
de magnitud que la D 4(a,) registrada por Planck. Gracias a la relaciéon que hay entre
rsy D4 evaluados en a, (la escala angular 6, que Planck midié precisamente), se pudo
comparar el cociente de las D 4 con el cociente de las ry del SM y del EXSM evaluadas
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en a, (las cuales dieron del mismo orden de magnitud que la r4(a,) registrada por
Planck), usando valores de Hy de Planck y de Riess respectivamente; de esta manera,
dado un nimero de d.o.f. relativistas extra, se obtuvo un factor de escala critico a. en
donde el cociente de las r, coincide con el de las D 4, donde este ltimo es un valor fijo
(pues no depende de los d.o.f relativistas extra, por construccién). Esto significa que
se puede resolver el problema de la tension agregando unos d.o.f. relativistas extra a la
densidad de radiacién en el Universo temprano hasta una cierta época (lo cual viene
parametrizado por la a.) y, después de esta época, estas particulas extra desaparecen.
Cabe mencionar que no existe sélo una solucién para este modelo, sino que hay toda
una familia de soluciones y en este trabajo se incluyen tres de ellas. También se notd
que entre mas d.o.f. relativistas extra se consideraban, resultaban cada vez menores
las r, y las a. y, ademas de lo anterior, se mostré que con un mayor nimero de d.o.f.
la época en la que se tienen estas particulas extra es cada vez mas lejana a nosotros.

Asimismo, se cumplié con el objetivo de este capitulo, el cual era disminuir el ho-
rizonte de sonido comévil en la recombinacién 7,(a,) y la distancia diametral angular
comévil en la recombinacion D 4(a,) en la misma proporcién de manera que, al hacer
el cociente de estas cantidades para obtener la escala angular 6,, se obtenga lo mismo
que midié el Proyecto Planck, o lo que en este capitulo denotamos como SM (modelo
estandar).

Respecto a los parametros de densidad de particulas extra obtenidos se puede concluir
que, entre mas particulas extra se agreguen, resulta mayor el parametro de densidad
correspondiente pero menor el pardmetro de densidad de energia oscura, pues asi se
construyo. En particular, los parametros de densidad de particulas extra para los tlti-
mos dos casos son del orden de magnitud de los parametros de densidad de materia
deducidos por Riess y Planck.
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Capitulo 4

Propuesta de solucion con
Gravedad Teleparalela Cosmolégica

4.1. Introduccion

Como ya se discutio en capitulos anteriores, la tension con la constante de Hubble
Hy es uno de los problemas que presenta el modelo estandar cosmolégico (ACDM)
(seccién , pues experimentos que han medido Hy con fisica del Universo temprano,
como por ejemplo Planck (2018)[19], obtiener[l] Hy = 67.4 km s~ Mpc™!, mientras
que los que lo hacen con mediciones locales, por ejemplo SHOES+HOLICOW/[30] [31],
obtienen una Hy = 73.8 km s~ Mpc!.

En los tdltimos anos se han propuesto diversas soluciones para aliviar la tension de
Hubble; en el capitulo anterior se hablé de una propuesta que agrega unas particulas
extra a tiempos tempranos (capitulo . En este capitulo se habla de una propuesta
que intenta aliviar la tensién de Hubble agregando nuevos términos a las ecuaciones
de Einstein de la teoria de la Relatividad General.

La propuesta de soluciéon tratada en este capitulo es un reporte del articulo de la
Ref. [54] (Escamilla y Levi, 2019) y consiste en hacer una modificacién a la teoria
de la Relatividad General de Einstein en la parte de gravedad o geometria: en lugar
de considerar la curvatura del espacio-tiempo, se considera la torsion, la cual busca
conectarse con un fenémeno observable, que en este caso es un término de frontera.
La teoria en cuestién es la Gravedad Teleparalela, y se habla con més detalle de ella
en la seccién [4.2] Después, en la seccién se habla sobre como se puede aplicar esta
teoria en la cosmologia para tratar de aliviar la tension con Hj.

'Este valor de Hy es ligeramente diferente al de la tabla (seccién porque considera datos
del espectro del CMB de TT (de anisotropias de temperatura), TE (de anisotropias de temperatura
con polarizacién), EE+bajoE+lensing (de polarizacién, y lensing da una nocién del camino de la
luz, qué tanto se desvid) con limites del 68 %, y en conjunto dan basicamente la medicién de la luz
con polarizacién del CMB[19].
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Es importante mencionar que todos los célculos de este capitulo no fueron hechos
por mi, sino que se encuentran publicados en el articulo de la Ref. [54].

En la seccién 4.4] se muestran los datos observacionales que usaron en la Ref. [54] para
hacer el andlisis estadistico, para lo cual utilizaron datos de CC+Pantheon+BAO y
los ajustaron con la teoria en cuestién, para asi obtener los mejores valores posibles
de parametros cosmologicos, como lo es la constante de Hubble. Asimismo, en esta
seccion se da una breve explicacion de como trabajan los cédigos utilizados para en-
contrar los mejores valores de los parametros cosmologicos.

Después, en la seccién [4.5] se investigan 4 modelos dentro de la teoria de la Gra-
vedad Teleparalela, para observar la evolucién de las ecuaciones de estado resultantes
y analizar qué modelos reproducen valores de Hj que coinciden con las mediciones en
el Universo temprano o si alguno coincide con las mediciones locales. En la seccion
se discuten qué valor de H, obtuvo cada modelo y las implicaciones que tienen di-
chos resultados. Por tltimo, en la seccién [4.7] se discuten las conclusiones del capitulo.

También es importante mencionar que en este capitulo sélo se toca la teoria ne-
cesaria para entender cémo funciona la propuesta, pues el objetivo de esta tesis es
exponer que existen diversas propuestas de solucion para aliviar la tensiéon de Hubble,
que van desde una propuesta mas sencilla como la que se vio en el capitulo [3] hasta
una mas complicada como la de este capitulo.

4.2. Breve Resumen de la Teoria de la Gravedad
Teleparalela f(T, B)

Para entender qué tiene de diferente la teoria de la Gravedad Teleparalela con la
teoria de la Relatividad General de Einstein, primero hay que hacer notar que lo que
hace el modelo estandar cosmolégico (ACDM) es tomar las ecuaciones de Einstein
(1.5) (véase seccién y modificar la parte de la materia, agregando una constante
cosmoldgica A para satisfacer las observaciones, es decir, que modifica la parte del
tensor energia momento 7),,. Otra opcién es, en lugar de considerar modificar la parte
de la materia, cambiar la parte de la gravedad o geometria, es decir, la parte con el
tensor de Ricci R,,. Este es el caso de la Gravedad Teleparalela (TG, Teleparallel
Gravity en inglés) que, en lugar de considerar la curvatura en Relatividad General
(GR, General Relativity en inglés) para manifestar a la gravedad, considera a la tor-
siéon[60] y, en lugar de usar la conexién de Levi-Civita en GR, se usa la conexién de
Weitzenbock, que se definird a continuacion.

En términos matematicos, la TG se expresa a nivel de la accién gravitacional como un
escalar de torsion 7' (en lugar del escalar de Ricci R en la accion de Einstein-Hilbert),
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a lo cual se le conoce como el Equivalente Teleparalelo de la Relatividad General
(TEGR, Teleparallel Equivalent of General Relativity en inglés); este consiste en ha-
cer iguales la GR y TG hasta un término de frontera B, que igualmente se definira
mas adelante en esta seccion.

Antes de empezar a describir matematicamente la teoria, es importante mencionar
que en este capitulo se considera la signatura:

umy, :diag(—l,l,l,l), (4].)

y aclaramos que los indices latinos corresponden a las coordenadas del espacio tan-
genteEL y los indices griegos a las coordenadas generales de la variedad. También se
adopta de ahora en adelante la convenciéon de que, cuando se escriba é, se refiere al
escalar de Ricci calculado con la conexion de Levi-Civita f‘UW, mientras que cuando se
escriba R, se refiere al escalar de Ricci calculado con la conexion de Weitzenbock ',

A continuacién introduciremos con mayor detalle la TG, para lo cual empezamos
recordando la conexién de Levi-Civita (sfmbolos de Christoffel) (ec. (1.7)) de la sec-
cién , denotada por I'? .

Existen otras herramientas en la geometria Riemanniana para describir a la gra-
vedad como deformacién geométrica, como lo es la conexion de Weitzenbock I'7,,,
una conexion sin curvatura y que satisface la condicién de metricidad[60][61]:

Guvip = apg/W - Faupgm’ - Faupg/wé = 07 (42)

donde el “;” representa la derivada covariante respecto a la conexion de Weitzenbock.
Esta conexién esta definida como
o o o b

[7,, =e, 0ue", + e, w e, (4.3)
donde e?, es la tétrada o campo tétrado (e,* es el transpuesto), y w?,, es la conexion
de espin. En gravedad teleparalela, las tétradas e, (z*) son las variables fundamentales
que describen la geometria de la variedad. Estas forman una base ortonormal para el
espacio tangente en cada punto x* de la variedad, es decir que e, - e, = 7,, donde
Nap €8 la métrica de Minkowski en el espacio-tiempo tangente. La tétrada en su forma

componente se escribe como:
e, = €eho,. (4.4)

Las componentes de la tétrada cumplen con las siguientes condiciones de ortogonalidad [61]:

a " Sa a v __ SV
e’ e =0y, e"e =4 (4.5)

2El espacio tangente en geometria diferencial a grandes rasgos es el conjunto formado por todos
los vectores tangentes a un punto de una variedad diferenciable. En una variedad se pueden extender
las nociones de célculo diferencial que normalmente usamos en R”.
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donde 7 es la delta de Kronecker.
Algo interesante es que se puede pasar de la métrica de Minkowski a una variedad
general por medio de tétradas:

Guw = €€ Naby  Tab = €4"€,” G- (4.6)

En relatividad especial un marco inercial esta representado en términos de una base
coordenada por e, = 9,2 Se pueden relacionar marcos inerciales con transforma-
ciones globales de Lorentz A°,. Los marcos no inerciales se pueden obtener al llevar a
cabo Transformaciones Locales de Lorentz[61] (LLT, Local Lorentz Transformations
en inglés),

¢ — A (z)x". (4.7)

donde A%, (x) es una LLT y x* son las coordenadas. En gravedad teleparalela, dichos
marcos no inerciales se expresan por medio de la tétrada, la cual es la derivada
covariante de Fock-Ivanenko de las coordenadas del espacio tangente, es decir:

e, = D,a" = 9,a" + wabuxb, (4.8)
donde la conexion de espin w®,, es:
wab# - AacaMAbC. (49)

La conexion de espin es una conexién de Lorentz y su funcién es conservar la inva-
riancia de las teorfas teleparelas bajo LLT[84]. Los efectos de la conexién de espin
pueden interpretarse como sélo locales[85][86] [87]. Asi la conexién de espin se puede
expresar como la combinacion completamente inercial de LLT, tal como se muestra

en la ec. (4.9).

En conjunto, la tétrada y su conexién de espin asociada juegan el papel del ten-
sor métrico en teorias de gravedad basadas en la curvatura.

También hay una clase de marcos en donde no hay presentes efectos inerciales, asi
que la conexion inercial de espin es nula:

w?, =0, (4.10)

lo cual consideraron en el trabajo de Escamilla y Levi [54]. De hecho con esta condi-
cién, la definicién de conexién de Weitzenbock (4.3)) se reduce a:

a g a —
oue, —17,¢e% =0. (4.11)
A esto se le llama condicién de paralelismo absoluto, y esté caracterizada por una
conexién de Lorentz particular (se tiene el caso en el que la conexién de espin es cero)

que transporta paralelamente a las tétradas por todos lados.
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Como punto de comparacion, el tensor métrico g,, lo que hace es expresar la defor-
macion geométrica a través de medir distancias, mientras que la tétrada e, relaciona
el espacio tangente con la variedad general.

El tensor de torsion se define como[64]

T°, =T —T° (4.12)

pv pv vp

y es una medida de la intensidad del campo de gravitacién, en analogia con el tensor
de Riemann.

Algo importante por mencionar es que la curvatura medida por el tensor de Rie-
mann (calculado con la conexién de Weitzenbock) es cero en TG porque la conexién
de Weitzenbock es de curvatura nula, mientras que el tensor de torsién depende de la
forma de la tétrada y su conexién de espin asociada. De esta manera, en esta teoria
la gravedad esta representada por la torsion, no por la curvatura.

Otro tensor importante en esta teoria es el de contorsion, el cual es la diferencia
entre la conexién de Levi-Civita y la de Weitzenbock[65]

g g OO’ 1 g g log
Ky =T = 1%, = 5(1,% + 1,% = T7,,). (4.13)

v uv pv
y el superpotencial, definido como:
S M= K", —e T, +el'T, . (4.14)

El escalar de torsién, que es de gran interés para la propuesta de solucion de este
capitulo, se obtiene al contraer el tensor superpotencial y el de torsion:

T:=8,"T°,. (4.15)

El escalar de Ricci calculado con la conexion de Weitzenbock R se define en términos
del escalar de Ricci calculado con la conexion de Levi-Civita R, el escalar de torsién
T, y un término de divergencia total[67]:

: 2 o 2
R=R+T—20,(T%") =0 = R=-T+>9,(T°%,):=-T+B, (416)
e e

donde la segunda igualdad se da porque la conexion de Weitzenbock es cero, ademés
de que

2 ag
B =0,(eI%,). (4.17)

es el término de frontera entre el escalar de Ricci y el de torsién, y e es el determinante
del campo de tétrada,

e = det(e”,) = V=g (4.18)
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Para motivar la teoria de Gravedad Teleparalela f(T', B), hay que mencionar que una
manera de modificar la teorfa de la gravedad es con las teorfas f(R) en donde, en
lugar de considerar el escalar de Ricci R en la accién de Einstein-Hilbert (E-H),

1 o
Spn = —E/d‘lx\/—gR—b—Sm, (4.19)

(donde k* = 87G/c*, g = det(gu) y S es la accidn de materia) se cambia R por una
funcién de este, f(R) (por ejemplo R?, log(R)):

Sty = —é / d'w /=g f(R) + Sp. (4.20)

De esta manera, para definir la Gravedad Teleparalela f(7', B) se puede definir una
accion en la teorfa de TG con la torsién 7' como densidad Lagrangiana, a lo cual se
le llama TEGR; en lugar de R en la accién de E-H (ec. (4.19)), se tiene que:

SteGRr :iz / d*zeT + S,
"1 (4.21)
=— d*ze(—R+ B) + S,
K

de donde en la tdltima igualdad se usé la ecuacién . Un dato curioso es que,
debido a que el escalar de torsion 1" sélo difiere por un término de frontera B con el
escalar de Ricci }?i, las ecuaciones de campo obtenidas al variar la accién de E-H (ec.

(4.19)) son las mismas que al variar la acciéon TEGR (ec. (4.21))).

Otro hecho importante es que las teorfas f(7") son de segundo orden, por lo que
el manejo de las ecuaciones es un poco mas facil que con las teorias f(R), que por lo

general son de érdenes mas altos.

Asi, se puede generalizar la accién de una funcion de la torsién, f(7):

1
Spry = — / d*ref(T) + S, (4.22)
Algo que vale la pena mencionar es que, asi como al variar la accion de E-H se hace
con respecto a la métrica, ahora al variar la accion de TEGR se hace con respecto a

la tétrada.

Si ahora se supone que la funcién f(7') depende también del término de frontera
B, se llega a la gravedad f(T, B):

1
Syr.p) = ;/d{"ﬁ ef(T,B) + Sm. (4.23)
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Al variar esta accién con respecto a la tétrada (cuyo célculo no se hard en esta tesis
para fines practicos), se obtienen las siguientes ecuaciones (Ref.[62], [63]):

2e6,0fp — 2eVV, fp + eBfpd) + 4e[(0,f5) + (Ouf7)] S,

4.24
+4e80, (€S, fr — defrT7,, S\ M — efd) = 16me@) (4.24)

donde 6 es la delta de Kronecker, fr = 0f/0T, fz = 0f/0B, V, es la derivada
covariante con respecto a la conexién de Levi-Civita, ©) es el tensor de energia-
momento, y [1 = V#V,,.

4.3. Cosmologia f(T, B)

Para llevar la teoria f(T,B) a un enfoque mds cosmoldgico, consideremos una
métrica, plana, homogénea e isotrépica, como la de FLRW, en coordenadas cartesia-
nas:

ds® = —dt* + a(t)*(dz® + dy* + d=?), (4.25)

con a(t) el factor de escala. Se escoge la tétrada[6s]
et = diag(1,a(t), a(t), a(t), (4.26)

para que las componentes de conexion de espin resulten ser cero, i.e. w%,, =0 [62];
ademds se satisface la condicién (4.5)).

Con la eleccién de la tétrada (4.26)) y la métrica (4.25) podemos calcular el esca-
lar de torsién de la ec. lD usando las definiciones de S * (ec. (4.14)) y T’\W (ec.
(4.12)), se tiene que:

T=s"1°,
=3[ 5T =T~ T 0T, -,
=3[~ 5 (97T = #9T %, = 047, ) 4 859 s = 50T 1,
:% - %(9'/6{%“(5%6% — 0pe%)} — 9" {e, (05e%, — 0pe%s)} — 9pag"’ 9" {€,"(Ope”, — 876“5)}>
30" e, (030" — 0ue)} = 019" e, (Dpc"s — Dac®s)}| e, (Bue”, — e,

(4.27)

Los términos que sobreviven de esta ultima igualdad, debido a la forma de la tétrada
(4.26) y de la métrica (4.25)), son los siguientes (los indices repetidos implican una
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suma):

1 , , 1 , , 1. .
T 21900611(60611‘)%](aoejz‘) + Zgijgooguefj (aoele)ef(aoejk) - 55;‘90061k(8061k)ejj(aoeJi)
1 4 . 1 ) . 1. .
+ 1900612(3061j>ejj(806Ji) + Zgijgkggooelj(aoele)‘ff(aoe‘]k) - 55590061k<8061k)ef(

R R O OB RSO}
(e

Esto implica que el escalar de torsion estd dado por

(4.28)

T =6H?, (4.29)

De forma similar al cdlculo anterior, se puede obtener el término de frontera (4.17)
usando la forma de la tétrada (4.26]), el cual resulta ser:

B=6(3H*+ H). (4.30)

Sustituyendo las ecuaciones (4.29) y (4.30) en (4.16[), se obtiene el valor del escalar
de Ricci calculado con la conexién de Levi-Civita:

R=—T+ B=6(H+2H?). (4.31)

Al evaluar las ecuaciones de Einstein para un fluido perfecto, se llega a las siguientes
ecuaciones de Friedmann modificadas (Ref. [62], [63]):

—3H2(3f3+2fT)+3Hf3—3HfB+%f—li2pm, (4.32)

~ BH? 4 H)(3f5 +2fr) ~ 20 fr + fi+ 3f = ~w'pn, (4.33)

donde p,, ¥ pm son la densidad y presién del contenido de materia (radiacién, bario-
nes, materia oscura, y energia oscura), respectivamente.

Al hacer el siguiente mapeo de la densidad Lagrangiana:

f(T,B) — =T + f(T, B), (4.34)

las ecuaciones y se convierten en las siguientes:
3H? = K*(pm + pess), (4.35)
3H? + 2H = —k* (D + Desy), (4.36)

%)
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pues fg — [B, f[r — fr—1, f — f—T = f — 6H?; de las ecuaciones anteriores
se definieron la densidad y presion del fluido efectivo como

. . 1
FGQPeff =3H*(3fp+ 2fr) —3H fp+ 3H f5 — §f> (4.37)

K2 Depr = %f— (3H? + H)(3f5 + 2fr) — 2H fr + f5. (4.38)

Esta forma de escribir a la densidad de energia como una efectiva, implica que se
incluyen varios fluidos o sélo un fluido y su evolucién en varias etapas del Universo.

Combinando las ecs. y , se obtiene
2H = —K>(pm + P + pess + Desy): (4.39)
Es importante mencionar que el fluido efectivo satisface la ecuacién de continuidad:
Pesf + 3H (pegs + pegr) = 0. (4.40)

Ademas, lo més importante de este desarrollo es que se puede escribir una ecuacién
de estado con este fluido efectivo:

c fp — 3H fp — 2H fr — 2H f
Weff = Peyf =—1+ fB fB ].CT g fT 1.’ (441)
Peff 3H2<3f3+2fT) —3HfB+3HfB — Ef
de donde se nota que se puede volver al modelo ACDM (w.fr = —1) si se apagan los

términos con B y T

Ya que wess depende de la forma de f(T,B), en la Ref. [54] consideraron 4 mo-
delos cosmoldgicos con diferentes f(7T, B), de los cuales se hablard en detalle en la
seccion . De esta manera, a través de la ecuacion de estado se puede aplicar
la teoria de TG en la cosmologia y describir la dinamica tanto del fluido como de la
ecuacion de Friedmann.

También se puede notar que, al sumar 3H? a la ec. (4.37):
2

o* = %[3}[2(1 —3fp —2fr) + 3H fp — 3H f5 + %f] + %p, (4.42)

de donde se ve que esta ecuaciéon se puede comparar con la ec. de Friedmann (|1.14))
) 2 .

para una geometria plana, H? = “=(p + px), donde px corresponde a un fluido-X, y

definiendo a px como el término en los paréntesis cuadrados de la ec. (4.42)), es decir:

IQQIOX = 3H2(1 — 3fB - 2fT) + %f + 3HfB - 3HfB (443)

56



4.4. Datos observacionales utilizados

Para estudiar el Universo actual en el sentido de estudiar el fendmeno que vemos
como aceleracién césmica, en la Ref. [54] usaron distintos conjuntos de datos que indi-
can que hay aceleracién césmica: distancias luminosas d;, de SN’s Ia por Pantheon[69]
(1048 puntos), muestras de corrimiento al rojo y cocientes de distancias de BAO (7
puntos), y medidas de H(z) con edades de Galaxias (Cronémetros Césmicos, CC)[70]
(38 puntos); esto da un total de 1093 puntos, los cuales son suficientes para hacer
una buena estadistica. Se uso el cédigo CLASS para meter la ecuacion de Friedmann
(1.14]) escrita de la siguiente forma

(HPE?)Z B SZGW + poE) [ (14 2)” + L, f(2)); (4.44)
f(z) =exp [3 /OZ 11+Tw'(;)d§}7 (4.45)

de donde los prefijos “m” y “DE” indican que se trata de materia y energia oscu-
ra, respectivamente; no se considera radiacion pues es despreciable con respecto a los
demés pardmetros de densidad en el Universo tardio. En f(z) se introduce la ecuacién
de estado (4.41)) con una cierta f(T, B) (véase seccién [4.5| para las formas explicitas
de f(T,B)). Junto con CLASS, se usé un cédigo Monte Python, el cual es una he-
rramienta estadistica que calcula los mejores valores posibles de parametros libres
cosmoldgicos, en este caso los de la ecuacién de estado y la ecuacion (4.44),
para lo cual usa conjuntos de datos astrofisicos. Para calcular los mejores valores
posibles de estos parametros libres, Monte Python usa Cadenas de Markov, el cual
es un método que toma datos observacionales (en este caso de CC, SNIa, 6 BAO) y
cada dato lo compara con el valor que diria la teoria en cuestion; la Cadena de Mar-
kov empieza en el primer punto del conjunto de datos, calcula el valor de x? (es una
medida estadistica que permite obtener el mejor valor de un pardmetro determinado,
y Monte Python ya trae incluida la férmula de x?) y se va al siguiente punto més
cercano, de ahi al siguiente, y asi sucesivamente hasta acabar con toda la muestra,
para después sacar el promedio de todos esos mejores valores que calculé punto por
punto.

4.4.1. Edades de galaxias (CC)

Las distancias tipo escalera (para ejemplos de estos métodos, véase el capitulo
tedricamente integran H(z) pero, como en estas integrales se pierde informacién
ademas de que aumentan el error, es mas conveniente usar datos observacionales
de H(z). Para ello, se usé una muestra de Cronémetros Césmicos (CC), el cual es
un método que consiste en considerar estrellas o galaxias en las que se conozca de
manera precisa su evolucién para asi obtener medidas de la tasa de expansién cosmica;
también se les conoce como relojes estandar.

Las 38 medidas consideradas de H(z) por CC se encuentran en el rango 0.07 < z <
2.36 y estan en la Ref. [70].
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4.4.2. Distancias luminosas de SN’s Ia

Las Supernovas Tipo Ia (SN Ia) son buenos objetos astrofisicos para medir dis-
tancias luminosas dj, (véase seccién ; con estas distancias se puede determinar el
modulo de distancia p -que esta en términos de la magnitud aparante y absoluta de
las SN’s Ta-:

d(2)

plz) =5 [T

donde la distancia luminosa esta en unidades de Mpc y dada por la ecuacién ;
ademas, a este modulo de distancia se le agrega un parametro libre de “ruido” M. En
general, los parametros de ruido se toman en cuenta porque cuando una supernova
explota, el telescopio que la observa tiene que estar calibrado, y la calibracién depende
de varios factores: del filtro que se haya usado, del color de la estrella, y del ancho de
la estrella en el momento que explotd y se reporto la luminosidad. A lo anterior se le
llama pardmetros de ruido y, como no es conveniente tener tantos de estos pardmetros

libres, lo que se hace es hacerlos constantes; el inico parametro de ruido que no se
dejo libre es M.

] +25, (4.46)

Asumiendo que el espacio es plano, la distancia luminosa se relaciona con la dis-
tancia comovil D al hacer el caso limite K = 0 en la ec. (1.50]), pues sinh(z)/z — 1
six — O

dp(z) = (1 + 2)D(z), (4.47)
Hy
con ¢ la velocidad de la luz y, al usar las ecuaciones (4.46|) y (4.47)), se obtiene:
H,
D(z) = CO (1+2)" (4.48)

Dado que la distancia comdvil esta dada por la ec. ((1.48)), se puede obtener el parame-
tro de Hubble H(z) al tomar el inverso de la derivada de D(z) con respecto al corri-

miento al rojo y, asi, incluir la teorfa f(7, B) a través de la ecuacién de Friedmann
(4.44])).

Al hacer el analisis estadistico en Monte Python con la muestra de 1048 puntos de
Pantheon[69], fijando el valor de Hy por Planck (ec. . con TT, TE, EE+bajoE-+lentes

y después el valor de Hy del Universo tardio (ec.
Hy=6744+05kms "Mpc™ (Planck, 2018), (4.49)

Hy =738+ 11kms 'Mpc™ (Universo tardio, SHOES+HOLiCOW).  (4.50)
obtuvieron que M = —19.63 para Planck (2018) y M = —32.79 para SHOES+HOLICOW [54].

3El valor de Hj en esta ecuacion es el mismo que el que se muestra en la tabla por HOLiICOW,
pero en el articulo de la Ref. [54] estd escrito de esta manera para que sea un antecedente (prior, en
inglés) gaussiano, es decir, que el valor de Hy sea una distribucién gaussiana.
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4.4.3. Distancias en BAO

Las Oscilaciones Acusticas Bariénicas (BAO), como ya se explicé en la seccién ,
son consideradas una regla estandar en cosmologia, pues dan una escala de lo que
viajaron las ondas de sonido del fluido de fotones-bariones (en el Universo temprano)
hasta una época determinada; a esto se le llama horizonte de sonido. En el trabajo de
Escamilla[54] usaron 7 cocientes de distancias de BAO a varios corrimientos al rojo

z, mostrados en la tabla [£.4.3

Para entender un poco las mediciones de dicha tabla, en las mediciones de BAO
es comun calcular el cociente 75(24rq4q)/ Dy (2)[72], donde Dy es una escala de distan-
cia que mezcla la distancia diametral angular D4 (dada por la ecuacién (1.53))) con
H(z):
cz /3
Dy(2) = |(1+2D3— |
y el horizonte de sonido comévil r, en la época de arrastre de bariones z; se expresa
como:

: (4.51)

ro(Zdrag) = / :o ;18 dz, (4.52)

con ¢, la velocidad del sonido:

02

30 )
3 [1 + 4970(10+z)]

donde c es la velocidad de la luz, y 2, y €2, son los pardmetros de densidad de
bariones y fotones al presente, respectivamente.

De las distancias en las ecuaciones anteriores, se observa que en H(z) se puede incluir
la teoria f(T, B) a través de la ecuacién de Friedmann ((4.44]).

= (4.53)

Los datos de la tabla fueron registrados por muestreos de corrimiento al ro-
jo de la galaxia como 6dFGS (siz-degree-field galazy survey, en inglés), SDSS DR7
(Sloan Digital Sky Survey Data Release 7, en inglés) y SDSS(R) (el valor reconstrui-
do de SDSS), asi como también medidas del dltimo resultado de la sonda completa
de BOSS (Baryon Oscillation Spectroscopic, en inglés), SDSS DR12 y medidas del
bosque Lyman-a por BOSS DR11.

4.5. Modelos cosmolégicos f(T, B)

En el articulo de Escamilla[54] consideraron cuatro modelos de f(T, B) que repro-
dujeran la aceleracién cosmica que dicen las observaciones, en los que se cambia la
densidad Lagrangiana f(T, B) de la accién por diferentes funciones del escalar
de torsion T y el término de frontera B, para ver como evoluciona la ecuacion de
estado (4.41)). El primer modelo es una expansién de Taylor de f(T, B); el segundo
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Conjunto de datos z 7s(Zdrag)/ Dv (%)

6dF 0.106[72] 0.336

SDSS DR7 0.15[73] 0.2239
SDSS(R) DR7 0.35[74] 0.1137
SDSS(R)-III DRI2 | 0.38[75] 0.100
0.61[76] 0.0691

2.34[77] 0.0320

2.36[78] 0.0329

Cuadro 4.1: Medidas de 75(z4rag)/Dv(2) v 2 consideradas en la Ref. [54].

expresa a f(7T, B) como una suma de Ley de Potencias de T' y B; el tercero es pa-
recido al segundo modelo s6lo que combina potencias de 7'y B; y el iltimo modelo
considera una funcién lineal de T con una contribucién de una funcién logaritmica de
B. Asimismo, se incluyen graficas y tablas que son resultado de hacer el ajuste con los
datos descritos en la seccién [4.4], para asi obtener la constante de Hubble respectiva
a cada modelo cosmolégico f(T, B).

4.5.1. Modelo de Expansion de Taylor

El primer modelo considerado en el articulo de EscamillaJ54], esta inspirado en la

Ref. [71], y considera tomar a f(7, B) como una Expansién de Taylor en términos de
Ty B:

f(T, B) =f(To, Bo) + fr(To, Bo)(T — To) + fp(To, Bo)(B — By)+
ST, Bo)(T = To)* + o f(To, Bo) (B — Bo)’+ (4.54)
fre(Ty, Bo)(T — Ty)(B — By) + O(T3, B3).

Si Ty v By son el escalar de torsién y el término de frontera en un espacio-tiempo
local, es decir de Minkowski, estos tienen los siguientes valores:

Ty =0, By=0. (4.55)

Si se consideran las diferentes f;(To, By) como constantes A;, la expansién de Taylor
de la densidad Lagrangiana se puede escribir como:

f(T, B) >~ AO + AlT -+ A2T2 + AgBZ -+ A4TB, (456)

donde se eliminé el término lineal B porque una forma lineal de una funciéon de B no
introduce ningtin cambio en las ecuaciones de campo.

Para obtener la ecuacién de estado en la cosmologia f(T, B) (ec. (4.41)), se cal-
cularon las derivadas necesarias de la densidad Lagrangiana (4.56]), y se usaron las
ecuaciones (4.29) y (4.30). Las derivadas resultantes se encuentran en el anexo [A]
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en las ecuaciones — y, para fines del andlisis numérico, es mejor expresar la
ecuacién de estado en términos del corrimiento al rojo z; este calculo, por simplicidad,
no se desarrolla en la presente tesis, pero viene detallada en la Ref. [54] que se tomé
como base. Asi, la ecuacién de estado para el modelo de la expansién de Taylor de
f(T, B) en términos del corrimiento al rojo z, obtenida en dicho articulo es:

w(2)1 + 6[w(z)2 — w(2)s] + 24[w(2)3 — w(2)s — w(2)s)

—w(2); — 6w(2)7 + 72[w(2)s — w(2)g — w(2)10] — (;_2;)77 (4.57)

w(z) =

con las respectivas definiciones de w(z);, incluidas en el anexo [A] en las ecuaciones

(A0)-(A19).

Para hacer el andlisis del comportamiento de la ecuacién de estado (4.57)) asocia-
da con el fluido-X, los parametros libres -propios de la teoria de TG- en el cédigo
descrito en la seccién 4.4|son las A; con ¢ = 0, 1,2, 3,4, y se consideraron cuatro casos
(fisicos, en el sentido de que sé6lo se consideran pardmetros reales, no imaginarios):

w Caso 1.1: siT < By A; > 0: el escalar de torsion domina sobre el término de
frontera.

s Caso 1.2:siT > By A; > 0: el término de frontera domina sobre el escalar de
torsion.

w Caso 2.1:siT < By A;;1 > A;: el escalar de torsiéon domina sobre el término
de frontera.

m Caso 2.2: 61T > By A;y1 < A;: el término de frontera domina sobre el escalar
de torsion.

0.970

i 0.0
—0e7sf | Y
[ -0
-0.80f 1\ _

w(z)

-0.985
-0.990
-0.995

-1.000

Figura 4.1: Evolucién de la ecuacién de estado w como funcién de z, del modelo
f(T, B) como expansién de Taylor. Izquierda: A; > 0 con T" < B (linea sélida) y
T > B (linea discontinua). En medio: A;1; > A; con T' < B (linea sélida) y T > B
(linea discontinua). Derecha: A;1; < A; con T < B (linea sélida) y 7" > B (linea
discontinua)[54].

Para fines ilustrativos de mostrar la evolucién de la ecuacién de estado w con un

modelo f(7T, B) en series de Taylor, se incluye la grafica de la figura (4.1) que obtu-
vieron en la Ref. [54]. En dichas graficas se puede observar que, en el caso cuando
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A; > 0 (grafica de la izquierda), para z < 1 y z’s grandes no se nota gran diferencia
entre T'y B, es decir, que eran indistinguibles al dia de hoy y a tiempos tempranos;
asimismo, en z ~ 1 el caso més cercano al modelo ACDM (w = —1) esel de T' < B.
A grandes z, es decir en el Universo temprano, la ecuacion de estado tiende a la del
ACDM. Sin embargo, las graficas donde A; 11 > A; y A;11 < A; (en medio y derecha)
muestran una divergencia debido a las degeneraciones de las constantes A;, pero en
ciertas épocas (dependiendo de cada caso) se acercan al modelo ACDM.

También ajustaron el conjunto de datos observacionales discutido en la seccion [4.4
con este modelo f(T, B) (ec. (4.57))). El resultado de este andlisis hecho en la Ref.
[54], donde los pardametros libres propios de las ecuaciones de Friedmann son 2, y w,
se muestra en la figura , de donde los puntos de la elipse representan los valores
posibles de w y €, y los del centro representan los mejores valores posibles (estos
corresponden a los picos de la funcién de distribucién posterior (PDF) en el segundo
cuadro de la figura [£.2), los cuales tienden a una w < —1 (tipo fantasma) y a un
parametro de densidad de materia de €2,, ~ 0.3, es decir que esta de acuerdo con los
datos de Planck[19].

Algo por mencionar es que en este modelo de expansion de Taylor no calcularon
la constante de Hubble Hy porque en este tipo de series es dificil saber dénde dete-
nerlas y que no diverjan. Es por eso que propusieron el modelo de Ley de Potencias en
la siguiente seccion, el cual tiene coeficientes que acompanan al escalar de torsion T
y al término de frontera B elevados a potencias, para asi garantizar la convergencia.

X 20
N 15}

)

] Op—— —
0.0 0.1 0.2 0.3 04 0.5 0.0 o1 0.2 0.3 0.4 0.5
On Om

Figura 4.2: Graficas de mejores valores posibles de los pardmetros w y €2,,, en el modelo
f(T, B) en expansién de Taylor para los casos 1.1 (color naranja) y 1.2 (color azul)
usando datos de CC+Pantheon+BAO[54].

4.5.2. Modelo de Ley de Potencias

El segundo modelo de f(T, B) estd inspirado en la Ref. [62], y es una densidad
Lagrangiana en forma de potencias de T'y B:

f(T,B) = byB* + t,T™. (4.58)
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Nuevamente, se calcularon las derivadas de esta densidad Lagrangiana f(7, B) para
obtener la ecuacién de estado (4.41)) en términos del corrimiento al rojo z, las cuales
se encuentran en el anexo , en las ecuaciones —. La ecuaciéon de estado
para el modelo de Ley de potencias que obtuvieron en la Ref. [54] es:

w(z) = —1+

B8 82k — k(= 4+ 1) e | wlz) — 102723 (m — (= + 1)%()

m—+1
(=4 ]

_1
(z+1)?

Y

k
3{ = boBF — (2 + 1) (2)s — bo2413(k — k[ A | — 80T + e}
(4.59)

con las definiciones de w(z); incluidas en el anexo [B| en las ecuaciones (B.6)-(B.8).

De la ec. de estado (4.59) se puede notar que si f(7T, B) = 0 se recupera el modelo
ACDM, w = —1 pero, en general, se analiza tomando 7 casos, donde los pardmetros
libres -propios a la teoria de TG- son m, k, by, y to:

» Caso 1.1:siT < B.
s Caso 1.2:siT > B.
w Caso 2.1: sim > k.
w Caso 2.2:sim < k.
» Caso 3.1: 81 by < ty.
n Caso 3.2: 81 by > ty.
» Caso 4:sitg <0y m<O0.

Nuevamente, para fines ilustrativos de mostrar la evolucién de w con un modelo
f(T, B) en Ley de Potencias, se incluye la gréfica de la figura que obtuvieron
en la Ref. [54]. De dichas gréficas se puede observar que en el caso de T' < By
T > B (izquierda superior) para antes de z &~ 3 hay una expansién césmica acelerada
y después de esta z es desacelerada, aunque en el caso 7' > B dicha desaceleracion
comienza antes que en el caso T' < B; a z = 0 (época actual) se tiene el modelo ACDM.

En el caso de m < k y m > k (derecha superior) se observa una w que sélo vale
w = —1 en la época actual, pero entre z = 2y z = 4 para el caso de m < k, w tiende
al modelo ACDM. Si m < k hay expansién acelerada y desacelerada antes y después
de z =~ 0.5, respectivamente, y después de z =~ 6 de nuevo es acelerada. Si m > k la
expansion es acelerada y desacelerada antes y después de z ~ 2.5, respectivamente.

Para cuando by < 0 con tg > 0,y by > 0 con tyg < 0 (izquierda inferior), entre
z =0y z = 2 no se nota diferencia entre las w; ademas, para z’s grandes w tiende
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Figura 4.3: Evolucién de la ecuacion de estado w de Ley de Potencias como
funcién de z. Izquierda superior: 7' < B (linea sélida) y 7" > B (linea discontinua).
Derecha superior: m < k (linea sélida) y m > k (linea discontinua). Izquierda inferior:
by < 0, to > 0 (linea solida), y by > 0, to < 0 (linea discontiua). Derecha inferior:
to < 0y m < 0[54].

a cero, es decir, una ecuacion de estado tipo materia. [gualmente que en la grafica
izquierda superior, se observa una expansion acelerada y después una desacelerada,
alrededor de z ~ 4.

En el caso cuando tg < 0 y m < 0 (derecha inferior) la w tiene un comportamiento
oscilatorio antes de z ~ 6, pero en z = 2 hay una divergencia debido a que la densidad
de energia (de la ec. de Friedmann) correspondiente se vuelve cero.

También ajustaron el conjunto de datos observacionales discutido en la seccion [4.4
con este modelo f(7T, B) (ec. (4.59)). El resultado de este anélisis hecho en la Ref. [54],
donde el parametro libre propio de las ecuaciones de Friedmann es Hj, se muestra en

la tabla [4.5.2]54].

4.5.3. Modelo de Ley de Potencias Mezcladas

El siguiente modelo igualmente esta inspirado en la Ref. [62], en donde se considera
una densidad Lagrangiana con una Ley de potencias combinada, es decir:

f(T,B) = f,B*T™, (4.60)

con fy una constante positiva y k, m constantes arbitrarias; estos son los parametros
libres propios de la teoria de TG para este modelo. Las derivadas de f (7T, B) necesarias
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Parametros Mejor ajuste
Hy 67.74 kms ' Mpc!
m 78.93
k 49.62
bo 8.16x10%°
to 8.94x10%°

Cuadro 4.2: Mejores valores posibles de pardametros para el modelo de Ley de
Potencias[54].

para calcular la ecuacién de estado (4.41)) se muestran en el anexo |C|en las ecuaciones

(C.1)-(C.5)). Sustituyendo las derivadas en la ecuacion de estado (4.41)), y recalcando

que el calculo completo estéd en la Ref. [54], se obtuvo que:

(z 4+ Dw(2); + w(z)a + 24w(2)s + 12w(2)4 — 12w(z)5 + 576w(2)s — 6w(z)7]
Blw(2)g + 36w(z)g — w(z)10 + w(2)11]

w(z) =

Y

(4.61)
con las definiciones de w(z); incluidas en el anexo [C] en las ecuaciones ((C.6))-(C.20).
De esta ecuacion de estado no se puede ver a simple vista si, al apagar los términos
con T'y B se regrese al modelo ACDM pero, para eso y para ver la evolucién de w

(ec. |4.61)), se analizaron 4 casos:
» Caso 1.1: 51T < B.

m Caso 1.2:s1T > B.
n Caso 2.1:sim > k.

» Caso 2.2:sim < k.

-0.6 1 -0.99}
-07
-1.00}
N N
3 -08 S
08 -1.01}
-1.0 ;’ -1.02}
-1.1
0 2 4 6 8 10
Zz z

Figura 4.4: Evolucién de la ecuacién de estado w de Ley de Potencias combinadas
(4.61)) como funcién de z. Izquierda: T' < B (linea sélida) y T' > B (linea discontinua).
Derecha: m < k (linea sélida) y m > k (linea discontinua)[54].
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De nuevo se incluye una grafica para ilustrar la evolucién de w con un modelo f (7, B)
en Ley de Potencias Mezcladas (figura[4.4), extraida de la Ref. [54]. Cuando T’ < B
y T > B (izquierda) se observa una expansién acelerada antes de z &~ 2.5 y, después
de ese punto, una expansion desacelerada; también se observa que a grandes z la
ecuacion de estado tiende al modelo ACDM.

Cuando m > k y m < k (grafica derecha) la ecuacién de estado antes de z ~ 4
es menor a -1y, conforme z crece, w tiende a la del modelo ACDM.

También ajustaron el conjunto de datos observacionales discutido en la seccion [4.4
con este modelo f(7T, B) (ec. (4.61))). El resultado de este anélisis hecho en la Ref. [54],
donde el parametro libre propio de las ecuaciones de Friedmann es Hj, se muestra en

la tabla [4.5.3]54].

Parametros Mejor ajuste
H, 67.92 kms ' Mpc!
m 36.59
k 2.55
fo 1.653x 10

Cuadro 4.3: Mejores valores posibles de parametros para el modelo de Ley de Poten-
cias Mezcladas[54].

4.5.4. Modelo de Desviaciones del Término de Frontera al
TEGR

El dltimo modelo que propusieron, inspirado también en la Ref. [62], consiste en
un Lagrangiano en donde se considera un escalar de torsion lineal y una funcién
logaritmica del término de frontera multiplicada por una lineal:

f(T,B) =-T+ g(B), (4.62)

¢(B) = fiBIn B, (4.63)

con f; una constante, la cual es el parametro libre propio de la teoria de TG. Las
derivadas de f(7, B) necesarias para calcular la ecuacién de estado (4.41]) se encuen-

tran en el anexo [D]en las ecuaciones (D.1)-(D.5).

Asi, la ecuacion de estado para el modelo de desviacion del término de frontera al
TEGR resultante es[54]:

(2) = B*(z+ 1)1 (24 1)*+6] — f1[B*(z+ 1)°In B + 288(B(z + 1)(z + 4) — 16)]
N T B+ D)[A(B2(2 + 1)5In B + 288(2 + 4)) — B(z + 1)3(T(z + 1)2 + 6()} )
4.64
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—0.98f
-0.99}

-1.00¢

w(z)

-1.01¢

-1.02¢

-1.03¢

Figura 4.5: Evolucién de la ecuacion de estado w de desviacién del término de frontera
al TEGR (4.64) como funcién de z, si T' < B (linea sélida) y si T > B (linea

discontinua)[54].

Parametros

Mejor ajuste

Hy
f

79.77 km s~ Mpct
0.203

10

Cuadro 4.4: Mejores valores posibles de parametros para el modelo de Desviaciones
del TEGR[54].

en la cual no se puede ver a simple vista si para f(7T, B) = 0 se recupera el modelo
ACDM, pero para eso se analizan dos casos: cuando T'< By T > B.

Para ilustrar la evolucion de w en este modelo, se incluye la grafica de la figura
de la Ref. [54], y se observa que antes de z ~ 4 las dos graficas tienen comporta-
mientos contrarios: si ' > B (linea discontinua) la ecuacién de estado es menor a -1,
y si T' < B (linea continua) la ecuacion de estado es mayor a -1; sin embargo, después
de esta z las dos ecuaciones de estado tienden al modelo ACDM.

También ajustaron el conjunto de datos observacionales discutido en la seccién [4.4]
con este modelo f(T, B) (ec. ({.64)). El resultado de este analisis hecho en la Ref. [54],
donde el parametro libre propio de las ecuaciones de Friedmann es H, se muestra en
la tabla [4.5.4]54].

4.6. Discusion sobre H
A modo de resumen, se incluyen en la tabla los mejores valores posibles de la

constante de Hubble H, para cada modelo discutido en la seccién En el modelo
de serie de Taylor no se calculé Hy (porque en este tipo de series es dificil saber dénde
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detenerlas y que no diverjan, por eso se calculdé Hy en el modelo de Ley de Potencias,
parecido al modelo de Expansion de Taylor pero con coeficientes que detengan esa
divergencia), pero se calculd el parametro de densidad de materia 2, que resulté ser
de 0.3, en concordancia con Planck (2018), y este valor se fijé para hacer el andlisis
de los tres modelos restantes.

En el modelo de Ley de Potencias el valor de Hy obtenido es un poco mas bajo que

Modelo f(T,B) Valor de Hy
[km s~ Mpc™]
Serie de Taylor Ao+ AT + A;T? + AsB? + A,TB -
Ley de Potencias boB* + toT™ 67.34
Ley de Potencias Mezcladas foBFT™ 67.92
Desviaciones de B -T+ f1BInB 79.77

Cuadro 4.5: Tabla comparativa de los mejores valores ajustados de H, para varios

modelos f(T, B).

el registrado por Planck (ec. (4.49)), mientras que en el de Ley de Potencias Mez-
cladas es un poco mas alto, pero los dos coinciden bastante bien con el resultado de
Planck, lo que quiere decir que estos dos modelos sirven para aliviar la tensién con la
constante de Hubble.

En el modelo de Desviaciones del Término de Frontera la constante de Hubble resulto
ser muy alta, incluso mayor que la obtenida por SHOES+HOLiCOW (ec. (4.50), lo
cual significa que este modelo no es muy bueno para resolver la tensién.

De esta manera, a partir de una teoria extendida de la gravedad, la Gravedad Tele-
paralela f(7T, B), se puede abordar el problema de la tensién con Hj sin necesidad de
tener como teoria de fondo el modelo ACDM, sino una extension de él; para abordar
el problema de la tensién se probaron distintas funciones del escalar de torsion T'
y el término de frontera B. Dos de las funciones consideradas (Ley de Potencias, y
Ley de Potencias Mezcladas) indican que los resultados de Planck estan bien, aunque
Planck en su estadistica si usa el modelo ACDM, y lo ideal es medir un pardmetro
cosmoldgico sin tener una teoria de fondo tan restringida.

Los modelos considerados aqui no coinciden con los resultados de la medicion de
Hj por observaciones locales (como por ejemplo SHOES+HOLICOW que usé obser-
vaciones de Cefeidas), las cuales no usan una teoria de fondo pero si estan sujetas a
tener errores sistematicos. Esto implicaria que la tension estd en los errores sistemati-
cos. Sin embargo, puede que existan modelos f(T, B) bien deﬁnidoﬁ que, al hacer el
analisis estadistico, indiquen que el resultado de Hj obtenido por mediciones locales

4Para que un modelo f(7T, B) esté bien definido, tiene que cumplir con varias caracteristicas:
entre ellas, la conservacion de energia, que el Laplaciano del tensor energia-momento sea cero, que
no hayan divergencias.
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es correcto y, por tanto, la tension estaria al suponer el modelo ACDM.

4.7. Conclusiones

El objetivo de este capitulo fue mostrar una forma de aliviar la tension con la
constante de Hubble Hj, al tener una nueva teoria de la gravedad, la Gravedad Tele-
paralela, y proponer cuatro modelos que son funciones del escalar de torsion T y el
término de frontera B, de los cuales dos (Ley de Potencias, Ley de Potencias Mezcla-
das) resultan coincidir con el valor de Hy inferido por Planck, sin necesidad de basarse
en el modelo ACDM; uno de estos modelos (Desviaciones del Término de Frontera)
arroja una Hy mucho mas alta, incluso mas alta que la que obtuvo SHOES+HOLiCOW,
por lo que no es buena opcién para aliviar la tension. Estos modelos conducen a di-
ferentes ecuaciones de estado w (no constantes) en funcién del corrimiento al rojo
z, las cuales se puede ver su evolucion haciendo un analisis estadistico para encon-
trar los mejores valores posibles de los parametros libres -tanto propios de la teoria
de TG como los propios a las ecuaciones de Friedmann-, al meter datos observacio-
nes que reproduzcan la expansién acelerada del Universo (CC+SNIa+BAO) en los
cddigos CLASS y Monte Python. En algunas de estas ecuaciones de estado se puede
reproducir lo que observamos en el Universo actual, es decir expansién césmica ace-
lerada, ademas de que en algtin momento del Universo se asemejan al modelo ACDM.

En el modelo expresado en Series de Taylor se pudo encontrar el mejor valor posible

del parametro de densidad €2,, igual a 0.3, que concuerda con el resultado medido por
Planck.

De esta manera, se puede ver que esta teoria extendida de la gravedad, la Grave-
dad Paralela f(7T, B), puede aliviar la tensién con la constante de Hubble, pues los
modelos considerados en este capitulo indican que el valor inferido por Planck de H
es el correcto y que la tension esta entonces en los errores sistematicos en las medi-
ciones locales de Hy, como lo hizo por ejemplo SHOES+HOLiCOW. Esto no significa
que no existan modelos dentro de esta teoria que obtengan un valor de H, parecido
al que se obtiene con observaciones locales, haciendo parecer que la tension esta al
suponer como base el modelo ACDM.

Esta teoria de Gravedad Teleparalela es complicada principalmente en el manejo
de las ecuaciones y en el formalismo que hay detrds pero, como ya se menciond, el
proposito de este capitulo no era dar una explicacion completa de esta teoria, sino
hacer visible que existen maneras de tratar el problema de la tensién con la constante
de Hubble, y una de esas son las teorias extendidas de la gravedad.
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Capitulo 5

Conclusiones

Para finalizar con este trabajo escrito, se procede a resumir lo que se estudié en los
capitulos anteriores, asi como dar las conclusiones finales del trabajo en general.
Entre los objetivos de este trabajo estuvo mostrar la importancia de la constante de
Hubble, qué informacion nos da acerca del Universo, con qué métodos la miden y
qué valor obtienen, mostrar que hay una discrepancia entre estos valores medidos,
qué propuestas de solucion han tratado de resolver esta discrepancia, e investigar dos
propuestas de solucion a detalle.

La constante de Hubble Hy es una cantidad importante en cosmologia, pues da la
tasa de expansion del Universo y su edad; para entender cémo esta constante se
relaciona con estos conceptos, se estudiaron las ecuaciones de Friedmann, unas ecua-
ciones que modelan la expansién de un Universo homogéneo e isotrépico y como éste
se curva y, para deducirlas, se estudié un poco de la teoria de Relatividad General de
Einstein. Primero se partio de la métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker que
describe a un Universo homogéneo e isotropico y cémo se miden distancias en él; esta
métrica se evalué en las ecuaciones de Einstein, las cuales relacionan la geometria
del espacio-tiempo con la materia que lo contiene, y se obtuvieron las ecuaciones de
Friedmann, que relacionan el parametro de Hubble con la densidad de energia del
Universo (incluye a la materia bariénica, materia oscura, radiacién y energia oscura)
y su curvatura. Después con la Ley de Hubble se estudié que la constante de Hubble a
grandes escalas es la proporcién entre la velocidad a la que se alejan las galaxias y la
distancia hasta nosotros; a pequenas escalas también entran en juego los movimientos
aleatorios de las galaxias. Asimismo, esta constante da un aproximado de la edad del
Universo al sacar su inverso y, si Hy ~ 67 km s 'Mpc~!, la edad del Universo serfa de
ty ~ 14.6 Gyr, mientras que si Hy ~ 73 km s~ Mpc~! la edad serfa de ty ~ 13.4 Gyr,
por lo que una pequena diferencia entre los valores de Hy obtenidos por diferentes
proyectos implicaria un gran margen de error en la edad del Universo.

Se estudié también la definicién de ecuacién de estado w, la cual caracteriza las

componentes del Universo a través de la razén entre su densidad de energia y su pre-
sion. Después, se dio una introduccién a fenémenos astrofisicos importantes que dan
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informacion acerca de la evolucion del Universo, como lo son: las Supernovas Tipo la
(SNIa) son buenas para medir distancias a las galaxias que las contienen porque tie-
nen una luminosidad estable; la radiacién del Fondo Césmico de Microondas (CMB)
es la radiacion electromagnética mas vieja del Universo, por lo que da informacién
valiosa del Universo temprano; las Oscilaciones Actsticas Bariénicas (BAO) son con-
sideradas una regla estandar en cosmologia porque dan una escala de lo que viajaron
las ondas de sonido del fluido de fotones-bariones en el Universo temprano hasta una
época determinada; y la Estructura a Gran Escala (LSS) consiste en que las galaxias
y la materia forman ciertos patrones a gran escala, causados principalmente por la
accion de la gravedad y la expansion del Universo.

Posteriormente, se investigaron varios proyectos que midieron la constante de Hubble
con distintos métodos, de entre los que figuran el CMB, BAO, SNIa, Cronémetros
Césmicos, Cefeidas variables, sirenas estandar, edades estelares de cimulos globulares
y de estrellas con muy baja metalicidad, Punta de la Rama Gigante Roja, estrellas Mi-
ra variables, lentes gravitacionales, masers, y Fluctuaciones de Brillo en la Superficie.
Cada uno de estos métodos da un valor de Hy diferente, pero generalmente apuntan
a que Hy es 67Tkm s *Mpc™t o 73 km s~ Mpct; los més relevantes son: el proyecto
Planck (2018), que con datos del CMB basado en el modelo ACDM, infirié un valor de
Hy de 67.2740.60 km s~ Mpc~1[19], y las observaciones a Cefeidas y SNIa por Riess
y su equipo (2019), que dan como resultado una Hy de 74.034-1.42 km s~ M pc=1[20].
El problema con estos valores es que ni con los méargenes de error se traslapan, y en la
presente tesis se discutié que esta discrepancia puede ser debida a que: o la interpre-
tacion del CMB por el modelo ACDM no es correcta y por tanto se obtiene un valor
de Hj incorrecto, o en las observaciones en Cefeidas y SNIa hay errores sistematicos
que no se consideraron y pudieron afectar en la medicién de Hy.

Para tratar de aliviar la tension, se discutieron dos propuestas de solucion que, aun-
que no resuelven el problema de la tension, dan ideas para investigarlas mas a fondo
en un futuro; estas dos propuestas basicamente anaden fisica nueva al modelo ACDM.

La primera propuesta consistié en considerar la constante de Hubble obtenida por
Planck y la de Riess como ciertas, y se adaptaron a dos modelos: el primero era el
modelo estandar cosmoldgico suponiendo la Hy de Planck; el segundo era un nuevo
modelo que difiere del modelo estandar cosmoldgico en que tiene particulas relativis-
tas extra (o grados de libertad extra, parametrizados por Ne,, donde para el modelo
estdndar N,, = 0) agregadas sélo en una cierta época del Universo temprano (des-
pués de esta época desaparecen), y suponiendo la Hy de Riess. El objetivo de hacer
esto fue relacionar estos dos modelos mediante la escala angular en la época de re-
combinacién 6(a,), la cual Planck midi6 de forma precisa (0(a.) = 0.0104), y que se
define como el cociente del horizonte de sonido comévil en la época de recombinacion
rs(as) v la escala diametral angular comévil en esta misma época D 4(a,). Para hacer
esta relacién, se tuvo que reducir tanto rs(a,) como D4(as) en el nuevo modelo en
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una cierta época, porque lo que se busco fue hacer iguales los cocientes en el modelo
estandar y en el nuevo modelo; esta reduccion se dio gracias a las particulas relativis-
tas extra y suponiendo un valor de Hy mayor, en este caso el de Riess. Se obtuvo que
esta igualdad de cocientes se pudo haber dado desde el inicio del Universo (z — 00)
hasta varios corrimientos al rojo criticos z.: en z. ~ 2,935 si el numero de grados de
libertad extra era de N., = 0.954; en z, ~ 7,342 si N, = 1.954; y en z, ~ 13,644 si
N, = 3.954; para z.’s menores a las anteriores, las particulas extra desaparecen. Asi-
mismo, en el contexto del nuevo modelo se obtuvo que conforme N, fuera mayor, el
pardametro de densidad de radiacién €2,, aumenté (lo cual era de esperarse), mientras
que el parametro de densidad de energia oscura €25, disminuyd, lo cual es congruente
para compensar el aumento en la densidad de radiacién. También se hizo notar que
estas tres soluciones no son las tnicas, sino que hay toda una familia de soluciones:
dada la N., se puede obtener la z., o a la inversa.

La segunda propuesta consistié en estudiar la teoria de la Gravedad Teleparalela
(TG) f(T, B), una teoria extendida de la gravedad que agrega nuevos términos a las
ecuaciones de Einstein de la teorfa de la Relatividad General (GR), y que trata de
aliviar la tension con la constante de Hubble; estos nuevos términos fueron el escalar
de torsion 1" y un término de frontera B, que jugaron el papel del escalar de Ricci Ren
GR. Se hizo notar que algunas de las diferencias entre TG y GR eran que GR maneja
la conexién de Levi-Civita, mientras que TG maneja la conexion de Weitzenbock, la
cual se definié en términos de la tétrada e, que en este caso jugo el papel de la
métrica g,, en GR (pues la conexién de espin w?,, se hizo nula en ese capitulo, lo
cual se hizo para no considerar efectos inerciales). Otra diferencia que se hizo notar
es que el tensor de Riemann en TG es cero porque la conexién de Weitzenbock es
de curvatura nula, mientras que en GR no necesariamente es asi; esto quiere decir
que en TG la gravedad no se representé por medio de curvatura, sino por medio de
la torsién. El resultado méds relevante de la teoria de TG f(7T, B) fue que se pudo
aplicar en la cosmologia para obtener unas ecuaciones de Friedmann modificadas y
que llevaron a una ecuacién de estado efectiva w.ys, que representé al Universo como
un fluido perfecto y su evolucién; ademads, esta w,ss se escribié en términos de f y
sus derivadas y, si se apagaban estos términos de f, se recuperaba el modelo ACDM
(w = —1). Asi, para esta ecuacién de estado se estudiaron cuatro modelos f(7, B) que
estaban en términos de funciones del escalar de torsion 7'y del término de frontera
B, de los cuales dos arrojaron valores de la constante de Hubble que resultaron ser
parecidos al valor inferido por Planck (2018), por lo que estos modelos indicaron que
la tension estd entonces en los errores sistematicos en las mediciones locales de Hy;
esto no significa que no existan modelos dentro de esta teoria que puedan obtener
un valor de Hy parecido al que se obtiene con observaciones locales, haciendo parecer
que la tensién esta al suponer como base el modelo ACDM. Asimismo, el comporta-
miento de las ecuaciones de estado (que eran no constantes) para los modelos que se
consideraron, reprodujo lo que se observa en el Universo al dia de hoy, ademés de que
en algiin momento en la evolucién del Universo se asemejaron al modelo ACDM.
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Para concluir con esta tesis, se reitera que las propuestas discutidas aqui no arre-
glan el problema de la tension con la constante de Hubble, y que en la actualidad
todavia nadie ha encontrado una solucién, pero si dan ideas sobre como hacerlo en
un futuro.
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Anexo A

Ecuaciones del Modelo de
Expansion de Taylor

Para obtener la ecuacién de estado weyy en la cosmologia f(T, B) (ec. (4.41)), se
calcularon las derivadas necesarias de la densidad Lagrangiana (4.56) en el Modelo
de Expansién de Taylor, y se usaron las ecuaciones ([4.29) y (4.30)). Se obtiene que:

fr = Ay 4+ 2A,T + A4B, (A1)
fr=24AHH + 6A,(6HH + H), (A.2)

I =243B + AT, (A.3)
f=12A3(6HH + H) + 12A,HH, (A.4)

f5 =12A3(6H* + 6HH + [I) + 12A4(H* + HH). (A.5)

Las definiciones de w(z); de la ecuacién de estado w para el modelo de la expansién
de Taylor de f(T, B) en términos del corrimiento al rojo z, son las siguientes:

_A332 + T(A4B + AT + Ay) + Ag

_ , A6
’LU(Z)l (Z + 1)5 ( )
2 9643
_ G T )Y AT
w(e)y = EE B (A7)
(8Ay + 36A3 + 17Ay)
= A8
2(4A24+27A3+11A4) + 4A5+12A3+7A4
_ T G (1) AQ
w(z)4 (Z i 1>7 ( : )
(2(4A2+3A4) _ 2(2A94+9A3+4A,) )
6(9A43+2A4) + (z+1)3 (z+1)2
2z+1)6 z+1)3
w(z); = (=) (=) (A.10)

(z4+1)4 ’
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oq _ 243 __ 244
(z+1)?  (=+1)3

16(3A3+A4) 1
(=+1)° (+D* Ge+1)
w(z) S
T2A3 1
w(z)y = — &0 T
(z+1)5
2 6
w()e = (34 + A) | i + i
5 (z+1)8 ’
) 4A5 +12A5 + TA,
w(z)y =
? (z+D0
4A3+A, 2(4A24+9A34+6A4)
_ (D2 (z41)3
(2o = (z+1)7
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Anexo B

Ecuaciones del Modelo de Ley de
Potencias

Para obtener la ecuacién de estado wess en la cosmologia f(7, B) (ec. (4.41)), se
calcularon las derivadas necesarias de la densidad Lagrangiana (4.58)) en el Modelo
de Ley de Potencias, y se usaron las ecuaciones (4.29) y (4.30]). Se obtiene que:

fr = tomT™ 1, (B.1)
fr = 12tgm(m — 1)HH(6H?*)™2, (B.2)
f5 = bokB" 1, (B.3)
fp = 6bok(k — 1)[6(3H? + H)|*2(6HH + H), (B.4)
) e E—1 L . L
i = 6bok(k — 1)[6(3H2 + FI)]* 2{m(6HH+ H) + 6H? +6HH+H}. (B.5)

Las definiciones de w(z); de la ecuacién de estado w para el modelo de Ley de
Potencias de f(7', B) en términos del corrimiento al rojo z, son las siguientes:

2(k=1) 24
12 ’ [(z+1)2+<z+1>5:|

24 3(k—1) 12 .
w(z); = —6(k +1) 2 (115 (z+1)2] (z-%i)" — (z+1§2+I>2 108
1= (z+1)° (z4+1)7 (z41) e
(B.6)
1 ( +21)3 - ﬁ
- - } B.7
w(2)2 (Z—|— 1)4 41 , ( )

k m
bo23 13+ (k — 1)k [ . 31)2] X £02 23 (1m0 — 1)m [;)}

G+ 1) (z+ D)

w(z)3 =

7



Anexo C

Ecuaciones del Modelo de Ley de
Potencias Mezcladas

Para obtener la ecuacién de estado weyy en la cosmologia f(T, B) (ec. (4.41)), se
calcularon las derivadas necesarias de la densidad Lagrangiana (4.60)) en el Modelo

de Ley de Potencias Mezcladas, y se usaron las ecuaciones (4.29) y (4.30)). Se obtiene
que:
fr = fomB* T,

(C.1)
fr = 6femB* T 2[kT(6HH + H) + 2HH(m — 1)B, (C.2)
f5 = fokB¥1T™, (C.3)
f5 = 6fokB* 2T\ [(k — 1)(6HH + H)T + 2mBHH], (C.4)
fz =6fok{[(m — 1)B*2T™2 4 6(k — 2) B**T™ Y(6HH + H)|[2mBHH +
(k—1)(6HH + H)] + B* 21 Y[12HH(k — 1) (6 HH + H) + (k — 1)T (C.5)
(6H2 + 6H I + F) + 2m(6HEH(6HH + H) + BH? + BHH)]|}.

Las definiciones de w(z); de la ecuacién de estado w para el modelo de Ley de Po-
tencias Mezcladas de f(T, B) en términos del corrimiento al rojo z, son las siguientes:

Tm+2fOBk+3

w(z) = W, (C.6)
6225 — 2B*(k — DRT™ (2 - S2) fo) B
w(z)g = Gy , (C.7)
(ot 1) fyo(2)s — 12kT(((k — 1)(7B + 12k — 24) 4+ 7B(k — 2)m)T™B* + TmT B3)
(z+1)3
B¥IT™(4(m — 1)mB3 — (8B + 9)kmT B — 18(k — 1)kT?)
B (24 1)2 ’

(C.8)
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~ 72k((k — 1)(2B + 3k — 6) + 2B(k — 2)m)T
(z+1)°

(2 + 1)%w(z)s = BkTm(

C9
—w(z)12 + w(z)lg,) - 6B3ka2< = + L )f o
(z+D " +1)s)7
4ka2< 36 5B >B3
m k G+t (2+1)2
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Crie , (C.11)
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Anexo D

Ecuaciones del Modelo de

Desviaciones del Término de
Frontera al TEGR

Para obtener la ecuacién de estado wess en la cosmologia f(T, B) (ec. (4.41))), se
calcularon las derivadas necesarias de la densidad Lagrangiana (4.62)) en el Modelo
de Desviaciones del Término de Frontera al TEGR, y se usaron las ecuaciones (4.29)

y (4.30)). Se obtiene que:

fr=-1, (D.1)

fr=0, (D.2)

Je =/ ilnB+ fi, (D.3)

o =670 (D.4)

i = 6B—J2[(6H2 +6HH + F[)B — 6(6HH + H)?. (D.5)
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