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Notaciéon y Convenciones.

En el presente trabajo se mantiene la notacién usual en Cosmologia. Se usan las
unidades naturales ¢ = h = kg = 1, para la velocidad de la luz, constante de Planck
y constante de Boltzmann respectivamente. Todas las velocidades son medidas en
fracciones de ¢, existe una sola unidad mecénica independiente h y para kg la tem-
peratura es medida en unidades de energia. A continuacion se enlistan los simbolos
usados frecuentemente.

Simbolo Descripcion

G Constante Gravitacional (G = 6.67 x 1078g 'seg™?)

My Masa de Planck (m, = -= = 1.2211 x 10"GeV)

My, Masa de Planck reducida (M, = \/ﬁ = 2.4357 x 10"GeV)
a Factor de escala del Universo (valor hoy en dia ay = 1)
t Tiempo césmico
n Tiempo conforme: n = [a~'dt

Derivada respecto al tiempo ¢
! Derivada respecto al tiempo conforme 7
z Corrimiento al rojo: z = % — 1
dar,da,dy, Distancia comévil, distancia diametral angular, distancia luminica
HH Parametro de Hubble y conforme, respectivamente: H = %, H=aH

H, Parametro de Hubble hoy en dia: Hy = 100 h km seg~* Mpc!
h Factor de incertidumbre sobre Hy: h = %
p Densidad de energia
P Presién
w Ecuacion de estado: w = %

Curvatura del Universo
R Escalar de Ricci
Csq Velocidad del sonido
v, o Potenciales gravitacionales

Numero de onda comovil



P(k) Espectro de potencias de perturbaciones

l Multipolos arménicos esféricos
) Contraste de densidad
D Factor de crecimiento
b Bias (Tasa de galaxias por materia total perturbada)
A Constante cosmoldgica
Accién
G Tensor métrico
-1 0 00
Ny Tensor métrico de Minkowski: 7, = 8 (1) (i) 8
0 001
G Tensor de Einstein
R, Tensor de Riceil
R Escalar de Ricci
T, Tensor de energia-momento
L Densidad lagrangiana
re Simbolos de Christoffel

pv



Capitulo 1

Introduccion

Unos de los temas que més ha inquietado a la humanidad es el origen de nuestro
Universo. A consecuencia de esto, entre la comunidad cientifica surge la llamada Cos-
mologia Moderna, la cual comienza a partir de los trabajos de George Gamow. Entre
los mas destacados, Gamow desarrollé una teoria sobre la creaciéon de los elementos
quimicos (helio principalmente). Esta teoria se basaba en la explosion originaria de
un atomo primitivo, lo que hoy se conoce popularmente como Big Bang. También
predijo que el Big Bang habia dado lugar a la radiacién de fondo de microondas, la
cual fue identificada anos después por Arno Penzias y Robert Wilson. La Cosmologia
en muchos aspectos, es la fisica de los extremos; se encarga de describir la evolucion
del Universo durante los tltimos 13,700 millones de anos y del mismo modo maneja
escalas de longitud muy grandes mientras describe la dindmica de dicho Universo.
De hecho, la mayoria de los cosmodlogos actualmente se encuentran trabajando en los
acontecimientos que sucedieron a muy temprana edad en el Universo, contemplando
temperaturas y densidades extremas, tan extremas que nunca seria posible recrear-
las. Dichas condiciones extremas estan presentes y se pueden observar hoy en dia,
por ejemplo; en supernovas, agujeros negros, cuasares y rayos cosmicos altamente
energéticos.

El descubrimiento de la aceleracién coésmica implica que:

1.- El Universo estd dominado por la energia oscura, la cual se cataloga como un
fluido misterioso con una gran presion negativa.

2.- La exitosa teoria de la gravedad de Einstein necesita ser modificada a grandes
escalas.

Desde entonces, las pruebas cosmoldgicas establecen firmemente la imagen de un
Universo, en donde la energia oscura representa aproximadamente el 70% de la
densidad energética total. La energia oscura de acuerdo a mediciones que se han ob-
servado provoca efectos relevantes en el Universo, se han formulado algunas hipotesis
y se sabe que afecta directamente la expansion de éste. Una explicacion de Albert
Einstein mencionaba que la energia oscura es una propiedad del espacio y que el
espacio “vacio” no es vacio como tal. Sin embargo este espacio vacio tiene su propia
energia que también ésta no disminuiria con la expansién sino al contrario, habria
mas espacio con energia propia provocando una expansion acelerada. Si alguna de
estas teorias resultara ser correcta, una explicacion satisfactoria para la aceleracion



césmica conducird a nuevas e importantes teorias en fisica fundamental.

En esta tesis se estudio un modelo de energia oscura conocido como CPL, pro-
puesto por Chevalier, Polarski y Linder, con el objetivo de tener una ecuacién de
estado cuyos pardametros estén minimamente correlacionados y que, al mismo tiem-
po, representen una modificacién minima al modelo ACDM. Las parametrizaciones
que se proponen son basadas en un método que considera un valor medido de una
funcién dinamica, y otro valor de la misma funcién que cambien con el tiempo. Estas
definiciones y procesos se llevan a cabo en el desarrollo del presente trabajo. Por otra
parte se explica como usar, de manera 6ptima, herramientas cosmoldgicas innovadas
y actualizadas a nuestra disposicion para conocer mas sobre la dindamica de dicha
energia oscura a través de estimar el valor de parametros. Entonces, con esto en
mente, a partir de Relatividad General se desarrolla el modelo CPL.

Primero, se presentan conceptos y teorias importantes en Cosmologia, tales como los
trabajos realizados por Einstein, Friedmann, Hubble, entre otros resultados impor-
tantes. Después, se presenta el modelo ACDM como el modelo mas simple, elegante
e importante que se ajusta a las observaciones y datos experimentales. Continuando,
se presenta el estudio sobre la importante teoria de perturbaciones cosmologicas en
términos de observables césmicos y también se considera la compleja teoria de las
distorsiones del corrimiento al rojo.

Finalmente, se desarrolla el modelo propuesto contemplando tanto la teoria de per-
turbaciones como las distorsiones del corrimiento al rojo. Por tltimo, se desarrollan
y emplean las herramientas computacionales cosmoldgicas recientes y actualizadas,
para probar si dicho modelo de energia oscura CPL es mejor que el modelo ACDM
(obteniendo resultados interesantes sobre este tipo de modelos).



Capitulo 2

Elementos de Cosmologia y
Relatividad (General

En la antigua Grecia, Ptolomeo creia que la Tierra deberia caer en el centro del
Cosmos. Ademas el Sol, la Luna y los planetas girarian alrededor de ésta, y que las
estrellas “fijas” estarian aiin més lejos. No fue sino hasta el siglo XVI que Copérnico
postulé que se deberia considerar a la Tierra y los otros planetas girando alrededor
del Sol, lo cual lo desacredité, eliminandolo de la vision del Universo en esa época.

Por otro lado, en la sélida Teoria de la Gravitacion, Newton crefa que las estrellas
eran soles comunes como el nuestro, distribuidos y atravesando el espacio infinito en
una configuracién estatica, por lo cual Newton era consciente de que esta configu-
racién estatica era inestable simplemente por la atraccion gravitatoria de la materia.

Durante los siguientes 200 anos se seguia tratando de entender por qué las estrellas
no estaban distribuidas equivalentemente, sino que se localizaban en forma de disco
(Via Lactea). Sélo hasta el ano 1918 H. Shapley descubrié que nos situdbamos a %
del radio del centro de la galaxia, y de nuevo argumenté que, tipicamente, ésta seria
el centro del Universo. En 1952, W. Baade demostré que la Via Lactea es una galaxia
bastante tipica, comun a las demas descubiertas, lo cual permitié, en un pensamien-
to moderno fundamentar el Principio Cosmolégico (también llamado Principio de
Copérnico). El Principio Cosmolégico establece que el Universo se ve igual indepen-
dientemente de dénde se esté situado. En el pasado esto se crefa erréneo, ya que
como se ha dicho, se consideraba a la Tierra como centro del Universo.

El Principio Cosmolégico es la base del Big Bang. El Big Bang es considerado como
el modelo cosmoldgico predominante en el inicio del Universo y en su evolucion a
gran escala. Se considera que en el inicio del Universo este estaba lleno de una enor-
me densidad de energia homogénea e isotropica, que evidentemente se expanderia
después de una gran explosién formando los primeros elementos, hidrogeno y helio,
para posteriormente dar origen de lo que conocemos y llamamos Universo.



2.1. La expansién del Universo

Una parte fundamental de las observaciones cosmoldgicas de hace anos, ha sido
observar que el Universo pareciera moverse alejandose de nosotros aceleradamente.
Este hallazgo llevé al Premio Nobel de fisica del 2011 galardonando a Saul Perl-
mutter, Brian P. Schmidt y Adam G. Riess, por sus trabajos sobre la expansién
acelerada del Universo a través de observaciones de supernovas distantes. Tal descu-
brimiento generé demasiadas preguntas, una de las mas importantes es: jde dénde
surge la energia para hacer posible la expansion acelerada?. Se propusieron explica-
ciones para tal aceleracién, y las més interesantes fueron que un tipo de energia del
espacio vacio la provocaba y otra que un misterioso fluido con esta energia rellenaba
tal espacio. A este fendmeno, los cientificos la denominaron como “Energia Oscura”.
Esta es una de las teorias méas importantes y de las méas trascendentes en Cosmo-
logia y fisica de particulas. Las primeras evidencias directas de la energia oscura
fueron reportadas por Riess et al. [1] y S. Perlmutter et al. [2], que posteriormente
fueron confirmadas por otros autores [3]. El mecanismo para medir esa velocidad de
alejamiento es mediante el corrimiento al rojo (red-shift), que es un efecto parecido
al efecto Doppler aplicado a ondas de luz. Vesto Slipher en 1912, fue el primero en
usar esta técnica para medir velocidades de galaxias; tiempo después fue aplicado
sistematicamente por Edwin Hubble hacia finales de los anos 1920’s.

Casi todas las galaxias estan en retroceso respecto de nosotros, es decir se alejan
debido a la expansion, por lo que el mecanismo para entender este alejamiento es el
corrimiento al rojo z definido como:

g =20 Tem (2.1)

donde A¢p, ¥ Aops son las longitudes de onda de la luz emitidas (galaxias) y observadas
(nosotros), respectivamente. Si algin objeto se aleja de nosotros a velocidad v, el
corrimiento al rojo (2.1) se modificarfa como z = ¥, con ¢ la velocidad de la luz.
Hubble mostroé en 1929 [4] que la velocidad de recesion era proporcional a la distancia
de un objeto hacia nosotros:

La expresién (2.2) es la llamada ley de Hubble y Hy, es la constante de Hubble! (el
subindice 0 refiere al valor medido hoy en dia). De acuerdo con la Ley de Hubble,
las galaxias mas lejanas de nosotros, son las mas rapidas en su expansion.

Por otra parte, se sabe que en el Universo existen particulas y materia que do-
minan la cantidad de sustancia en éste, por ejemplo la materia baridénica, que esta
constituida por bariones y leptones, esta es la materia que nos rodea y que podemos
ver hoy en dia, incluyéndonos. La radiacién también es parte del Universo en forma
de paquetes de energia llamados fotones. Los Neutrinos se pueden producir a través
de un decaimiento radiactivo. La Materia y la Energia Oscura son dos componentes

LEl valor estimado reciente de Hy, segiin la Colaboracién Planck [5], es Hy = 67.27 £ 0.66 Sll\}‘gc,
1 pérsec [pc] = 3.2616 anos luz = 3.0857x10'm.



del Universo de los cuales se hablara més adelante. Las proporciones de componen-
tes existentes en el Universo como materia barionica, radiaciéon, materia oscura y
energfa oscura, estan representadas en la figura (2.1).
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Figura 2.1: a) Porcentaje de materia en el Universo. La Energia Oscura constituye
el mayor porcentaje en el Universo seguido por la Materia Oscura, mientras que
alrededor del 5 % es todo lo que conocemos hoy en dia (Atomos, Planetas, Galaxias,
Luz, etc.). b) Caracteristicas de los componentes de la materia bariénica segin el
modelo estandar de particulas elementales.



Es importante mencionar que el Universo a gran escala cuenta con dos propiedades
cosmoldgicas importantes: Homogeneidad e Isotropia, estas dos propiedades son la
base de lo que se conoce como Principio Cosmoldgico.

Homogeneidad refiere a que en el Universo la distribucién de materia tiene densidad
similar en cada punto, y esto implica que, si el Universo se expande uniformemente,
un observador medira la misma tasa de expansion en cualquier lugar. Isotropia signi-
fica que al mirar en diversas direcciones del Universo, se observa que la distribucion
de galaxias tiene igual densidad a cualquier distancia.

2.2. Radiacion de Fondo Cdsmica

La prueba més clara de que el Universo nacié de una gran explosion es la Radia-
cién de Fondo Césmica (RFC) o por sus siglas en inglés Cosmic Microwave Back-
ground (CMB), ver figura (2.2). La RFC fué predicha por G. Gamow, la cual ca-
sualmente fue descubierta y medida por Arno A. Penzias y Robert W. Wilson en
1964 [6]. Mientras trabajaban con un nuevo tipo de antena en un laboratorio de
New Jersey, Penzias y Wilson detectraron que ésta tenia una fuente de ruido que
no podian explicar, y después de afinar la recepcién de la senal, lograron identificar
que se trataba de la RFC. En 1992, el satélite Cosmic Background Explorer (COBE)
midié por primera vez las anisotropias en la temperatura de la RFC, las cuales se rea-
lizaron posteriormente con mayor precision por el experimento Ballon Observations
of Millimetric Extragalactic Radiation ANd Geophysics (BOOMERanG) mediante
las mediciones telescopicas en un globo suborbital en la Antartida. Similarmente
pero en diferentes tipos de vuelo, el experimento Millimeter Anisotropy eXperiment
IMaging Array (MAXIMA) también midi6 la RFC en 1998. En el 2001 el satéli-
te Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) y en el 2009 el satélite Planck
fueron disenados y lanzados especialmente para medir la RFC con una alta precisién
y tecnologia, de donde actualmente los cientificos usan datos experimentales. Cabe
mencionar que COBE midié por primera vez el espectro de la RFC que coincidio
exactamente con la radiacién de cuerpo negro (Figura 2.3). Se comprobé que la luz
es isotropica en todas direcciones cuyas anisotropias son del orden de ‘%T ~ 1075,

Los datos observacionales de la RFC obtenidos del satélite WMAP [7] revelan tempe-
raturas alrededor de 2.725K viniendo de diferentes partes del Universo. Esto asume
que a escalas muy grandes (>100Mpc) se cumple el Principio Cosmoldgico funda-
mentando que el Universo es homogéneo a dichas escalas. Por lo que se asumen las
siguientes premisas:

1. Las Leyes de la Fisica fundamentales no cambiaran y seran las mismas en cual-
quier lugar del espacio.

2. Las constantes existentes en fisica y sus valores encontrados, son iguales en cual-
quier parte del universo.

3. A grandes escalas cosmoldgicas del Universo, la distribuciéon de materia es equi-
valente.



Figura 2.2: Radiacién de Fondo Coésmica. Es la energia remanente del Big Bang que
se generd en el origen del Universo. Las regiones azules (mds oscuras) representan
mayor energia por ende temperaturas mayores y las amarillas-rojas (méas claras)
menor temperatura.
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Figura 2.3: Gréfica del espectro de la RFC medido por el instrumento FIRAS (Far
Infrared Absolute Spectrophotometer) en COBE, es la medicién mas precisa del
espectro de cuerpo negro en la naturaleza [8].



2.3. Ecuaciones de Friedmann

Las ecuaciones de Friedmann describen la expansion del Universo. Para deducir-
las desde un punto de vista Newtoniano, considérese una esfera uniforme de masa
total M,y una masa pequena m en la superficie de esta, ver figura 2.4. Se sabe que
toda la materia se atrae y la fuerza que ejerce la masa M sobre la masa m estara
determinada por la ley de gravitacién Universal de Newton:

GMm _ 4rGprm
r2 3 7

F = (2.3)
donde G es la constante de Gravitacion de Newton, p la densidad de una distri-
bucion esférica asociada a M, considerada constante simulando al Universo que se
ve con la misma distribucion de masa en todas direcciones y r la distancia entre
objetos. La energia total (U) de la masa m es la suma de la energia cinética y la
energia potencial representada como: U =T +V = %m?*2 — M. Como la fuerza
es conservativa el potencial ejercido por la masa uniforme M viene de la expresién
F=-VV.
La homogeneidad nos permite cambiar a un sistema diferente de coordenadas, defi-
niendo éstas como las coordenadas comoviles las cuales se representan con la ecua-
cion:

7= a(t)Z, (2.4)
donde a(t) es definido como el factor de escala del Universo, el cual da informacién
de como se expande el Universo al aumentar las distancias entre dos particulas fijas
conforme pasa el tiempo, ndtese que esta distancia esta dada como vector. Lo que
se debe pensar cuando se estudia esta ecuacién es en una cuadricula de coordenadas
que se expande con el tiempo, ver figura 2.4.

_________
e -

,f’/ Masa \\~Masam / / / / /
f/’ contribuyente h / / / 7 /
/[l /L)

N
N

N
N
N
N
N

:"'f |
[ 1
: ‘ \
[ ] VA A AN 4
y Punto central ] /S /S S S )
Y
\\ /' Tiempo

-
‘‘‘‘‘
—————————

Figura 2.4: A la izquierda, la particula al radio r s6lo siente la atraccion gravitacional
de la masa contribuyente. A la derecha, el sistema de coordenadas coméviles se lleva
junto con la expansién de manera que cualquier objeto permanece con valores de
coordenadas fijos.



Introduciendo las coordenadas comoviles en la energia Newtoniana para una particu-
la, suponiéndose montada en la expansion y reordenando los términos, se obtiene lo
siguiente:

N 2
a 8rG ke

-) ===y = 2.5

<a> 3 7T @ (25)

donde kc? = —Tigz, vy k es definida como la constante de curvatura. La ecuacién

(2.5) es conocida como la ecuacion de Friedmann. Para considerar un significado
sistemédtico de la constante de curvatura k en la ecuacién (2.5), veamos lo siguien-
te. Dependiendo de los valores de k£ se considera al Universo como plano, abierto o
cerrado con geometria plana, hiperbdlica o esférica, respectivamente, este hecho se
determina desde el contexto de Relatividad General, mencionando que la gravedad
es la causante de la curvatura en el espacio-tiempo. Ahora, tratando el caso en donde
k = 0, si se proyecta un triangulo en un plano, la suma de sus angulos es efectiva-
mente 180° y ademds un circulo dibujado en el plano tendré circunferencia 27r (ver
figura 2.5, k = 0); pero en el caso de una geometria esférica, correspondiente a k
positiva, imaginese que partimos del ecuador pintando dos lineas separadas 90° (ver
figura 2.5, k = 1), si las lineas tienen la misma longitud de arco y luego se unen
entre si, la suma de sus angulos siempre serd mayor a 180°; ahora supongamos que
dibujamos un circulo en un radio r del Polo Norte y elegiremos a r de tal modo
que nuestro circulo sea el ecuador, ese radio medido en la superficie de la esfera
corresponde a un cuarto de circulo completo alrededor de la Tierra, de modo que
r =nR/2, donde R es el radio de la Tierra. Sin embargo la circunferencia esta dada
por 27rR, por lo que en lugar de la relacién usual se tiene ¢ = 4r para un circu-
lo dibujado en el ecuador, por lo tanto la circunferencia es menor que 27w Rr. Por
ultimo, para el valor de k negativo la geometria correspondiente es conocida como
hiperbdlica, y normalmente estd representada por una superficie tipo silla (ver figura
2.5, k = —1). En una geometria hiperbdlica las lineas paralelas nunca se encuentran.
En las propiedades del cuadro 2.1 ( [9] pag. 25) se resume lo mencionado.

Figura 2.5: Geometria espacial del Universo de acuerdo a los valores del parametro
de curvatura k.



Curvatura | Geometria | Angulos de triangulo | Circunferencia | Tipo de Universo
k>0 Esférica > 180 < 27r Cerrado
k=0 Plana 180 2nr Plano
k<0 Hiperbdlica < 180 > 2nr Abierto

Cuadro 2.1: Resumen de las posibles geometrias de Universo.

Aunque es fundamental, la ecuacién de Friedmann (2.5) no sirve de nada sin una
ecuacién que describa como la densidad p de la materia existente evoluciona con el
tiempo en el Universo, y que ademas involucre a la presién de ésta, es entonces cuan-
do se necesita la ecuacién del fluido que involucre a las cantidades p y p (el Universo
es tratado como un fluido). Como veremos a continuacion, los diferentes tipos de ma-
terial que pueden existir en nuestro Universo tienen presiones diferentes, y conducen
a una evolucién diferente de la densidad p. Para deducir esta ecuacion, comenzamos
de la primera ley de la termodindmica aplicada a un volumen de expansién? y con
radio comévil dado por (2.4), entonces se obtiene:

dE + pdV =TdS, (2.6)

en donde los cambios de la energia, volumen y entropia con respecto al tiempo son:
dFE da Am Ldp av da

2 gna?prE L T3l 2 — =dma®— dsS=0. (2.7

@ T T3y at (2.7)

Aqui se ha asumido que la expansién del Universo es reversible (dS = 0) ya que la
entropia es una funcién de estado que evaluada para todo el Universo aumenta en
el inicio con una transformacion irreversible y posteriormente permanece constan-
te en una transformacién reversible. Introduciendo las ecuaciones (2.7) en (2.6) y
reordenando los términos, se obtiene:

. a p

p+3a (p+c2> =0, (2.8)
donde los puntos denotan derivacion respecto a t. Esta es la ecuacion de continuidad
de un elemento de fluido en el Universo.
Se deriva una tercer ecuacion importante a partir de las dos deducidas anteriormente
(2.5) y (2.8). Esta tercer ecuacién dard informacién acerca de la aceleracién del factor
de escala, entonces, derivando la ecuacién de Friedmann (2.5) con respecto al tiempo,
y sustituyendo en la ecuacién de continuidad (2.8) se encuentra lo siguiente:

(2.9)

esta ecuacién es conocida como la ecuacion de aceleracion, la cual da informacién de
c6mo se expande un Universo acelerado. Las ecuaciones (2.5), (2.8) y (2.9), aunque
partieron de una légica Newtoniana, son las ecuaciones para una descripcién correcta
de la cosmologia de fondo, y ademas dichas ecuaciones, coinciden con el desarrollo
relativista que se demostrard mas adelante.

2En este caso, el volumen V seguird siendo el de la esfera en expansién, ver figura 2.4.
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2.4. Relatividad General

La Teoria General de la Relatividad fue postulada por Albert Einstein en no-
viembre de 1915. La cual cuenta con dos postulados muy importantes:
1.- El Principio de Equivalencia, que muestra la equivalencia entre masa inercial y
masa gravitacional.
2.- El Principio de Covarianza, el cual establece que las leyes de la fisica deben
tomar los mismos valores en cualquier marco de referencia (inercial-no inercial).

En Relatividad General, una cantidad fundamental es la métrica o también lla-
mado elemento de linea, la cual describe la geometria del espacio-tiempo, dando la
distancia entre dos puntos. Cuando se trabaja en el espacio-tiempo plano y con tra-
yectorias rectas la métrica de Minkowski es la indicada, ds* = n,,dz"dz", pero eso
en realidad depende del sistema o problema que se este estudiando, por ejemplo, un
mismo agujero negro curvara la trayectoria de la luz debido a la gravedad, y en tal
caso, es necesario una métrica mas general. Entonces si la expansién es uniforme y
curvada, la distancia en el espacio-tiempo ahora es medida a través de una métrica
general denotada como:

ds* = Gudartdx”, (2.10)

donde g,,, es el tensor métrico® y los stmbolos cuyos valores son p, v = 0, 1,2, 3 deno-
tan a las coordenadas. Aqui 2° denota la coordenada temporal y las restantes 2 las
coordenadas espaciales. Como lo hemos dicho, la métrica indica como medir en un
espacio 4-dimensional, y ademas, ésta es general para cualquier geometria de interés.

En Cosmologia, los fisicos consideran una métrica del espacio-tiempo general que
contiene homogeneidad e isotropia considerando a la expansién del Universo.
Entonces, se define la métrica de Friedmann-Robertson-Walker como [10]:

2

1 —kr?

ds® = —dt* + a(t)? ( +r2d6” + Sin29d¢2> : (2.11)

donde a(t) es el factor de escala mencionado anteriormente, aqui de nuevo k es el
parametro que indica si la geometria del Universo es plana, esférica o hiperbdlica
(ver figura (2.5)).

El caso k = 0 corresponde a la geometria Euclidiana (sélo en la parte espacial)
permitiendo escoger las coordenadas cartesianas comoviles, por lo que la métrica
(2.11) se reescribe como:

ds® = —dt* + a(t)* (d:z:2 +dy? + sz) . (2.12)

3En relatividad especial la métrica usada es la métrica de Minkowski Nuv, la cual define
trayectorias rectas describiendo un Universo plano. Dicha métrica esta representada como:

10 0 0
[ o 10 0
=1 "9 0 1 0

0 00 1
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Ademas, suele ser conveniente definir al tiempo conforme 1 como dt = adn, por lo
tanto:

ds® = a(n)* (—dn2 +da® + dy* + dz2> . (2.13)

En las siguientes secciones el tiempo conforme sera de uso continuo.

2.4.1. Ecuaciones de Einstein

Segtn la teoria de Einstein la materia genera un campo gravitacional que modifi-
ca la geometria del Universo, la geometria le indicard a la materia como desplazarse.
Para deducir las ecuaciones que modelen estos comportamientos, se define la densi-
dad lagrangiana de Einstein-Hilbert como [10]:

(16 SR L, )\/—_ (2.14)

donde R es el escalar de Ricci, G la constante de gravitacion de Newton, L, es
el lagrangiano que describe cualquier campo de materia existente y g = |g,.| el
determinante del tensor métrico. Haciendo una variacion de la accion con la densidad
lagrangiana £, de tal forma que se aplique el principio de minima accién que establece
que la variacién de esta accién con respecto al inverso de la métrica es cero (0.5 = 0)
obteniendo lo siguiente:

L=

g = /[MR+L ]\/—_gdA‘a:, (2.15)

1 5R R 0/— 1 0(y/—9gLy,

4S8 = / + (V=9Lm) Sg"\/—gd'z. (2.16)
167G 59“” N 59/“’ v—g 0g™

Como esta ecuacion tiene que ser valida para cualquier variacién dg"”, esto implica

que el integrando es cero, entonces obtenemos:

5R R 0y/— 167G 0 (v/—9gLm) (2.17)

VN 59“” S Vmg o dg '
La expresion (2.17) es denominada la ecuacién de movimiento para el campo métrico,
en donde el lado derecho es proporcional al tensor de energia-momento que describe
a la materia presente (ademds de ser simétrico T}, = T,,,) definido como:

T, =— 2 5Lm\/—_g. (2.18)

V=g g
Para el lado izquierdo de la ecuacién (2.17), el proceso es un poco més laborioso, por
lo que no se demostrara en este trabajo ya que el desarrollo se encuentra en cualquier
libro de Relatividad General, pero es un hecho que la variacion del escalar de Ricci
es precisamente el tensor de curvatura de Ricci mas un término que se anulara
al integrar®; también es posible obtener la variacién del determinante a través de

4Es posible demostrar a través de la definicién del tensor de Riemann (en términos de los
simbolos de Christoffel) que la variacién del escalar de Ricci es 0R = Ry, 09" + g"”0R,..,, en donde
el segundo término que contiene la variaciéon del tensor de curvatura de Riemann serd igual a la
diferencia de dos términos maés: g0 R,, = V, (g“”éF‘;u — g“"éfﬁu).
De esta ultima igualdad, el teorema de Stokes permite obtener un término de frontera, pero cuando
la variacién de la métrica se anula en el infinito, este término no contribuye, entonces 6‘;% =R,..
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una definicién®. Con las variaciones anteriores, las Ecuaciones de campo de Einstein
resultan ser:

1
G = R — §gw,R =8rGT,,, (2.19)

donde G, es definido como el tensor de Einstein, R, el tensor de curvatura de Ricci
y R el escalar de Ricci. Estos términos describiran la curvatura del espacio-tiempo
respecto a la métrica que se este tratando.

Si la métrica evoluciona de acuerdo a las ecuaciones de campo de Einstein estas
ecuaciones tienen que describir la curvatura del espacio-tiempo en presencia de la
materia. En Cosmologia se considera que los posibles constituyentes del Universo
son representados mediante fluidos perfectos, significando con esto la no existencia
de viscosidad y flujo de calor, entonces estos fluidos perfectos tendran un tensor de
energia-momento definido como:

1,,, = diag (—p.p). (2.20)

donde p es la densidad de masa y p el vector presién con componentes espaciales
(Px» Dy, =), considerando que se trata del sistema del observador comévil®.

Tomando ventaja de la métrica FRW (2.11), es posible obtener dos ecuaciones de
Einstein independientes a partir de la ecuacién (2.19) con ciertas consideraciones”.

La primera de estas ecuaciones es precisamente la ecuacion de Friedmann que tiene

la forma: ) . o2
a 8T c
H? = () =—p— —. 2.21
a 3 77 @2 (221)
La expresién (2.21) es exactamente la ecuacion desarrollada Newtonianamente ex-
cepto por la interpretacién de k, ver ec. (2.5). Aqui se ha introducido la definicién
del pardmetro de Hubble como H = ¢. La segunda ecuacion independiente es:

. .2 )
a a kc P

a a a c
intuitivamente esta ecuacion no se vera como la de aceleracién encontrada anterior-
mente (ver ecuacién (2.9)), pero si consideramos la misma interpretacién para k y
sustituyendo la ecuacion de Friedmann en ésta se obtiene dicha ecuacién de acele-
racién.

Por tltimo, para derivar la ecuacién de continuidad del fluido, es posible obtenerla
a partir del tensor de energia-momento. Tomando ventaja de que la Relatividad Ge-
neral considera automaticamente la conservacién de energia-momento permite que
la derivada covariante de T}, sea:

", =0, (2.23)

5_1 6v—g
V=g dgh¥
6 Ademds, a escalas cosmoldgicas, cada galaxia es idealizada como una particula de prueba.

"Primero se deberd encontrar el tensor métrico y a partir de éste los simbolos de Christoffel,
para asi deducir tanto el tensor de Riemann, Ricci y el escalar de Ricci.

1
—29uv
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TH, T8 T — T8 TH =0, (2.24)

aprv v o

esto es de acuerdo a la definiciéon de derivada covariante en términos de los simbolos
de Christoffel I'g,, denotando con una coma la derivada ordinaria y recordando que
T# es diagonal, los simbolos de Christoffel relevantes son I'jy = 0 y I'}; = T'3, =
I = 2. Sustituyendo los sfmbolos y tomando en cuenta la suma sobre indices
repetidos se encuentra la ecuacién de continuidad:

p+3H <p + g) —0, (2.25)

ésta expresion es exactamente la ecuacion de continuidad encontrada en la deriva-
cién Newtoniana (ver ecuacién (2.8)) que mantiene la conservacién de energia del
fluido en un Universo expandiéndose.

En este sentido, las ecuaciones obtenidas (2.21), (2.22) y (2.25) desde un marco
de Relatividad General, coinciden con las ecuaciones (2.5), (2.8) y (2.9) que partie-
ron desde una interpretacion Newtoniana.

Cabe resaltar de nuevo que no existen fuerzas debido a la presién en un Univer-
so homogéneo, ya que la densidad y la presién toman los mismos valores en todas
partes. Entonces ain no estamos en condiciones de resolver las ecuaciones evoluti-
vas (2.21) y (2.25), sélo sabriamos la evolucién de p si conociéramos valores fijos de
la presion p. Se necesita especificar la presion debida a cada componente que llena
nuestro Universo, por lo tanto, en Cosmologia se creé que hay una presiéon unica
asociada a cada densidad, de modo que p = p(p). Tal relacién se conoce como la
ecuacion de estado, en donde la posibilidad mas simple es la no existencia de presion
en absoluto. Existen dos casos para la presion de los componentes de Universo, el
primero es para la materia no-relativista®, en donde se considera que ésta ejerce una
presién insignificante (p = 0). Un Universo sin presién es la suposicién mas simple
que se puede hacer para los atomos en el Universo una vez que este se ha enfriado, ya
que los atomos estan bastante separados y rara vez interactian, esto es una buena
descripcion para una coleccién de galaxias en el Universo ya que éstas no tienen
interacciones distintas a las gravitacionales y ocasionalmente se utiliza el término
“polvo” en lugar de “materia”. El segundo caso de la presién es para la radiacion, en
donde las particulas relativistas se mueven naturalmente con velocidades cercanas
a la de la luz ¢, por lo que su energia cinética conllevara a una fuerza de presion.
En la teorfa estdndar de radiacién es posible demostrar que p = pc?/3. En general,
todas las particulas que se mueven a velocidades relativistas y conllevan a definir
ésta ecuacién de estado. Ahora que conocemos un poco més sobre la introduccion
de la ecuacién de estado, podemos suponer que el sistema de ecuaciones linealmen-
te independientes (2.21) y (2.25) implica tres variables desconocidas. Asumiendo a
la ecuacién de estado como una tercera ecuacién para completar este sistema de

8En este contexto, el término materia es utilizado por los cosmélogos como abreviatura de
materia no-relativista.
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ecuaciones, se define la ecuacién de estado barotréopica como:

é para materia relativista o radiacion,
o — p_ 0 para polvo .COSI/H.ICO, (2.26)
p 1 para materia rigida,

—1 para constante cosmologica.

Una vez especificada la ecuacion de estado w, la ecuacién de Friedmann y de conti-
nuidad, es todo lo que se necesita para la descripcién de la evolucion del Universo.
Reescribiendo la ecuacién (2.25) como:

p+3Hp(1+w) =0, (2.27)

con w constante segun la ecuacion (2.26), entonces (2.27) también tiene solucién de
la forma:
p = Aa 30+ (2.28)

donde A es una constante dependiente de los valores iniciales de p y a. La solucion pa-
ra la densidad en términos del factor de escala de acuerdo a (2.26) es p = Aa™*, Aa™3
y A para radiacion, polvo y constante cosmoldgica, respectivamente; A es una cons-
tante diferente para cada caso.

Por 1ltimo, para cada valor de p y considerando un Universo con geometria pla-
na (k = 0), de la ecuacién de Friedmann se obtiene una solucién para el factor de
escala de la siguiente manera:

Bt> para materia relativista o radiacion,

0= Bt% para polvo césmico, (2.29)
Bts para materia rigida,
BeA! para constante cosmolégica,

donde B también sera una constante diferente para cada caso.

Con lo expuesto en las dos ultimas secciones, se demuestra como las ecuaciones
de la cosmologia de fondo pueden ser tratadas desde un punto de vista Newtoniano
y a partir de Relatividad General. En la siguiente seccién se abordara a la constante
cosmologica.

2.5. Constante Cosmolégica A

Einstein creia que el Universo era estatico, pero rechazo esta idea ya que la Re-
latividad General no se lo permitia, simplemente por el hecho de que la materia se
atraia gravitacionalmente, llevando a un Universo inicialmente en equilibrio dinami-
co a contraerse. Einstein propuso un cambio en sus ecuaciones, algo que después
él lo denomino como “el peor error de su carrera” o “la mayor metedura de pata”,
ya que en un principio trato de balancear con un término nuevo a la densidad de
energia p y permitir su Universo estatico. Esta nueva contribucion la denomino como
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constante cosmoldgica A. La idea se centraba de cierta forma para que el parametro
de Hubble fuese nulo (H(t) = 0). Sin embargo, después de desarrollar su solucién
estéatica, Einstein terminé rechazando esta idea ya que el corrimiento al rojo obser-
vado por Georges Lemaitre en 1929 sugirié que el Universo no era estatico. Este
equilibrio estatico resulta ser inestable a pequenas perturbaciones y por lo tanto
presumiblemente no podria surgir en la préctica.

La introduccion de la constante cosmoldgica es anadida como un término extra
en la accién de Eisntein-Hilbert como se muestra en (2.30). Si se aplican de nuevo
las variaciones como se hizo anteriormente, es posible encontrar las ecuaciones de
campo de Einstein considerando a la constante cosmolégica®:

S = / {IG;G(R —2A) + Ly, | v/—gd*z, (2.30)

1
R, — Eg‘“'R + Ag, = 87GT,,. (2.31)

Aunque Einstein introdujo la constante cosmoldgica como un término independiente
en las ecuaciones de campo gravitatorio, éste término puede ser interpretado como
una energia o presién negativa del vacio, modificando el lado derecho de la ecuacién
de campo (2.31) de la siguiente manera:

1
Ry = 50w R = 87GT,, + T, (2.32)

en donde T}, (vac) = —ﬁ Juv- A partir de esta ultima interpretacién, se considera que
A es equivalente a una densidad de energia intrinseca del vacio, pye. = %, asociada
con una presion idéntica pero de signo opuesto. En Cosmologia es frecuente citar los
valores de esta densidad de energia directamente como constante cosmoldgica.

Una vez introducida la constante cosmologica A en las ecuaciones de campo gravita-
torio, es posible obtener la ecuacién de Friedmann considerando a A como se obtuvo
para (2.21), obteniendo lo siguiente:

s\ 2
H2:<a) _nG, kLA (2.33)

a 3 a? '

El efecto de la constante cosmoldgica es més relevante en la ecuacién de aceleracién.
Siguiendo la derivacién de la ecuacién (2.33) con respecto al tiempo, y reordenando
los términos, se obtiene de nuevo la ecuacién de aceleracién con la contribucién de

A:
a 47 G A
T 3 — 2.34
. 5 (0 +3p)+ 3, (2.34)

en donde una constante cosmolégica positiva dara una contribucién positiva a a y
actuara como una fuerza repulsiva, satisfaciendo de cierta forma la expansién y si A
es suficientemente grande puede superar la atraccion gravitatoria representada por
el primer término permitiendo un Universo en aceleracion.

9A partir de ahora se usaran las unidades naturales descritas en las notaciones y convenciones,
para las cuales la velocidad de la luz es ¢ = 1.
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Partiendo de la ecuacién (2.33), es conveniente definir una densidad critica con
base al principio cosmolégico, ya que cualquier punto del Universo es bueno para ser
considerado como un supuesto “centro”, pues desde cualquier lugar tendremos las
mismas observaciones en cuanto a expansion y densidad. Para decidir si un Universo
es de un tipo u otro se necesita caracterizar el contenido energético del mismo. Para
un Universo con gemetria plana (k = 0) y pardmetro de Hubble Hy hoy en dia, se
define a la densidad critica p.y del Universo de la siguiente manera:

H? k
=35 004 x 107267 (2.35)

Peo = 31 m3’

Esta densidad critica es utilizada frecuentemente en Cosmologia. En el mismo sen-
tido, es conveniente expresar la densidad total del Universo como la relaciéon de la
densidad actual u observada p con respecto a la densidad critica p. del Universo de
Friedmann. La expresién para dicha densidad (2.35) se encontré asumiendo que la
constante cosmolégica A es cero (como es para todos los Universos de Friedmann
bésicos), estableciendo que la curvatura k es igual a cero. Entonces se define el
parametro de densidad €2, que es ttil para comparar diferentes modelos cosmologi-
cOS, cOmo:

p  8nG
e 3m2”

en donde el valor €2 = 1 representa la condicién de densidad critica. De aqui se
tienen tres posibles casos de ). Primero, para €2 > 1 el Universo se contraera en un
futuro (Big Crunch); segundo, para 2 < 1 el Universo deberd expandirse indefini-
damente (Big Rip); y por tltimo, para €2 = 1 el Universo se debera expandir pero
deteniendo su expansion asintéticamente. El pardametro de densidad €2 esencialmente
se descompone en una contribucion debida a la materia €2,,, conteniendo a la mate-
ria barionica, particulas relativistas, neutrinos y la materia oscura fria, ésta ultima
como principal contribuyente. Las otra descomposiciones principales son debidas a
la constante cosmologica €25, en representacion de la densidad de energia del vacio,
y una mas debida a la curvatura 2. Entonces, a partir de la ecuacién (2.33) se
definen los pardmetros de densidad como:
A k 8tCG

Q

(2.36)

La tltima expresion del lado derecho de (2.37) también se descompone de la forma
Qe = Q% + Q, + Qepy. A partir de estas definiciones la ecuacién de Friedmann
(2.33) se reescribe como:

Q=0 +Qx+Q =1, (2.38)

esta expresion es conocida como la ecuacion del triangulo césmico y es de suma
importancia en Cosmologia, es una restriccion que se debe cumplir en todo momento
y que determina a los diferentes modelos cosmoldgicos como aceptables.

La relacién entre el parametro de densidad €2 y la curvatura k para los diferentes
tipos de geometrias estdan determinados como:

= Universo abierto: 0 < €, + Q2 < 1.
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s Universo plano: €, + Qx = 1.
= Universo cerrado: €, + Q2 > 1.

Veamos ahora como surge la constante cosmolégica de las mediciones astronomicas.
Las supernovas se consideraban como eventos extranos en el Universo, pero en los
anos noventa se hizo posible el estudio sistematico de supernovas distantes, compa-
rando imagenes de telescopios que contenian un gran nimero de galaxias tomadas
en diferentes semanas. Dos equipos en particular el “Supernova Cosmology Project”
(SCP) y el “High-z Supernova Search Team” (HZSNST'), ensamblaron muestras que
contenian decenas de supernovas con un corrimiento al rojo z que se aproximaba
al valor de z = 1, y por lo tanto, mapearon la distancia luminica d; a esos corri-
mientos al rojo (se explicara més adelante el término dy). Estos resultados dieron
gran sorpresa a los cosmoélogos, ninguno de los modelos cosmolégicos habituales sin
una constante cosmoldgica fueron capaces de explicar la curvatura de la distancia
luminosa observada (usualmente llamada el diagrama del corrimiento al rojo de mag-
nitud aparente).

Debido a diferentes observaciones de supernovas tipo Ia (Sn Ia), se demuestra que
los valores actuales de estos parametros son [5]:

Q) ~0.685, Qp~0, Q,~ 0.315. (2.39)

La Figura (2.6) muestra el método de obtencién de dichos parametros a partir de
las regiones permitidas de los modelos cosmoldgicos en el plano 2, — €,,. Con
los resultados de las dos colaboraciones se muestran las regiones de confianza. La
linea continua indica los resultados de el proyecto HZSNST y la discontinua para el
proyecto SCP. La contribuciéon del parametro €2 es despreciable; por lo que €2, +
Qp = 1.
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Figura 2.6: Los contornos muestran las restricciones observacionales del diagrama
del corrimiento al rojo de la luminosidad de la supernova en el plano 2, - €),,. Se
muestran los resultados de dos programas de observacién por separado. Ademas, la
region sombreada oscura muestra la parte del plano permitida por los datos de la
RFC obtenidos por los experimentos BOOMERANG y MAXIMA [9].
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Limite Newtoniano de Relatividad General

La Relatividad General considera a la gravedad Newtoniana como una aproxima-
cién, y como en toda buen teoria se deberan recuperar las ecuaciones clasicas bajo
algun limite. Empezaremos recordando que la métrica de Schwarzschild se presentd
como una solucion exacta a las ecuaciones de campo de Einstein. Esta describe el
campo generado por una estrella, alguna masa esférica o agujeros negros, este tulti-
mo con cierta complejidad. Los cosmélogos resaltan que la solucién de Schwarzschild
deberia ser considerada como el logro mas importante de la Relatividad General en
cuanto a la mecanica celeste se tratase. La métrica de Schwarzschild se considera
el medio por el ctal se retoman las ecuaciones clasicas Newtonianas bajo ciertas
consideraciones. La métrica de Schwarzschild se define como:

—1
ds? = (1 _ QCiM ) di? + (1 _ 2CiM ) dr? 12 (A% + sin? 6d6?),  (2.40)
donde G es la constante de gravitacién y M se interpreta como la masa aparente del
objeto que crea el campo gravitacional. Es conveniente tratar al potencial gravita-
cional!® V' como un potencial por unidad de masa m designado como ¢. Entonces,
para un campo gravitacional suficientemente débil la métrica de Schwarzschild se
reescribe como [10]:

GM

ds® = — (1+20)di* + (1= 20) Gydridr?, =~

(2.41)
donde |¢ < 1|. Entonces, en el limite clasico, si se introduce la métrica (2.41) en
la ecuacién de Einstein (2.19), la tinica componente no nula del tensor de Ricci es
la componente temporal Ryy. Suponiendo que para campos gravitatorios débiles la
métrica de Schwarzschild se reduce a una métrica del espacio tiempo, en donde esta
puede escribirse como una perturbaciéon de la métrica de Minkowski ¢,, = 7 + A

donde hgy = —2¢. Entonces, la componente temporal del tensor de Ricci resulta ser:
1« 0%h
R ~ 5 > 8270.0 =4rGp, — V?¢ =4nGp, (2.42)
IZ

i

en donde p es la densidad de masa siendo posible demostrar que el tensor de energia-
momento representativo es Tyy = p. Con lo anterior se demuestra la derivacion de la
ecuacion Newtoniana de Poisson en el limite relativista.

Evaluando la ecuacion de la geodésica con v < 1, es posible encontrar la ecuacién
Newtoniana de aceleracién para una particula libre cayendo de la forma:

dv

— = —Vo. 2.43
L (2.43)
En el uso de estas ecuaciones se considera que el espacio-tiempo es casi plano (k = 0),
entonces, si la presion p es mucho menor que la densidad p y considerando un marco

10F] potencial gravitacional V de algtin cuerpo de masa M que lo produce, por la Ley de Gra-
vitacién Universal tiene la forma: V = [T F-dr = —GMm,
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en el cual v < 1, se puede obtener la ecuacién de continuidad (2.8):

dp(x, t)
dt

= —(V-0) p(z,t), —=—47-V, (2.44)

donde v es el campo de velocidad del fluido. Manteniendo un estrés pequeno distinto
de cero asumido isotrépico, la aceleraciéon de un elemento de fluido viene dado por
la ecuacién de Euler Newtoniana:

dv 1

— =—-Vp—Vo, 2.45

A (2.45)
Con este tipo de desarrollo se demuestra como a partir de Relatividad General se
recuperan las ecuaciones clasicas en el limite Newtoniano.
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2.6. Modelo Estandar de Cosmologia

El modelo estandar de Cosmologia, conocido como Lambda-Cold Dark Matter
(ACDM), es el modelo més simple y elegante donde el valor de los pardmetros cos-
moldgicos importantes se ajustan a las observaciones y datos experimentales tanto
de la RFC, de supernovas tipo Ia y de las oscilaciones acusticas de bariones (BAO),
entre otras. En Cosmologia se considera que en el Universo temprano, posterior a la
Nucleosintesis'!, son necesarios dos componentes més para la descripcién del fluido
c6smico. El primer componente es un tipo de materia no bariénica y sin interaccion
con el medio (ni consigo misma) denominada materia oscura fria (CDM), y la se-
gunda una densidad de energia oscura que en un principio se asume constante en el
tiempo (ver figura 3.1).

Parametro Valor Definicién y medida
H, 67.27 + 0.66 Tasa de expansién actual en kms—'Mpc!
h 0.6727 4 0.0066 Hy reducida h = Hy/(100kms— Mpc™)
00 0.94 £ 0.06 x 10726 Densidad critica 2%
Oy h? 0.02225 £ 0.00016 | Densidad fisica de materia bariénica actual
Qyoh? 0.1198 £ 0.0015 Densidad fisica de materia oscura actual
Q) 0.685 £ 0.018 Densidad de energia oscura actual (=p.)
Q,, 0.3156 £ 0.0091 Densidad de materia actual (+p,)
T 0.079 £0.017 Profundidad éptica
to 13.817 £ 0.048 Edad del Universo actual (en Gyr)
N 0.9645 4+ 0.0049 Indice espectral escalar
o) 0.831 £0.013 Amplitud de fluctuacién de galaxias
Wo -1,006 £ 0,045 Ecuacion de estado para la energia oscura

Cuadro 2.2: Pardametros cosmoldgicos del modelo ACDM [5].

En cuanto a las medidas de temperatura en la RFC el modelo ACDM necesita en
principio sélo tres parametros para describir el Universo no perturbado, los cuales
son: el parametro de Hubble hoy en dia Hj, la densidad de bariones relacionado con
Q,, v la densidad de materia total €2.

Por otro lado, en Cosmologia se consideraban a los ciimulos o conjunto de galaxias
como los sistemas astronémicos mas grandes, e incluso en algin tiempo se cuestio-
naba acerca de la existencia de estructuras aun mas grandes que este conjunto de
galaxias, como supercimulos. En los anos setenta esta controversia se resolvié debido
al verdadero significados de estos supercimulos. Se trataba de que verdaderamen-
te existian regiones observadas de mayor densidad, situadas entre una escala mas
grande que los conjuntos de galaxias (de pocos Mpc) hasta regiones de aproximada-
mente 100 Mpc. Entonces, la forma de especificar la amplitud de las fluctuaciones

1A tiempos tempranos del Universo, protones y neutrones se combinaron para formar ntcleos
de deuterio y helio, tal evento se le denomina Nucleosintesis, se explicaran tales acontecimientos
en el capitulo 3.
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en la densidad de estos supercimulos, es dar una escala en ese punto de partida, que
usualmente tiene un tamano de 8 Mpc (ver [11]). Por esta razén, la amplitud de las
fluctuaciones en el espectro de potencias se da comunmente por og, refiriéndose pre-
cisamente como una escala de 8 Mpc. El parametro og proporciona una importante
restriccion en la distribucion de la masa y la luz en el Universo, que sigue siendo
uno de los problemas centrales no resueltos en Cosmologia. Ademas, el parametro
cosmolégico definido como indice espectral ng, da informacion de la luz recibida
a través de la ley de potencias'?. El indice espectral se usa fundamentalmente en
radioastronomia dando una idea de la forma de emisién y por lo tanto caracteristi-
cas fisicas de los supercimulos (forma, tamano, desidad, etc.) [12]. Se necesita un
ultimo parametro para caracterizar el efecto de la reionizacién del medio césmico.
En términos generales, se define a la profundidad optica como una medida adimen-
sional que sirve para darnos una idea de que tan transparente es un medio, como
lo puede ser una atmosfera estelar. Debido a las fluctuaciones a escalas pequenas,
e~ determinara la probabilidad de que un fotén antes de la época de reionizacion
sea redispersado, en donde 7 es la profundidad dptica. En la tabla (2.2) se mues-
tran los parametros cosmologicos fundamentales del modelo estandar, asi como sus
caracteristicas y valores medidos recientemente.

2.7. Distancias en Cosmologia

Medir distancias es de vital importancia en Cosmologia, sin embargo sus resul-
tados no son triviales. Como ya se ha mencionado, el corrimiento al rojo z de una
galaxia es el desplazamiento hacia el rojo de todas las lineas de emision del espectro,
definido como:

)\0 Qo 1

4= 0 %0 _ 2 2.46
tz Aem a a ( )

donde ag = 1, es el factor de escala hoy en dia. Aqui, z = 0 corresponde a la época
actual, en donde el factor de escala es igual a 1. Por lo tanto, z debe crecer en el
pasado y el factor de escala a toma valores de entre 0 y 1.

Haciendo referencia de nuevo a la rejilla en expansion de la figura 2.4, podemos
pensar de inmediato dos maneras posibles de medir distancia, la distancia que per-
manece fija a medida que el Universo se expande o la distancia fisica que crece debido
a la expansion.

La distancia comovil es la distancia existente entre una fuente emisora y nosotros,
esta es una medida fundamental ya que como se vera a continuacién, las demas
distancias cosmoldgicas tales como la distancia por luminosidad y la distancia dia-
metral angular se pueden deducir en términos de la distancia comévil. En ese caso,

12E] espectro observado de alguna fuente radiante, fotones generados debido al movimiento de
electrones por ejemplo, es caracterizado por la ley de potencias I = Kv®, donde I es la intensidad
de flujo, K la constante de proporcionalidad, v la frecuencia de radiacién y « el indice espectral.
En Cosmologia la ley de potencias se determina a través del espectro de potencias:

no—+4 (o) (5
Pl = 4, (1))
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empezaremos definiendo a la distancia comovil do como:

z d
de = . 2.47
¢ o H(2) ( )
En la expresion (2.47), si z < 1 se obtiene lo siguiente:
z d z2—0 =z z
~ == de~— 2.48
o H(z') H(0) H, “ " Hy (2.48)

demostrando que es posible recuperar la ley de Hubble (ecuacién (2.2)) en donde
r=d.yuv=z.

Otra manera o método clésico para medir distancias en astronomia, es mediante la
medicién de un angulo subtendido ¢ de algin objeto cuya longitud [ se conoce. La
distancia a ese objeto (asumiendo pequeno al d&ngulo subtendido) es entonces:

dy =~ (2.49)

donde el subindice 4 denota a la distancia diametral angular. El tamano comovil
del objeto debe ser [/a y el angulo subtendido es § = (I/a)dc. Comparando con la
ecuacion 2.49, la distancia diametral angular se modifica como:

(2.50)

Notese que la distancia diametral angular es igual a la distancia comoévil a z pe-
quenas, pero actualmente decrece a z grandes. Este resultado se mantiene sélo para
un Universo plano. Para un Universo abierto o cerrado el resultado es diferente, ya
que si la densidad de curvatura se define como Q = 1 — g (donde € es la tasa
de la densidad critica actual, incluyendo contribuciones de materia, radiacion, y a
la energia oscura como constante cosmolégica y ademas para curvatura distinta de
cero), la distancia diametral angular se generaliza como:

g a sinh(y/QrHodc) para Q >0 (2.51)
A Hov/ || sin(/—QxHode) para € <0 '
En ambas expresiones de (2.51) es posible ver que en el limite donde la densidad de
curvatura ) es cero se reduce a un Universo plano.

Otra manera de inferir distancias en astronomia es mediante la distancia por lu-
minosidad 6 distancia luminica dj,, cuyo método es medir el flujo de un objeto con
luminosidad conocida. Recordando que el flujo total F' de la luz observada a una
distancia d de una fuente de luminosidad L es:

L L(do)
= — F =
2 ded2,’

(2.52)

siempre y cuando la luminosidad total que atraviesa un cascarén esférico de area
4rd? sea constante. En la expresion derecha de la ecuacién (2.52) es trivial notar
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que se ha tomado al radio de la esfera como la distancia comévil. Si suponemos que
todos los fotones de la fuente se emiten a la misma energia, en un intervalo fijo, los
fotones recorren mas distancia en la rejilla comovil por lo tanto el flujo y la energia
seran menores, esto es debido a la expansién. Entonces, la energia por unidad de
tiempo de los fotones que atraviesan la esfera en expansién sera un factor a? menor
que la luminosidad de la fuente. El flujo entonces sera:

La?

a partir de la expresion (2.53), se define a la distancia luminica dy, en términos de
la distancia comévil como:
dr = (14 2)de. (2.54)

En la experimentacion, conociendo el brillo real de alguna fuente es posible hallar
esta distancia.

Para concluir, existen dos definiciones mas relacionadas con la distancia luminica,
la magnitud aparente y la magnitud absoluta. La magnitud aparente de una estrella
es un nimero que indica que tan brillante es esta estrella, y ademads, las magnitudes
méas grandes corresponderan a las estrellas con menos brillo. El brillo es otra manera
de definir el flujo de la luz y se mide en vatios por metro cuadrado. Por otro lado,
la magnitud absoluta es la magnitud aparente de una estrella si estuviera situada
a una distancia de 10 parsecs de la tierra. Entonces, la relacion entre la magnitud
aparente m, la magnitud absoluta M y la distancia por luminosidad esta determinada
como [11]:

dr

en la ecuacién (2.55), p se conoce como mddulo distancia.

El brillo de las supernovas tipo Ia son de las mas importantes e interesantes, ya
que es posible calibrar su brillo a altos corrimientos al rojo y a partir de esto obte-
ner informacién cosmoldgica importante. La informacién que se obtiene a partir del
brillo de las supernovas ha sido de gran interés para poner en debate la existencia
de la energia oscura desde finales del siglo XX.
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Capitulo 3

Teoria de Perturbaciones del
Universo

En el presente capitulo se hablaran sobre aspectos que sucedieron en los primeros
instantes del Universo hasta nuestros tiempos. Del mismo modo, se trataran aspectos
importantes de la teoria de perturbaciones, la formacién de estructura en un régimen
lineal, las oscilaciones acisticas de bariones (BAO), y por dltimo, las distorsiones
del corrimiento al rojo (RSD).

3.1. El Universo Temprano

En los primeros instantes del Universo, existio una energia bastante densa debida
a un fluido que contenia particulas elementales interactuando fuertemente situadas
en alguna regién del espacio (como una sopa), sin embargo la temperatura y la
presion estaban extremadamente altas, provocando la expansién de esta region que
conllevaba a una disminucién considerable en la temperatura. Aproximadamente en
un tiempo de 10735, ocurri6 el Big Bang, que llevé a un cambio de fase del fluido y el
cual causo una expansion exponencial, este acontecimiento es conocido como Infla-
cion Cosmica. Al concluir dicha inflacién, se produjo un plasma de quarks-gluones,
los cuales tenfan un movimiento relativista (v ~ ¢). Dichos quarks y gluones se
combinaron para formar a los bariones, tales como el protén y neutrén, produciendo
de algin modo la asimetria materia-antimateria, este suceso es conocido como Ba-
riogénesis. Tiempo después, protones y neutrones se combinaron para formar nicleos
de deuterio y helio, dicho proceso es llamado Nucleosintesis Primordial. A partir de
entonces y durante miles de anos, la materia oscura se encontraba acoplada a los
demas componentes del Universo. Las particulas de materia oscura que causaban
fluctuacion, se dispersaron libremente por el Universo e interaccionaban sélo gra-
vitacionalmente, provocando el desacoplamiento de la materia oscura. Es entonces
cuando los componentes no relativistas dominaron sobre los relativistas. Esta época
es denominada como la época de igualdad radiacioni-materia (p, = ppm), en donde
la densidad de energia de materia bariénica y oscura domina gravitacionalmente
sobre la densidad de energia de la radiacién. Posteriormente, cuando el Universo
tenia 380,000 anos, la temperatura cayéd por debajo de los 3000K y fue posible que
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los protones atrajeran electrones formando atomos neutros de hidrogeno durante un
periédo de tiempo razonable. Los fotones altamente energéticos de la radiacion elec-
tromagnética, interactuarén débilmente con los dtomos neutros. Para ilustrar esto,
pensemos en que podemos ver la Luna con claridad a través de muchos kilémetros
de atmosfera, debido a que los fotones que dispersa la Luna pueden pasar casi sin
obstaculos en su recorrido por la atmdésfera. Por otra parte, no seria posible ver a
través de un plasma caliente, debido a la fuerte interaccién de los fotones con la
inmensidad de particulas que contiene el plasma.

A medida que el Universo continia enfriandose, las longitudes de onda del campo
de radiacion aumentan proporcionalmente hacia lo que ahora conocemos como la
radiacién de fondo césmica, cuya temperatura efectiva oscila alrededor de los 2.7K.
Finalmente, con el paso del tiempo, ciertas regiones de materia ligeramente més den-
sas crecieron debido a la atraccion gravitacional de mas materia, lo cual, a traves de
los anos y hasta nuestra época, llevé a la formacién de nubes, estrellas, galaxias y
el resto de lo que actualmente se conoce. En la figura 3.1 se muestran las épocas en
donde dominaba la densidad de energia los principales componentes del Universo.

1B Densidad DOMINIO
e DE LA
radiacion
MATERIA
107 |-
o 1 0-10 L Ep?ca_(!e igualdi_ld
g radmcmn—mﬂ_term. DOMINIO
Ep DELA
= 15 ENERGIA
T 1075 OSCURA
= DOMINIO DE
5 LA i Densidad
) 1 0_20 | RADIACION de materia
10-25 |
Densidad de Epoca actual
1 0_30 [ energia oscura
| | | | | | | | | | >
10° 10* 10° 108 10'°

Tiempo desde le Big Bang (afos)

Figura 3.1: Epocas del Universo en donde se representa la evolucién de la densidad
de energia p de los principales componentes del Universo.

27



Como se ha mencionado, cuando el Universo tenia tan sélo un segundo de edad,
su temperatura era aproximadamente de 1 Mew. Los fotones tenian distribucién de
cuerpo negro y no habia creacién de éstos cuando la temperatura fue menor a 1M ev.
Como resultado se obtiene que T' ~ %, sabiendo que actualmente Ty = 2, 725K. La
época de T' ~ 1Mev corresponde a % ~ 10'%. Cuando se estudia al Universo tem-

prano es conveniente usar la temperatura en lugar del tiempo.

Cada proceso en el “Equilibrio Térmico” se da gracias a una colisién de dos o més
particulas, o al decaimiento de una sola. En un Universo temprano, cada proceso
puede considerarse en equilibrio térmico si la tasa de interacciéon por particula es
mucho mayor que H, por lo que la funcién de distribucién de cada especie viene

determinada como: .

er/T +17
denotando con “+” para fermiones y para bosones.
Al integrar esta distribucién de cuerpo negro generalizada, obtenemos la densidad
de numero n,:

o [ 3)0, 1 ara bosones
Ny g /0 fa(P)deP — C(ﬂ_)g T3 X { p ’ (32)

fa(p) =

W

(3.1)

" o2 2 3/4 para fermiones

donde g, es el nimero de estados del espin, evaluando la funcién zeta de Riemman
((3) = 1.202, nos dara la densidad de energia:

2
I e 35,  TGaps| 1 para bosones
Pa = 27r2/0 Ja(p)pdp = 30 T { 7/8 para fermiones (33)

Entonces, la densidad de energia total de todas las especies con la distribucion
general de cuerpo negro viene dada como:

= T ()T, (3.4)

donde: .
(N)= 3 gty > Gu (3:5)

bosones fermiones

La densidad p, contiene todas las contribuciones de las diferentes componentes en
el Universo temprano.
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3.2. Teoria de Perturbaciones

La teoria de perturbaciones relatard las condiciones iniciales para describir la
evolucion del Universo.
Empezaremos considerando una regién con simetria esférica y radio comévil aR, la
cual se expande con el Universo, la masa M de esta region serd la masa de toda la
materia no relativista (incluyendo materia bariénica y materia oscura) contenida en
la region en expansion inicial. Esta masa entonces sera:

A R3Q, pe
T3
donde p. es la densidad critica del Universo.

Pensemos ahora que, existiria un colapso gravitacional si en una secciéon pequena o
corte de la esfera de radio comovil aR es ligeramente mas densa que sus alrededores,
lo cual provocaria el incremento en la densidad de dicha seccion, a este suceso lo
denominaremos por lo pronto sobredensidad. Como veremos mas adelante, estos co-
lapsos gravitacionales son de gran interés ya que la fisica extraida proveé una vista
clara de los sucesos del Universo temprano, ademas de ser el punto clave de la RFC.

M = (3.6)

En particular, como ya se ha dicho, la densidad de energia total esta dadéa por:

p=pv+py+pot Pmo (3.7)

donde los subindices, v,~,b, mo, denotan los componentes para neutrinos, fotones,
bariénes y materia oscura, respectivamente.

Si retomamos la region esférica y homogénea de radio comévil a R, imaginemos que
el centro de ésta esfera tiene posicion x y coordenada temporal t. Ahora en cada
punto, la cantidad p, (donde a = v,~,b, mo) se reemplazara por una densidad local
pa(R, x,t). Por lo que, el colapso gravitacional o sobredensidad es representado por
una perturbacién en dicha esfera homogénea, la cual se denotard como dp, (R, z,t).
Entonces, la relacion entre la densidad de energia total y la perturbacién queda
determinada de la siguiente forma:

Pa(R,x,t) = pa(t) + dpa(R, x, 1), (3.8)

donde p,(t) es el valor de la densidad no perturbada. Cabe mencionar que la densidad
de nimero n, (R, z,t) se puede definir de la misma manera que la densidad de energia
considerando la perturbacion:

na(R,x,t) = ny(t) + ong(R, z,t). (3.9)

A continuacién, se consideran los siguientes tres aspectos cruciales acerca de la na-
turaleza de las perturbaciones primordiales en la densidad a escalas cosmoldgicas.

1. Primero, es importante mencionar que la composiciéon del Universo no afectard
(segun las incertidumbres observacionales recientes) a la densidad de energia
p, va que cada una de éstas es funcién tnica de p (andlogo para n), esto es:

Pa = pa(p)7 Ng = na(p)7 (310)
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la expresién (3.10) se denomina condicidn adiabdtica de las cantidades p, y
ne. La condicién (3.10) sostiene que la evolucion en el tiempo de una regién
del espacio tomada se mantiene adiabatica ya que no hay flujo de particulas
y por lo tanto tampoco de calor. En general, se dice que cualquier cantidad
cosmologica satisface la condicion adiabética si es una funcién tnica de p.

2. El segundo aspecto esta relacionado con la perturbacién dp,(R, z,t), v se re-
fiere a la posible correlacién entre las componentes de Fourier de dp,. No
habra correlacion entre medir una componente en un punto y otra en punto
distinto, excepto (de acuerdo con observaciones) por la condicién de realidad
dpp*x = dp_k. Se dird que dp es gausiana, debido a que dp(x) es una distribucién
de probabilidad gausiana. Cabe mencionar que en el estudio se consideraran
perturbaciones lineales, es decir a primer orden.

3. Finalmente, el valor RMS ! (Root Mean Square) de dp(R, z) es independiente
de la escala suavizada, de lo que se puede decir que la perturbaciéon primor-
dial en la densidad es casi un escalar invariante. E1 RMS de dp(R,x) es un
parametro fundamental en la cosmologia.

Formacion de estructura lineal

Como se ha mencionado, el Universo a gran escala cumple el principio cosmologi-
co, y estd muy bien descrito por la métrica FRW (2.11) y las ecuaciones de Fried-
mann (2.21, 2.9, 2.8). Todas las estrellas, galaxias, cimulos y deméds estructuras a
gran escala, se desarrollaron debido a las fluctuaciones gravitacionales que afectaron
principalmente a la densidad p(x) de la materia bariénica y no bariénica. Dicha
sobredensidad la llamaremos densidad contraste § = dp/p, la cual estard definida
como:

6(x) 2y (3.11)
Po
donde pg denotara el promedio de la densidad de materia por unidad de volumen de
la regién considerada homogénea a gran escala. Para hacer uso de dicha teoria de
perturbaciones cosmoldgica es necesario considerar que [§(x)| < 1.

Ahora, considerando a §(x) como una variable aleatoria y continua, se dird que
dicha variable define un campo aleatorio. Si § es una funciéon continua, los valores
(aleatorios) de dos puntos cercanos (x y X' + x) deben estar relacionados, y ain
més, el campo aleatorio debe ser continuo. Conociendo el valor de §(x’), el marco en
el cual §(x') y 0(x' + x) estdn relacionados, es a través de la funcion de correlacion
¢ de la siguiente forma:

£(x) =< 0(x")0(x' +x) >, (3.12)

donde los paréntesis angulares indican que se toma el valor de expectacion. De nuevo,
por la isotropia del Universo, & no puede depender de la direcciéon de desplazamiento

'La media cuadrética para un conjunto de N valores {1, z, ¥3, .., 2y } de una variable discreta

N . _ o
T est Tras = \/ & 2ioq 27, en el fondo es la varianza o2 = & Y1 | (x; — )2 salvo las desviaciones.
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x (solo en su magnitud = = |x|). En la figura 3.2-a, se presenta el comportamiento
de la funcién de correlacion respecto de la distancia comoévil. Por simplicidad, se
restringe el uso de un elemento de volumen finito (un cubo de lado V'*/3). Aplicando
las condiciones de frontera periddicas® precisamente para que la sobredensidad sea
periddica y pueda ser expandida en series de Fourier, se tiene:

d(x) = é%ékeik'x donde 5k = /Vd3X5(X)€_ik'X» (3.13)

y k = 27n/V'/3 (con n = (ni,ny, n3) niimeros enteros, y la suma es sobre todo n).
Incluyendo k y —k en la suma se asegura la realidad de §(x) con el punto dos de los
aspectos mencionados arriba para la cosmologia perturbacional (0_j. = (5i‘{)

Por dltimo, introduciendo (3.13) en la funcién de correlacién (3.12), considerando
que no depende de la direccion de movimiento, se tiene que:

§@) = 73 Y < Gy > gk +k)x ikx (3.14)
k'k

donde < (5k/5k >= 0, si k' # k. Finalmente la ecuacién (3.14) queda simplificada
de la forma:

1 kx _ 1 dkx _ 1 k.
§@) = 3 20 < el > X = 5 3 < P > X = 23T P (3.15)
k k K

donde P(k) =< [0y |* > /V es llamado el espectro de potencias del campo aleatorio.

El espectro de potencias es una cantidad muy importante en la teoria de pertur-
baciones y esta representado en la figura 3.2-b. En la practica astronémica, para
describir las fluctuaciones a gran escala, la variacion en la densidad es representada
como suma de ondas, donde el espectro de potencias es la amplitud cuadrada de
estas ondas como funcién de la longitud de onda [11]. Retomando lo obtenido, la
ecuacion (3.15) indica que el espectro de potencias es la transformada de Fourier de
la funcién de correlacién (Figura 3.2-a).

2Un objeto pasa a través de una cara de una celda unitaria, vuelve a aparecer en la cara opuesta
con la misma velocidad, como imagenes.
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Figura 3.2: a) Funcién de correlacién para distintos valores de z en coordenadas
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Campos aleatorios gaussianos

Para abordar el segundo aspecto mencionado sobre la naturaleza de la teoria de
perturbaciones, se considera a d(x) como un campo aleatorio gaussiano si d), de
la condicién de realidad del aspecto dos son variables independientes®. Entonces, la
ecuacion (3.13) se reescribe como:

1

5(x) = v%l <5keik-x + 5_ke-ik~><) , (3.16)

donde Y’ es la suma sobre la mitad del espacio k. Cada argumento en la suma de
la ecuacién (3.16) es una variable aleatoria independiente, por lo que la suma de
una larga cantidad de variables independientes aleatorias tendra una distribuciéon
gaussiana (teorema del limite central?), entonces la probabilidad de que §(x) esté en
un intervalo (8,9 + dd) es:

L (s

donde 0% =< §%(x) > es la varianza (independiente de la posicién) del campo de la
sobredensidad.

Las posiciones de alguna cantidad que sea funcién lineal de los valores tomados
del campo de sobredensidad, también tendran distribucién gaussiana. El teorema
del limite central se usa para establecer un resultado mas detallado, haciendo una
extension de la ecuacion (3.16), la distribucion de probabilidad estarfa dada por [13]:

déy...dog J .
)=

donde dd;...dd; son las componentes de algin vector que describe la sobredensidad
8; = 6(x;) en las posiciones x;...x4, C™' es el inverso de la matriz de covarianza C,
la cual estd definida como:

Cij =< 5(x)3(x;) >= € < (Ix; —x) >, (3.19)

donde |C| es el determinante de dicha matriz. Finalmente, de la funcién de corre-
lacién (3.12) en términos del espectro de potencias, se obtiene una relacién entre la
matriz C y el espectro de potencias. Lo anterior es importante dado que todas las
propiedades estadisticas del campo aleatorio gaussiano estan determinados por su
espectro de potencias.

3Si 0 = a +ib con a,b reales, y sea la probabilidad pj () )dadb de que &) caiga en el drea
del plano complejo dadb, entonces la probabilidad para &y, d).+ es py (0 )Py’ (O’ )dadbda’db’ es tan
grande como para que k # £k’

4Para detalles ver Binney, G. Dynamics [13] pagina 783.
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Perturbaciones Newtonianas

El estudio mencionado en las secciones anteriores de la sobredensidad 6(x) atn
necesita profundizar mas, por lo que ahora se observara cémo evoluciona dicha per-
turbacién en el tiempo. Para lograrlo, es necesario escribir las ecuaciones de mo-
vimiento para el fluido newtoniano. En este caso, se usaran las ecuaciones no re-
lativistas para un flujo de fluido newtoniano. Pero antes, es necesario establecer y
condicionar a las perturbaciones con propiedades para dicho fluido, es decir, para
un Universo perturbado se tiene lo siguiente:

= Fl potencial gravitacional perturbado se define como:

Pgr(x, 1) = O\ (2, 1) + D(x, ), (3.20)
donde ¢{0) = —%2C (azx)?p(t) y ® representa la perturbacién, la cual se conoce

como potencial gravitacional peculiar.
» La velocidad perturbada se expresa de la forma:
u(x,t) = H(t)r + v(x,t), (3.21)
donde v(x,t) se denomina velocidad peculiar.

= Andlogamente, se definen las cantidades perturbadas, de la densidad de energia
y la presién del fluido césmico, de la siguiente manera:

p(x,1) = plt) + 3p(x, ) = p(H)[1 + 3, )], (3.22)
P(x,t) = P(t) + 6 P(x, 1), (3.23)
donde las perturbaciones dp y § P seran tratadas a primer orden (requiriendo

que |§] < 1).

En la seccion del limite newtoniano mencionado anteriormente, se escribieron las
ecuaciones hidrodindmicas (2.42),(2.44),(2.45):

V2¢ =4nGp  Poisson, (3.24)
dp(z,t
P(dﬁt, ) = —(V-0)p(x,t) Continuidad, (3.25)
d 1
diz: = —;Vp -Vo Euler. (3.26)

Estas ecuaciones son de gran importancia en la descripcién del fluido, y una vez in-
troduciendo la teoria de perturbaciones, se encontraran las ecuaciones perturbadas.

Al sustituir las perturbaciones (3.20-3.23) en las ecuaciones hidrodindmicas (3.24-
3.26), en el espacio de Fourier, se encuentran las ecuaciones hidrodindmicas pertur-
badas a primer orden:

]f2
_?(Dk = 4nGpd,  Poisson, (3.27)
ad, = —ik - vi. Continuidad, (3.28)
avy + aHvy + tk®, = —ikdé P /p Euler. (3.29)
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Haciendo uso de los modos escalares y vectoriales®, la velocidad peculiar vendra
dada como:

v = V7 + v (3.30)
Los modos escalar y vectorial cuentan con las siguientes propiedades:
ik
vy = —?Vi{, k-v'™ =0, (3.31)

donde |Vi| es la magnitud de v§*. Otra caracteristica es que la perturbacion en la
expansion depende sélo de la parte escalar de v, esto es:

(V-v)= (V- -v¥) = IZVk. (3.32)

Por ltimo, insertando la descomposicién del vector v en las ecuaciones (3.27-3.29),

para la parte vectorial v)*°, se obtiene:

avy® + aHvy* =0, (3.33)

donde la solucién de la ecuacién (3.33) decae como 1/a, lo cual corresponde a la con-
servacion del momento angular del elemento de fluido. Escribiendo v{® en términos
de V4, las ecuaciones del modo escalar son:

k2
—— 0 = 2H29m(t)6k Poisson, (3.34)
a
. k
dx = ——Vi Continuidad, (3.35)
a
. k kPR
Vi+ HVg — @ = ~—= Euler, (3.36)
a a p

donde se ha expresado a €, en términos de la ecuacién (2.37). Finalmente, de las
ecuaciones anteriores, la ecuacion diferencial que describe el comportamiento de la
perturbacion ¢ es:

2
Ok +2H oy, — 2H2§2m(t)5k = — (i;) 5?( (3.37)

A escalas cosmoldgicas, d Px es despreciable y la ecuaciéon (3.37) tendria una solucién

creciente (D ~ t%/3) y otra decreciente (Dy ~ t~1). En este estudio, sélo analizamos

la solucién creciente.

Ahora, si se quisiera saber como evoluciona la materia, por ejemplo, la materia

oscura o barionica, de la ecuacién (3.37) se obtiene lo siguiente:

. . 3
Omo + 2H Oppo — §H25 =0 Materia oscura, (3.38)
. .3, K\ , : o
o + 2H6, — iH d+ | — | cs0, =0 Materia barionica, (3.39)
a

donde ¢ = 0P, /dpy, es la velocidad del sonido al cuadrado. En cada ecuacion, § es
la densidad de contraste de materia total que representa el efecto de la gravedad en
la evolucion de 0 ¥/0 dp.

°El vector vy se descompone en su parte escalar v{® (éste serd paralelo al vector k) y su parte

vectorial vy*® (perpendicular a k).
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3.3. Oscilaciones Acusticas de Bariones

Las Oscilaciones Actsticas de Bariones (BAO, siglas de Baryonic Acoustic Osci-
llations) en la distribucién de galaxias, son una de las predicciones més importantes
del modelo ACDM.

Hablando de los origenes de BAO, segin el modelo estandar de cosmologia, en el
periodo de inflacion posterior al Big Bang, se produjo un crecimiento en las fluc-
tuaciones cuanticas existentes en el Universo temprano, cuando éste tenia apenas
alrededor de 1073*s de edad y con temperatura aproximadamente de 10%” K. Tras
el periédo de inflacion la materia estaba totalmente ionizada y acoplada a la ra-
diacién. Dicha combinacién cay6 a los potenciales gravitacionales creados por las
sobredensidades de materia oscura, y al mismo tiempo, la presiéon de radiacion ten-
di6 a dispersar a los baridénes. Este acontecimiento fisico de atraccion y repulsion
generd ondas acusticas en dicho plasma que se propagaron hasta el momento de
desacoplo materia-radiacion. Estas ondas se fueron denominadas como BAO.

Tiempo después, cuando el Universo disminuyé a una temperatura aproximada-
mente de 3000K, fue el instante donde ocurrié la formacion de atomos neutros, es
decir, el desacoplamiento entre radiacién y materia. En éste instante las ondas so-
noras que se propagaban en el plasma se congelaron, como si se hubiesen quedado
en una sola frecuencia a una distancia dada por el horizonte acistico®. Esta escala
se puede utilizar como una regla estandar, ya que su tamano sélo es afectado por
la expansion del Universo. En el espacio real las BAO se muestran como una so-
bredensidad, ver figura 3.2-a. En el espacio de Fourier las BAO se observan como
oscilaciones en el espectro de potencias representadas en la figura 3.2-b.

Las BAO tuvieron su origen fisico en las oscilaciones acusticas del plasma foton-
barion. Como se ha mencionado, la temperatura es una medida fundamental en la
RFC a una direccién dada (T'(6, $))". Llevando a cabo una expansién en arménicos
esféricos (el anédlogo a las series de Fourier para la superficie de una esfera) se tiene:

AT 00 l
=1 m=-1
Se define el espectro de potencias angular como Cp =< |ay,|* >= 525 30 _ ) aimaj,,,

donde Cj sélo dependera de [, ya que las propiedades estadisticas son independientes
del origen elegido de las coordenadas 6 — ¢ (invarianza rotacional), y entonces, la

temperatura asociada a un valor determinado de C; sera &% = \/ W = \/ DT,

SEn coordenadas coméviles, el horizonte actstico se expresa como [5], [15]:
1
= dee da

Ts(Zdec) = % fO a2H(a)\/1+(3§2b/4Qa,)a
rojo en el momento del desacoplo.

"El experimento DASI [17] detecté que la radiacién también predice tener pequeiios niveles de
polarizacién, la cual puede ser descrita de manera similar a la temperatura.

Mpch™! =~ 147.36Mpc, donde zge. es el corrimiento al
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Figura 3.3: Espectro de potencias angular observado a partir de las fluctuaciones
DIT de la RFC por Planck. El modelo ACDM (linea verde) describe los datos
con precisiéon. La banda azul corresponde a la incertidumbre debido a la varianza
cosmica. Tomado de [5].
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Figura 3.4: Variaciéon de los cuatro pardametros cosmolégicos fundamentales en el
espectro de potencias, (a) la curvatura cuantificada por ., (b) energia oscura
cuantificada por la constante cosmolégica 2y, (c) densidad fisica de bariones Qh?
y (d) la densidad fisica de materia €2,,,h?. Tomado de [16].
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Lo importante radica en que al modificar los parametros descritos en los picos del
espectro de potencias (Cuadro 3.1), obviamente éste cambiara de diferentes maneras
(Figura 3.4) para ajustarse a los datos precisos de Planck, ver figura 3.3.

Es posible identificar efectos independientes principales en el espectro de poten-
cias, los cuales se resumen en el Cuadro (3.1). Se muestra qué pardmetros gobiernan
en cada efecto colocando una breve explicacién.

Efecto Cantidad relativa Parametros
(C1) Escala del pico 0= % Win s Why A
(C2) Proporcién del primer al segundo pico 2 Wy
(C3) Tiempo de igualdad Zeq _ “U’J—T Win
(C4) Amplitud global As Ay
(C5) Inclinacién global Ng Ng
(C6)  Amplitud relativa solo para [ > 40 Treio Treio

Cuadro 3.1: Principales efectos independientes que controlan la forma de la RFC a
través del espectro de potencias (w, = ,h?).

(C1) El dngulo de difusién 6, dependerd de la distancia diametral angular,
esto a partir de la época de superficie de tltima dispersién®. Los pardmetros
W, Y wy se obtienen a través de las ecuaciones de Friedmann, a partir de la
velocidad del sonido proveniente de la superficie de ultima dispersién. Por otro
lado, Q25 dependera también de las ecuaciones de Friedmann y de la geometria
del Universo, esto después de la superficie de tltima dispersién.

e (C2) La proporcién entre las amplitudes del primer y segundo pico en la
superficie ultima dispersion, es gobernada por el pardmetro base wy.

e (C3) Las fluctuaciones de la densidad en la etapa de igualdad radiacién-
materia afectan la amplitud de todos los picos. Estas fluctuaciones controlan
la duracion de la etapa intermedia entre la igualdad y ultima dispersion.

e (C4) La amplitud global de los valores del espectro de potencias C;, dependera
de algo conocido como espectro primordial® [14].

e (C5) La inclinacion global de los valores C; dependerd también del espectro
primordial.

e (C6) La amplitud de C; es menor si la reionizacion es temprana (si Tpeio 1O
afecta a gran escala y es grande, se tendran pequenas ).

8Se le denomina superficie de wltima dispersidn a la regién del espacio en donde se emitié la
radiacion electromagnética més antigua del Universo, unos 380 mil anos después del Big Bang,
debido a la absorcién y emisién de fotones por parte de los electrones y demés componentes en esa
etapa del Universo. Actualmente, la superficie de tltima dispersién es observada en la RFC.

9El espectro primordial representa la perturbacién en la curvatura espacial de una superficie
ortogonal al flujo de energia del fluido césmico total en cada punto.
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Notemos que los parametros controlan distintos efectos fisicos reflejados en Cj, por lo
que una medicién suficientemente precisa del espectro de temperatura fijaria dichos
parametros para después compararlos con el modelo ACDM (Cuadro 2.2), ver figura
3.4.

3.4. Distorsiones del corrimiento al rojo

Como se ha mencionado, la velocidad de recesién (ecuacién 2.2) propuesta por
Hubble no es del todo perfecta y completa ya que las galaxias tienen velocidades
peculiares relativas a la expansiéon de Hubble. Para lo cual, es necesario distinguir
entre la distancia real r (expresada en unidades de velocidad) y la distancia al
corrimiento al rojo s (también expresada en unidades de velocidad) de las galaxias,
entonces definiendo estas distancias, tenemos:

r = Hod, (3.41)
s =cz. (3.42)

La distancia del corrimiento al rojo s, de cierta galaxia, difiere de la distancia real r
por su velocidad peculiar v =1 - v a lo largo de la linea de visién, por lo tanto:

s=r+uv. (3.43)

Las velocidades peculiares de galaxias aparentan estar desplazadas a lo largo de la
linea de visién en el espacio del corrimiento al rojo. Dicho desplazamiento se conoce
como distorsiones del corrimiento al rojo (RSD) (en inglés, redshift space distortion).
Mientras las distorsiones complican la interpretacion del mapeo del corrimiento al
rojo de las galaxias, éstas distorsiones contienen informaciéon importante acerca de
la dindmica de galaxias.

La amplitud de las distorsiones a gran escala permite medir el pardmetro lineal
de distorsion del corrimiento al rojo [3, el cual estd relacionado con €2y (proporcién
de densidad de materia hoy en dia) de la forma § = @ ~ %, siendo b el factor
bias explicado mas adelante, y f es el factor de crecimiento de las perturbaciones

f =4 ver (3.55).

— dlna’

Para dar una idea de como se verian las RSD, la figura 3.5 muestra como una
sobredensidad esférica parece distorsionarse por su velocidad peculiar a lo largo de
la linea de visién, cuando son observadas en el espacio del corrimiento al rojo (en si
los puntos muestran la densidad de galaxias en un colapso sobredenso). La pertur-
bacién inicial de dicha sobredensidad es tomada como una ley de potencias (radio
§ oc 771) situada en un Universo en expansién con densidad media critica Q = 1.

Para entrar en mas detalle, la figura 3.6 muestra cémo las velocidades peculiares
producen el patrén ilustrado en la figura 3.5. La contraccién aumenta a escalas mas
pequenas debajo de los puntos alrededor, ademas que la propia velocidad peculiar
cancela exactamente la expansién general de Hubble.
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Figura 3.5: La sobredensidad esférica (figura izquierda) se ve distorsionada por las
velocidades peculiares cuando se observan en el espacio del corrimiento al rojo (figura
derecha). A gran escala, la sobredensidad aparece contraida a lo largo de la linea

de visién. Por otro lado, a escalas pequenas aparecen los llamados dedos de dios.
Tomado de [18].
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Las combinaciones entre colapsos y regiones de cimulos de galaxias dan lugar a lo
que se conoce como dedos de dios [18].

Espacio del corrimiento al rojo s

Las cantidades en el espacio del corrimiento al rojo (distinguidas por el subindice
s) son definidas andlogamente a las cantidades en el espacio real. Hay dos alternativas
para definir la sobredensidad en s andlogo a la ecuacién (3.11). La primera es definir
una sobredensidad de galaxias en el espacio s (0%,,(s)), donde la posicién en s es
relativa a la funcién de seleccion'® en el espacio real (n(s) evaluado en la misma
posicion del espacio s), ésto es:
n®(

n

)

V)

~ 1. (3.44

~—

gbs(‘s) =

—~
VA
~—

Esta definicién fue adoptada por Kaiser (1987). La segunda posibilidad es definir
la sobredensidad observada §5;,(s) (denotando con el superindice ss para distinguir
de la definicién 6%,,(s)) en el espacio s relativa a la funcién de seleccién n°(s) en el
espacio del corrimiento al rojo, de la forma:

2 (s) = )

n°(s)
Con esto se puede llegar a encontrar el espectro de potencias andlogamente como se
realizo en las secciones anteriores.

V)

~ 1. (3.45

~—

10T {picamente la examinacién de galaxias no incluye todas éstas en una regién seleccionada del
espacio (sélo las mds brillantes de algin flujo), por lo que se denomina funcién de seleccién 7i(r)
como el nimero esperado principal de galaxias en la posicién r de alguna examinacion.
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Figura 3.6: Detalle de como las velocidades peculiares provocan las distorsiones
del corrimiento al rojo. Los puntos representan galaxias cayendo al centro de una
sobredensidad esférica, y las velocidades estan representadas mediante flechas. La
esfera de mayor tamano (parte superior), corresponde a observaciones a grandes
escalas, en donde las velocidades peculiares son pequenas comparadas con el radio
de la esfera, ademas de aparecer contraidas horizontalmente. En la esfera mediana
(figura central), el radio y la velocidad peculiar son anélogos, por lo que se interpreta
como un colapso de galaxias. Por ultimo, a escalas menores, correspondiente a la
esfera pequena (parte inferior), tanto el radio de la esfera como la propia velocidad
peculiar de las galaxias tienden a crecer, por lo que aparecen contraidas verticalmente
formando los dedos de dios. Tomado de [18].

Teoria lineal de distorsiones del corrimiento al rojo

La teoria lineal de las distorsiones del corrimiento al rojo se aclar6 en gran medida
en un trabajo fundamental de Kaiser (1987) [38]. Esta teorfa dard una interpretacién
del parametro de distorsién lineal 5. Ademas, a partir de dichas distorsiones se puede
medir el pardmetro §2y. La ecuacién de continuidad (3.25), en términos de /5 y a nivel
lineal es:

B+ Vv =0. (3.46)

Es conveniente trabajar con un sistema de coordenadas coméviles que se expanda
con la misma expansién general del Universo de Hubble. Por lo que, se define la
propia velocidad peculiar v (de una galaxia) en dichas coordenadas coméviles:

adr _@
Hyapdt — dr’

(3.47)
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donde de nuevo t es el tiempo propio y 7 el tiempo conforme.

Las ecuaciones hidrodindmicas para materia oscura (sin presiéon y con subindice
mo) en un Universo perturbado FRW, expresadas en un sistema de coordenadas
coméviles son:

B AT G Pro@* O o B 3o H?a%0,,

V3¢ e DY Poisson, (3.48)
)
8amo + V- (14 6mo)Vimo = 0 Continuidad, (3.49)
—
OWVmo | Gypy= —Vé  Euler, (3.50)
alt

donde V = % es el gradiente comévil y ppm, o< a2 es la densidad de materia propia.
En el régimen lineal, |,,,] < 1, por lo que las ecuaciones de continuidad y Euler se
reducen a la forma:

Do
or

+V - v, =0 Continuidad, (3.51)

0av e

oy —Vo Euler. (3.52)

De nuevo, es posible descomponer a la velocidad peculiar, andlogamente a la ecuacion
(3.30), en su parte escalar y vectorial, es decir, v,,, = v§5, + v, donde v& = Vi)

mo?
VeEC

es el gradiente de algin potencial escalar ¢, y v;e¢ = V X A, es el rotacional de

algiin potencial vectorial A. Entonces, la ecuacion de Euler linealizada queda como:

davy, davyes
o - Vo, e 0. (3.53)

Cuando las ecuaciones linealizadas (3.48, 3.51, 3.52) son combinadas se encuentra
una forma similar a la ecuacién (3.38), una ecuacién diferencial de segundo orden
para 0., la cual tiene la forma [19]:

Omo + 2Hdmo = 471G prnoOmo- (3.54)

Dicha ecuacién, cuando se combina con la soluciéon no perturbada del factor de escala
a(7), conducen de nuevo a las soluciones creciente y decreciente 6,,,(r, 7) o< D(7).
Por lo que, la ecuacion de continuidad linealizada se reescribe como:

Haf5m0+v'vmo:0, f:HoaodlnD

Hyay ~ Ha dlna’ (3.59)

donde f es definida como la funcion de crecimiento lineal adimensional, ademas de
ser una funcién analitica de §,,,.
En la cosmologia estandar, el factor de crecimiento adimensional f, es una funcién
analitica del parametro €2,,, y suele representarse como una aproximacion a la ley
de potencias [43]:

f(Q) ~ QY (3.56)
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En una teoria alternativa, Kaiser propuso una aproximacién para la funcién de
crecimiento f, considerando a la constante cosmoldgica y la densidad de materia
total de la siguiente manera [38]:

£ Q0) & O, + 24 <1 + Qm) . (3.57)
70 2

Como se sabe, actualmente la materia oscura domina en mayor cantidad sobre cual-
quier camulo de galaxias, esto en cuanto a masa. Entonces en base a esto es necesario
un modelo simple de bias (sesgo, en espanol) para relacionar a las sobredensidades
de cada especie. El modelo de bias postula que la sobredensidad de galaxias § estd li-
nealmente sesgada por un factor constante llamado el factor de sesgo lineal b, relativo
a la densidad de masa subyacente d,;, que se relaciona como:

Sobredensidad de galaxias — § = bdy; < Sobredensidad de materia, (3.58)

Se asume que las velocidades de galaxias son similares a las velocidades de ma-
teria v = wvy;. Estos modelos predicen que la funcién de correlacion de galaxias
(&(r12) =< 0(r1)d(rg) >) debe ser amplificada sobre la funcién de correlacién de
materia (&x7(r12) =< Opar(r1)0as(r2) >) de la forma:

§(r12) ~ b*Enr(r12). (3.59)

La linealizacién de la ecuacién de continuidad (3.55) junto con el modelo de sesgo
lineal b (ec. 3.58), permiten definir el factor adimensional £:

_Jo

b= (3.60)

con fy el factor lineal de crecimiento hoy en dia. La linealizacion de la ecuacion de
continuidad (3.46) también implica que la velocidad peculiar de las galaxias v esta
relacionada con la sobredensidad de galaxias  como:

v=—BVV 2, (3.61)

donde V=2 es el Laplaciano inverso. Las mediciones de 3 en el régimen lineal son
también mediciones de la proporcion entre velocidad peculiar v y la sobredensidad
de galaxias 9.

Para relacionar la sobredensidad d en el espacio real con una sobredensidad ¢° en el
espacio del corrimiento al rojo (denotando con el superindice s), se define el operador
lineal de distorsion del corrimiento al rojo '* S de la forma:

5 = S0, (3.62)

1 Es til considerar a este operador conceptualmente anslogo a los operadores de la mecanica
cuantica, como una matriz en el espacio de Hilbert. Dicho operador es valido en el marco de
referencia de un observador estético (los que estdn en reposo respecto a la radiacién de fondo
c6ésmica), siempre y cuando la sobredensidad §° esté definida como la ecuacién (3.44).
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donde S en el espacio real se define como un operador integro-diferencial [18]:

9? a(r)o) _
S:1+6<8r2+ ror )V "

(3.63)

siendo «(r) la derivada logaritmica de r? multiplicada por la funcién de seleccién en
el espacio real n(r): ;
_ Oln(r*n(r))

afr) = —5 (3.64)
Efectivamente, el operador S describe la dindmica de grupos de galaxias un tanto
distantes, pero llega a un limite cuando se consideran grupos de galaxias a gran
escala, debido a que la linea de visiéon es muy grande y las galaxias parecen como si
se situaran en un plano. Por lo que es necesario redefinir a S por el operador lineal
plano-paralelo de distorsion de corrimiento al rojo SP (indicando con el superindice
p plano-paralelo) de la forma:

82

022

donde z es la distancia a lo largo de la linea de visiéon. Por ultimo, considerando el
espacio de Fourier, se define:

S =1+ -5V 2 (3.65)

82 -2 k? 2

donde uf{ = 2 -k es el coseno del angulo que forma el vector de onda k y la linea de
vision z. Entonces, el operador lineal plano-paralelo se reescribe como:

SP =1+ B (3.67)

<

Observador

Densidad

Figura 3.7: La onda con amplitud 6(k) en el espacio real (linea delgada) aparece
como una onda de amplitud mayor §*(k) en el espacio del corrimiento al rojo (linea
gruesa) debido a las velocidades peculiares (flechas). [18].

En la Figura (3.7), un modo de Fourier 55(k) en el espacio s, es simplemente el modo
d) en el espacio real amplificado por un factor (1 + f3 ,uf{) de la forma:

0°(k) = (1 + Bpi.)oy (k). (3.68)
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Asi mismo la ecuacién (3.68) para un plano-paralelo en particular, se permite de
manera analoga definir la relacién entre el espectro de potencias P*(k) en el espacio
del corrimiento al rojo y P(k) en el espacio real, donde este iltimo ya esta definido
en la ecuacion (3.15), entonces:

P(k) = (1+ Bui)*P(k). (3.69)

Esta ultima ecuacién fue propuesta por N. Kaiser en 1987 ( [38], ecuacién (3.5)), y
es un resultado importante par este trabajo, ya que se probara con el modelo CPL.
Este desarrollo se tratard en el capitulo siguiente y se hara a través del espectro de
potencias de materia definido anteriormente (Figura 3.2-b).
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Capitulo 4

Modelos de Energia Oscura

Hoy en dia existen muchos modelos que intentan explicar la naturaleza de la

energia oscura, nombre que se ha dado al agente causante de la aceleracion en la
expansion del Universo. Hasta el momento, todas las observaciones basadas en Re-
latividad General del modelo ACDM son casi compatibles de que la energia oscura
sea la constante cosmolégica A, cuya ecuacion de estado es w = % = —1 (ec. 2.26).
Si la constante cosmoldgica A es la responsable de la presente aceleracién del Univer-
SO se necesita un mecanismo para obtener el valor preciso de A y que sea consistente
con los datos observacionales, ya que ésta es cerca de 123 érdenes de magnitud mas
pequena que su valor “natural”! [39].
Si el origen de la energia oscura no es la constante cosmoldgica se deben recurrir a
modelos alternativos. Basicamente existen dos maneras para construir modelos al-
ternativos de energia oscura aparte de la constante cosmologica. La primera consiste
en modificar el lado derecho de la ecuacién de Einstein (2.19), considerando formas
especificas del tensor energfa-momento 7}, con presién negativa, es decir:

1 eo
Ry = 5w R = 871G (T + T52) - (4.1)
En este capitulo se hablara sobre modelos de energia oscura existentes y el modelo
con la parametrizacion CPL, el cual se prueba en este trabajo.

4.1. Quintaesencia

Uno de los modelos més destacados es el llamado Quintaesencia® y es considerada
como una forma hipotética de la energia oscura, o mas preciso, es un campo escalar
causante de la aceleracion del Universo. La idea del ente hipotético fue introducido
inicialmente por Ratra y Peebles en 1998 [20], que diez anos después, R. Caldwell,

'El valor tedrico de la constante cosmolégica en términos de la masa de Planck es de Ay, = mﬁl,
mientras que el valor de las observaciones es de Ayps = 10_12Om§l.

2De acuerdo con la ciencia antigua de Grecia, la quintaesencia (del latin “quinto elemento”)
denota el quinto elemento césmico después de la tierra, agua, aire y fuego. En el caso presente,
representa el quinto elemento césmico, aparte de los cuatro ya conocidos: materia bariénica, materia

oscura, fotones y neutrinos.
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Rahul Dave y P. Steinhardt, expandieron la idea a mas tipos de energia oscura va-
riantes en el tiempo, denomindndola por primera vez como quintaesencia [21]. La
quintaesencia consiste en un campo escalar canénico ¢ con potencial V' (¢) respon-
sable de la aceleracién césmica. El modelo de la quintaesencia es descrito por la
accion:

S=[dav=g|5aR+ Lot Su],  Lo=-30"0000-V(),  (12)

donde k? = 87, R el escalar de Ricci y Sy es la accién de la materia. Considerando
un fluido perfecto (denotado con subindice M — pas, pm,war) €l cual satisface la
ecuacién de continuidad (2.25), el tensor de energia momento de la quintaesencia es:

o — 2 0(/=gLs) _
- V=g 69"

En FLRW, la densidad de energia p, y la presién p, del campo son:

1
8,60, — Gy [gaﬁaaqsaﬁwvw) TR

1

po= MY = SF V@), pe=3T0=SF V), (49

los cuales dan como resultado una ecuacién de estado:

ps _ " —2V(9)

W = — . (45)
ps G2 +2V(9)
Entonces, en un Universo plano, las ecuaciones de movimiento son:
o KL, : K (o
H? = |58+ V(0) +pur| . H == (6 +par + ). (4.6)
Variando la accién con respecto a ¢, se obtiene la ecuacién de Klein-Gordon:
G¢+3Hp+V,=0, (4.7)

donde V4 = dV/d¢. Esta ecuacién se obtiene de manera andloga derivando la ecua-
cién de continuidad o combinando las expresiones (4.6).

Durante las épocas de dominacién de materia, se considera que el fluido dominaba
sobre la quintaesencia, es decir pys > pg. Si se satisface la condicién e /2> V()
en la ecuacion (4.5), la ecuacién de estado serd wy, ~ 1. En este caso la densidad de
energfa evoluciona como pgs o a~° que decae mucho més rapido que la densidad del
fluido de polvo 6 radiacién, encontrada anteriormente (ver ecuacion ()2.28)).

Por esta razén se requiere que wg < 1/3 y por consecuencia que $2 < V(¢), entonces
el potencial escalar necesita ser bastante plano para que el campo evolucione lenta-
mente a lo largo del potencial. Reescribiendo la ecuacion (4.7) en términos de wy, se
obtiene lo siguiente:

Vo

1 =
‘|‘(JJ¢ 9H2(£s+ 1)2p¢a

(4.8)
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donde & = gb/ (3H qﬁ) Esta ecuacién muestra que wy es mas grande que —1 para
un potencial positivo, dicha desviaciéon es caracterizada por los parametros slow-

roll® [22].
Hasta ahora muchos potenciales se han propuesto para quintaesencia, a grandes
rasgos se clasifican en dos tipos [22]:

» (i)Modelos congelados: Son los modelos en los que la energfa oscura evolu-
ciona tal que wy tiende a -1.

o V(6) = M6 (n>0),
o V(9) = Mitngneetimd

» (ii)Modelos derretidos: Modelos en los que la energia oscura evoluciona tal
que wy es igual a -1 y lentamente se “descongela” a valores mayores wy > —1.

o V(¢) =Vo+M™"¢™" (n>0),
o V(¢) = M'cos*(¢/f).

Para mayores detalles de estos potenciales, consultar el libro de Amendola [22] (pag.
137).

4.2. k-esencia

En la seccién anterior se discutié a grandes rasgos la quintaesencia como un
ejemplo basico de modelo alternativo de energia oscura. El modelo llamado k-esencia,
a diferencia de quintaesencia, tiene una accién de la forma:

s= d4x\/_[ R+ P(6,X)| + S, (4.9)

donde P(¢, X) es una funcién en términos del campo escalar ¢ y su energia cinéti-
ca X = —(1/2)¢g"0,90,6 = —(1/2)(V¢)?. El tensor de energfa-momento para k-
esencia es:

2 0(y/—gP)
Tlgi)) = — __g (Sg‘“/ = P,Xa,ugbaugb + g,ul/P7 (410)

donde los subindices con coma representan derivadas respectivas. Dicho tensor de
k-esencia, tiene densidad de energia y presion:

p¢22XRx—P, P¢:P (411)
Por lo que la ecuacién de estado para k-esencia es:

Py, P

— 4.12
Po 2pr—P ( )

We =

2
( v V. . .
3Los pardmetros slow-roll se definen como: €, = QL (7¢) ¥y ns = 5% Si las condiciones

H2
€5 < Lns| < 1 se satisfacen, la evolucién del campo es buﬁClentemente lenta P < Vig) y
|§| < [3H@)|, en las ec.(4.6) y (4.7).
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Si se satisface la condicién [2XPx| < |P|, ws se acerca a —1. De nuevo, en un
Universo FLRW, en presencia de un fluido de materia con densidad p;; y presién
par las ecuaciones de Einstein distintas no nulas y andlogas a (4.6) y (4.7) son [23]:

3H? = K*(py + pur), (4.13)
2H = —k%(2XPx + par + pur), (4.14)
po + 3H(py + Py) = 0. (4.15)

Los modelos correspondientes a k-esencia, a grandes rasgos y sin desarrollo, dan
diferentes propuestas para la funciéon P, por lo que algunos de ellos son:

» (i)Teoria de cuerdas efectiva a energia baja con términos derivativos de mayor
orden que X.

o P=K(¢)X + L(¢) X2
» (ii)Modelo condensado fantasma.

o P=—-X+X?/M".
» (iii)Campo Tachyon.

o P=—V(¢)\/—det(gu + 0,00,0).
» (iv)Teorfas Dirac-Born-Infeld (DBI).

o P=—f(¢)""\1-2f(0)X + f(¢)" = V().

Para conocer mas detalles de cada modelo, ver el libro Amendola [22] pag. 173.

Asi como estos modelos existen muchos més con una fundamentacion tedrica desa-
rrollada ampliamente, los cuales se pueden consultar en el articulo de revision [24].

4.3. Modelo CPL

En el estudio de modelos alternativos de energia oscura se han propuesto un
gran nimero de modelos dinamicos, de los cuales mencionamos algunos, por lo que
se considera 1til clasificarlos en funcion de parametrizaciones simples de la ecuacién
de estado w. La manera trivial seria considerar a w constante en el tiempo, pero a
raiz de esto surgen varios problemas. Para el caso w = —1, este valor no surge de
manera natural en el contexto de la mayoria de los modelos motivados fisicamente;
ademas asumir w constante puede proporcionar resultados muy imprecisos, de he-
cho, se puede considerar que w evoluciona en el tiempo [25].

Entonces, el siguiente nivel de complejidad es proponer un modelo de dos parametros
en funcién del factor de escala a, o equivalentemente de z, algo como w(a) = (wo, wy)-
De este modo, el modelo mas usado para este tipo de parametrizaciones, es la pa-
rametrizacion Chevallier-Polarski-Linder (CPL), donde en la ecuacién de estado se
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involucra a un valor medido en alguna época (wp) y otro valor medido que cambie
respecto del factor de escala? (w,). Entonces se define la parametrizacién CPL como:

w(a) = wo 4+ we(l —a) = wo + wy (4.16)

z
1+2’
donde wy v w, son parametros libres constantes. La ventaja de la parametrizacion
CPL es que describe gradualmente una evolucién a partir de un valor w = wy + w,
a tiempos tempranos (a = 0), y w = wy en tiempo actual (a = 1). Para una varie-
dad de modelos (wg,w,), CPL puede producir cantidades observables (distancia o
pardmetro H en funcién de z) con precisién extraordinaria. A pesar de la variedad
de parametrizaciones propuestas, vale la pena examinar la aplicabilidad de CPL con
méas detalle debido a su importancia.

Es interesante determinar precisamente qué modelos fisicos son descritos por CPL y
cuales no lo son. Existe un gran niimero de posibles potenciales para quintaesencia,
pero la pregunta sigue siendo ;cudl es el mejor ajuste para la ecuacién (4.16)?. Este
enfoque tiene la ventaja de que en un sentido sisteméatico se exploran todos los po-
sibles valores de wy y w, para buscar patrones de los modelos fisicos correspondientes.

Estudiando los efectos posibles de la paramatrizaciéon CPL para la energia oscu-
ra, la ecuacién (4.16) introduce en general las perturbaciones para la energia oscura
(con una velocidad del sonido efectiva distinta de cero) que ocurren a escalas que
son completamente diferentes a los modelos de gravedad modificada.

4.4. PPF

La Parametrizacién Post Friedmaniana (PPF) [26] es un enfoque en el cual
se contemplan varias teorias como un paso intermedio entre éstas y los observables.
Es bien entendido que, para abordar el uso de cualquier modelo se necesitan dejar
a las cantidades tedricas en términos de observables césmicos, lo cual conlleva a
redoblar esfuerzos y tiempo. Es por eso que se emplea PPF como alternativa para
abarcar varios modelos al menos en las perturbaciones de orden cero y uno. En este
trabajo el modelo ACDM se considerara a orden cero, y a partir de este, los modelos
propuestos abarcaran perturbaciones sélo a primer orden.

El esquema PPF en un principio, fue introducido sélo para describir teorias de
gravedad modificada bajo una métrica con estricta conservacién local de energia y
momento [26]. También se aplica a modelos de energfa oscura [27], y en particular,
la clase de modelos que tienen una escala bien definida. Este marco también tiene
el beneficio de dar una descripcién exacta de la evolucion de la métrica, y con ello
proporcionar una aproximacion muy bien controlada que es relativamente facil de
implementar en un cédigo de perturbaciones lineales Einstein-Boltzmann (en el si-
guiente capitulo se abordaran algunos cédigos como CAMB y CosmoSIS).

4Las dos caracteristicas bdsicas de la funcién dindmica w, son emplear el valor presente (wp) y
la derivada logaritmica con respecto a la escala (w' = dw/dIna):
w(a) =wp —2w'(1 —a) =wy + wa(l —a)
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Para empezar a tratar el modelo utilizaremos la norma Newtoniana®, de la cual,
con la métrica resultante de esta norma se obtienen las ecuaciones de Einstein. Para
derivar las ecuaciones perturbadas de Einstein a primer orden a partir de la ecuacion
(2.19), se hace de la forma G, = G’/(?V) + 0G,,, para el tensor de Einstein, y para el
tensor de energia-momento 7, = ;E‘,}) + 07),,. Desarrollando y tomando en cuenta
ciertas consideraciones® se tiene que:

1
Ry — 594 R = 87GTL), (4.17)
1 1
ORyy = 509w R = S gu0R = 87GIT,, (4.18)

donde el indice superior (0) nos indica que (4.17) es una ecuacién no perturbada.
Mientras que la ecuacién (4.18) perturbada a orden uno.

Anélogamente perturbando la cuadrivelocidad con el fin de definir el tensor de
energia-momento para el modelo y tomando sélo a primer orden, se obtiene:

1 i Cdx dx!
ut = L(l — @),\;1 : donde v = d}; =a d}; : (4.19)

Para un fluido perfecto el tensor de energia-momento es:
T, = (p+ P)uyu, + Pg,,. (4.20)
La notacién para las cantidades perturbadas son:

op
p Y

§ 0=V, (4.21)

donde 4 es la densidad de contraste definida en la ecuacién (3.11) y © es la diver-
gencia de velocidades. Introduciendo la densidad de contraste ¢ y la divergencia de
velocidades © en la ecuacién (4.20), ademds de considerar las componentes distin-
tas de cero y tomando en cuenta la ecuacién de estado w = P/p, las ecuaciones
resultantes de Einstein perturbadas (4.18) son:

3H(HY — @) + V?® = —47Ga’dp, (4.22)

V2 (® — HY) = 47Ga® (1 + w) pO, (4.23)
U=—0, (4.24)

O+ 2HD — HY' — (H? + 2H') ¥ = —4nGa’c2dp, (4.25)

°En la norma (gauge) Newtoniano la métrica perturbada general se escribe esqueméaticamente

como g, = gfto,,) +0guv, con 0g,, = a? < _(2)\1/ 2(1?5__ ), donde las entradas de 5g£0,,) son pequenas
ij

a comparacién del orden cero y ademas W, ® son escalares espaciales, entonces se encuentra la
métrica ds? = a®(n) [—(1+2¥)dn? + (1 + 20);;dz'dx?] en dicha norma [ [22], pag. 42].

5Los simbolos de Christoffel perturbados se definen en este caso como:
6F5,\ = %5g;¢a (gau,A + Gary — gu)\,a) + %gua (5gau,>\ + 69(1)\,u - 5gy)\,a)-
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donde ‘H = aH es el parametro de Hubble conforme y la coma superior ’ denota
la derivada respecto de N7. Combinando la ecuacién (4.16) con las ecuaciones de
Einstein (4.22-4.25), se obtienen las ecuaciones que describen el comportamiento de
J y © para la energfa oscura®:

5 €eo
0y = — (1 4 weo) (Oo + 39") + 3H <weo — ;;) Seos (4.26)
@,60 - —H (]. - 3&)30) @eo - i@eo + %k2560 —|— ]{32\117 (427)
1+ weo 1+ Weo

donde w,, esta representada por la ecuacién (4.16). Hay dos ecuaciones de més
utilidad a partir de los modos de Fourier:

E2® + 3H (P — HV) = 4nGa?pd, (4.28)
(@ — HY) = —47Ga*(1 + w)pO. (4.29)

Noétese que las ecuaciones anteriores son validas para w # —1. A partir de (4.28) y
(4.29), se obtienen las siguientes ecuaciones:

2(2 /1
@ =3" (2560 LU @’) , (4.30)
32 H?
O — U 27@6,0(1 + Weo), (4.31)

Por otro lado, para simplificar de manera mas facil las ecuaciones perturbativas de
la energia oscura (4.26) y (4.27), es conveniente definir una velocidad del sonido
efectiva, c,, como:

5peo(5 _ 5peo

C)
_ 2 2 2
500 = pe Ci0eo + 3H (1 4 weo) (cs ca) - (4.32)

donde ¢, es una velocidad del sonido adiabatica, dada como:

2 p.eo w eo
— =W — —————————. 4.33
“a (I)eo 3?‘[(1 + weo) ( )

Una vez tomadas en cuenta estas definiciones, diferenciando (4.26) respecto de N y
usando las ecuaciones (4.27) y (4.30), se obtienen un par de ecuaciones utiles:

1 k2 ®
" (A
O+ 5 (1= Bwe) 8 = s, (4.34)
k2® 3
=3 Qm5m Qeo(seo . 4.35
= 5 (Y D) (435)
7Ahora se introduce la variable N que denotard ﬁ = %%.

8Se han considerado de nuevo los modos escales y vectoriales, ademds de representar las ecua-
ciones en el espacio de Fourier. Un modo de Fourier significa exactamente que se ha tomado un
parametro estatico k.
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A partir de estas dos ultimas ecuaciones, se define la ecuacion de evolucion para ¢
como:

3
2
donde la coma superior ' representa la derivada respecto de N. De nuevo, para el
modelo ACDM (w = —1) es posible demostrar que se recuperan la ecuacién pertur-
bativa (3.37). Aqui se representa un resultado importante ya que la ecuacién (4.36)

ahora contiene la perturbacién de la energia oscura representada por el término
960560’

1
o+ 5(1 — 3Weo)0l — = (b + Qeodeo) = 0, (4.36)

En una teoria alternativa de energia oscura, se necesitan dos ecuaciones mas pa-
ra describir las 4 cantidades independientes (5, ©, ®, V) y completar el sistema de
ecuaciones (4.26) y (4.27). Dado que en el estudio del modelo ACDM a tiempos
tempranos (z < 30) es necesario parametrizar funciones que relacionen a §, ¢ y W.
La primera de estas parametrizaciones se hace a través de la ecuacion de Poisson, ya
que relaciona la densidad de contraste total § a través de la densidad de energia p
y el potencial escalar ®. La segunda, es una ecuacién anisotropica que relaciona los
potenciales escalares y al estrés anisotrépico”’. Entonces, estas dos ecuaciones son:

3
—k?® = QQm’H,Qu(k, a)d, (4.37)

5 =1(ka) (1.39)
donde p(k,a),v(k,a) son dependientes del tiempo debido al factor de escala a y
se introducen para codificar la ecuaciéon de Poisson, recuperando el modelo ACDM
cuando p = v = 1. Actualmente existen diferentes parametrizaciones equivalentes
para u y 7, tanto en modelos de gravedad modificada como de energia oscura. Para
conocer detalles de diferentes modelos o y v, ver [27] y [28].

La eleccién especifica de la parametrizacién de p adoptada en este trabajo!?, esté
motivada por el hecho de que p se restringe directamente a caracterizar el crecimiento
de la estructura. La contribucion de p se vera reflejada directamente en la ecuacién
de evolucién para §. Para empezar, retomando la ecuacién (4.35) y factorizando el
término €2,,0,,, se obtiene lo siguiente:

5,002
120 — 2%2 (S + Go0Ces) = “;’%mm(sm (1 e 5@”) L (439)

Si agregamos la contribucion de las perturbaciones de la energia oscura en la ecuacién
de Poisson como se hizo en (4.39), es posible comparar con la ecuacién (4.37) e
identifica una funcién para p, de la siguiente manera:

960560
Qnm

pw=1+ (4.40)

9Para consultar a mas detalle esta teorfa, ver el articulo de revisién [34].
10En el presente trabajo sélo se desarrollo la teoria para p, por lo que nosotros nos restringimos
a tomar a v = 1.
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Para analizar o estudiar a u, se ha mencionado anteriormente que la ecuacion de
Friedmann (2.21) suele expresarse en términos del corrimiento al rojo z mediante
H? = H2 Y, (1 + 2)30+%) En general, la energia oscura debe ser una funcién del
corrimiento al rojo representada en el iltimo término de la siguiente ecuacion:

H?(2)
Hg(2)

= Q01+ 2 + QO+ 2)' + V(1 + 2)? + QO F(2), (4.41)

donde QEO) (1 =m,~, k,eo), son los valores de las densidades hoy en dia (ver ecuacién
(2.39) y el articulo [5]). Las funciones €,,(z) y F(z) son de gran interés para dejar a
p dependiente s6lo de pardmetros observables, entonces, estas se definen como [29]:

(1+2)3
Qn(z) = PROR (4.42)
(1+2)3+ Q(%,?)
z w(z ’
Flz) = 3o e (4.43)

Introduciendo la parametrizacion CPL (4.16) en la ecuacién (4.43), se encuentra una
solucién para F(z) de la forma'’:

F(z) = e 755 (1 2)"boteeth), (4.44)
Finalmente, de la ecuacién (4.36), la evolucién de 4,, se modifica como:
1 3
o+ 5(1 — 3Weo) 0L, — §Qmu(a)5m =0, (4.45)
Incluso si la contribucién ., no se considera, es decir d,, = 0, la formacion de

estructura en el sector materia se veria alterada hacia una evolucién totalmente
diferente. Por lo que imponiendo la condicién adiabatica se tiene una simplificacién
de la forma: 5

Pm_ OPeo L5 = Oco |

o o, 1 4+ Weo
esta condicion garantiza que la velocidad del sonido efectiva estd dada por la ecuacién
(4.33). Para ver detalles de dicha condicién adiabatica impuesta ver [22] pdgina 298.
Cabe mencionar que esta condicién adiabética es valida fuera del horizonte, cuando

el modo k es grande. Entonces, sustituyendo (4.46) en (4.40) se obtiene:

(4.46)

QGO
pla) =1+ 5= (1 +weo) (4.47)
0 Q(O)
u@zlﬂﬁ)fﬂ?ﬁ—fmm%”WWmu+m+%ﬂ—m.@%)

En la ecuacién (4.48) se sustituyeron las definiciones (4.42) y (4.44), donde se puede
notar que p s6lo es dependiente de los parametros CPL y de las cantidades de fondo
= p(a).

Dicha g de la ecuacién (4.48) con la contribucién CPL se utilizard para probar
la cosmologia en el espacio del corrimiento al rojo (RSD) a través del espectro de
potencias de la ecuacién (3.69).

H1Ge usé el software Mathematica para encontrar la solucién.
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4.5. Alternativas a la energia oscura

La segunda manera para proponer modelos alternativos de energia oscura consis-
te en modificar el lado izquierdo de la ecuacién de Einstein (2.19). Modelos de este
tipo son denominados modelos de gravedad modificada, para los cuales se considera
que el origen de la energia oscura viene identificada como una modificacion a la
gravedad.

Uno de los modelos més simples son los llamados gravedad f(R), en donde el andlogo
a los modelos de energia oscura, de la acciéon 4-dimensional de Einstein-Hilbert se
incluye una funcién general dependiente del escalar de Ricci R de la forma:

1
S = wo— [ AeV=GS(R) + Sn(guw Win). (4.49)

donde S, es una accién con campo de materia ¥,,. De nuevo aqui se proponen
aproximaciones, como el formalismo métrico para el cual variando esta accién con
respecto a g, se obtiene:

1
F(R)R,W(g) - if(R)g/W - VMV,,F(R) + ngF(R) = 871G, (4.50)
donde F(R) = 3—11; y O es el operador D’Alembertiano. Derivando las ecuaciones
cosmoldgicas, en analogia con RG, se encuentra una ecuacion de estado w para f(R)
de la forma:

) pz; _ f(R) = RF(R) +2 (RF'(R) + RQE”(R) + 2HRF’(R)), ws1)
p RF(R) — f(R) — 6HRF'(R)

donde p) y pi) estdn determinadas como [22]:

() _ BRF(R)— f(R) 3HRf"(R)
A T &G

(4.52)

gy _ JUB) = RF(R)  Rf"(R)+ F2f"(R) + 2HR"(R)
N 167G 8rG '

A partir de las ecuaciones (4.52) y (4.53) es posible encontrar una relacién similar
para la ecuacién de continuidad (2.8).

p (4.53)

Otros modelos de teorias de gravedad modificada mas destacados son el de Brans-
Dicke 6 el de tensor-escalar generalizados, entre otros (ver [37] y [22]).

Cabe mencionar que en esta tesis no se consideraran modelos de gravedad modi-
ficada sino modelos de energia oscura, en particular el modelo CPL. Los modelos de
gravedad modificada, sin embargo, muestran cierta analogia con los de energia os-
cura alternativa (distintos al modelo con constante cosmolégica A), lo cual se puede
observarse a través del formalismo PPF ya que para ambos modelos se definen p y
v, dados por expresiones diferentes.
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Capitulo 5

Resultados de RSD en el modelo
CPL

5.1. CosmoSIS

El cddigo utilizado en el presente trabajo es CosmoSIS [30] (descrito con detalle
en la ref. [31]), el cual es un cddigo de estimacién de pardmetros cosmolégicos (escrito
en Python, Fortran, c++, etc.). CosmoSIS es un cédigo que sirve para estructurar
cosmologias basadas en diferentes modelos y obtener parametros cosmolégicos de in-
terés en un sentido de facil uso y veracidad, ademads, este programa comparte cédigos
en forma de modulos de calculo. CosmoSIS se consolida y se conecta con cédigos
existentes tales como CAMB [32] o MGCAMB [33] entre los mds importantes, de es-
te ultimo se proponen parametrizaciones PPF ya implementadas, tales como teorias
f(R) entre otras, [34], [35], [36]. Dicho cédigo se utiliza para predecir observables
coésmicos, y asi mismo, mapear datos experimentales con una alta precision.

5.2. Resultados obtenidos de CosmoSIS.

Empleando la teoria y metodologia descrita en los capitulos anteriores, se estu-
diaron diferentes resultados en CosmoSIS al implementar el modelo CPL propuesto
en este trabajo, tales como el espectro de potencias angular de la RFC, el espectro
de potencias de materia y el factor de crecimiento, entre otros.

Mediante el estudio de los espectros de materia, se construye el mismo espectro de
materia pero contemplando la correcciéon para RSD a través del modelo empleado
para construir el factor de crecimiento f de una manera anédloga.

Finalmente, se comparan resultados especificos y valores para cantidades de interés.

En un principio, se implemento en el cédigo sélo la lectura de la ecuacién de estado
CPL (4.16) para obtener las funciones de la teoria cosmoldgica ACDM estandar. A
partir de lo antes dicho, se observan efectos de CPL en diferentes cédlculos de Cos-

moSIS como veremos a continuacion.

El primero de estos efectos se refleja en la figura 5.1, el espectro de potencias angular
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de la radiacién de fondo césmica (RFC), se ve afectado debido a la variacién de los
pardmetros wy y w, tal y como lo argumenta Wayne Hu en el articulo [16] de la
figura 3.4-b. Entonces, manteniendo fijo el parametro w, = 0 en la figura superior y
variando wy, se crea un efecto de desplazamiento de izquierda (wy > —1) a derecha
(wp < —1), y andlogamente en la figura inferior se fijé wy = —1 para variar w, y el
efecto va de nuevo de izquierda (w, > 0) a derecha(w, < 0). En ambas variaciones
el valor central es el modelo ACDM.

Por otra parte (en la figura 5.2) para el espectro de potencias de materia, el efecto

producido por variar wy y w, sobre dichas fluctuaciones de materia es relevante, ya
que afecta directamente a éste. La gréafica superior corresponde a w, = 0 y el efecto
es un desplazamiento de abajo (wy > —1) hacia arriba (wy < —1) al variar wy. Pos-
teriormente, en la gréafica inferior se fijé wy = —1, permitiendo ver el mismo efecto
de abajo (w, > 0) hacia arriba (w, < 0) al variar w,. Aqui de nuevo el valor central
es el modelo ACDM.

Con la informacién expuesta en las figuras 5.1 y 5.2, se pretende ajustar tanto el
espectro de potencias angular de la RFC como el espectro de potencias de materia,
realizando ciertas mediciones y cédlculos. Después se analizara si la contribucion del
modelo de energia CPL se ajusta mejor que el modelo ACDM a las mediciones que
se presentaran mas adelante.

Como complemento y enriquecimiento de este trabajo, en las figuras 5.3, 5.4 y 5.5,
se muestran las distintas distancias cosmoldgicas definidas en la seccién 2.7.

A partir de las ecuaciones (2.47), (2.50), y (2.52) se varfan los pardmetros w, y wo
de la ecuacion CPL en CosmoSIS.
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Espectro de potencias angular

Variando w;y w,.
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Figura 5.1: Efecto sobre el espectro de potencias angular de la radiaciéon césmica
de fondo a partir de la variacion de los parametros wy v w, al implementar CPL en
CosmoSIS. En la grafica superior, se mantiene fijo w, = 0. En la gréfica inferior se
considerd wg = —1, y se observa que el comportamiento es similar al descrito por
Wayne y Dodelson [16] mostrado en la figura 3.4-b.
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Espectro de potencias de materia

Variando w;y w,.
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Figura 5.2: Espectro de potencias de materia fijando w, = 0 en la grafica superior.
Para la grafica inferior se mantuvo wy = —1. En ambas graficas se varian los parame-
tros wy v w, del modelo CPL. En ambos espectros, a partir de un valor de k£ > 0.02
hacia la derecha, se aprecian las oscilaciones acusticas de bariones descritas en el
capitulo 3.
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Distancia comovil
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Figura 5.3: Variacién de la distancia comévil (2.47) a través del modelo CPL.
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Distancia por luminosidad
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Figura 5.5: Variacién de la distancia luminica (2.52) a través del modelo CPL.
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5.3. Factor de crecimiento del modelo CPL im-
plementado en CosmoSIS

Una vez que se implement6 el modelo de energia oscura CPL en CosmoSIS a
través del médulo CAMB que realiza la parametrizacion de la ecuacién de estado
para la energia oscura propuesta (4.16), al mismo tiempo se implementa la ecua-
cién de evolucién para ¢ (4.45) (en este caso se modifica el modulo growth_factor®
para implementar la evolucién de §). CosmoSIS implementa dicha evolucién de §
propuesta por E. Linder [40] de una manera alternativa, es decir:

G"—l—[? 3 w(a) ]G’ 31—-w(a) G

272 T i x@a

2" 21+ X(a) -0 (51)

Para llegar a una forma andloga a la ecuacién (5.1), iniciamos tomando el resultado
obtenido en PPF a patir de la ecuacién (4.45), ademés de contemplar a o dependiente
de a, ver (4.48), es decir:

O + 2H,, — 2H29mu(a)5m =0, (5.2)
de la cual, podemos simplificar facilmente:
5/
O+ 12— a2 = 5 Qupla)—5 =0, (5.3)

donde ' indica la derivada respecto del factor de escala a y ¢ es identificado como el
pardmetro de desaceleracién [40]:

ai 1 36H> 1(6H?)

__ea 1 3o0f7 1 4
ITT@ T2 m T2 H (5:4)
donde se relaciona al término 5}%2 mediante la ecuacién (4.41) de la forma:
H?*(a) dH?
= Qpa + —5. 5.5
7 a”’ + e (5.5)

Escribiendo la ecuacién (5.3) en términos de la ecuacién de estado w(a) (en este caso
la parametrizacién CPL), se llega a:

3{1_ w(a) 11)' 3 X(a) D

Py i x@) @ 2t x@"@e =0 o0

donde D = g:((;)), dm(a;) es un valor inicial a un factor de escala fijo, y X(a) esta
definido de la forma:

Qm 1 ! / 73
X(a) = 1-0 e—3fa dlnd'w(a’) _ Qm??7 (5.7)
m Tg

!Una vez instalado CosmoSIS, en su libreria estdndar contiene un médulo para resolver la
evolucién de 6.
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y para la ecuacién de estado CPL, X (a) se identifica como:

Q’gz)) 3(wotwa+1) 3wa(1—a)
X(CL) = ma (& . (58)

A partir de las ecuaciones anteriores se puede verificar que para X grandes se recupe-
ra el comportamiento de la dominacion de materia, D ~ a. Es conveniente eliminar
esta tendencia que es comun para todos los modelos cosmolégicos a grandes z, y con
ello definir una nueva variable G = %. Entonces, la ecuacién de evolucion para este
crecimiento es?:

7 3 w(a) ]C}”+3l1—w(a)+X(a)(1—,u(a)) G

1 R S s
¢ +l2 21+ X(a) 1+ X(a) P2

3 =0. (5.9

La ecuacién (5.9) es andloga a la ecuacién (5.1) que se obtiene de manera similar,
excepto por el pardmetro p(a). De nuevo, podemos notar con esto que, para pu = 1
se recupera el modelo ACDM.

Analizando en CosmoSIS la ecuacién deducida de este trabajo (5.9), la cual describe
la funcién de crecimiento f que se habia estudiado en el capitulo 3 (ver ecuacién
(3.55)), se observaria un comportamiento al variar los parametros wy y w, similar al
modelo ACDM que se detallara enseguida. De tal forma, se obtendria el resultado de
imponer la condicién adiabética, ec. (3.10), y la teorfa PPF con el pardmetro p(a)
impuesto sobre los calculos para la funciéon de crecimiento f.

Para notar la diferencia entre modelos, en la figura 5.6 se considera la aproximacién
al modelo ACDM, esto es si pu(a) = 1. Se puede observar que al implementar CPL en
CosmoSIS considerando las perturbaciones de la energia oscura, ver ecuacién (4.39),
la funcién de crecimiento f (3.55) varia a través del efecto de los pardmetros wy
y w,. Para dicha variacion de la figura 5.6, en la grafica superior se mantuvo fijo
w, = 0y se varfa wy en donde la funcién f va de abajo (wy > —1) hacia arriba
(wp < —1). En la gréfica inferior se mantiene w, = 0 y el efecto va nuevamente de
abajo (w, > 0) hacia arriba (w, < 0). En ambas figuras el valor central es el modelo
ACDM, observando que el valor maximo de f es menor a 1.

La finalidad de las variaciones de los distintos modelos (wp, w,) para la funcién
de crecimiento, es encontrar un buen ajuste a dichos parametros y con esto, en prin-
cipio estudiar la aproximacién de Hammilton para los monopolos, cuadrupolos y
hexadecapolos, comparando con datos experimentales de BOSS, y estimar el valor
aproximado de v a partir de la funcién f = 7, a través de la ley de potencias (ver
ecuacion (3.56)). Estos andlisis se tratardn en la siguiente seccién.

2En todo instante, denominamos como ecuacién de evolucién el crecimiento de 6, a través de
las ecuaciones (3.37), (4.36), (4.45), (5.2) y (5.9), ya que se puede demostrar que estas ecuaciones
en el fondo son las misma y todas terminan siendo dependientes del tiempo.
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Factor de crecimiento

Variando w,y w,.
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Figura 5.6: Efecto de variar los pardmetros wy y w, sobre la funcién de crecimiento f
resuelto por CosmoSIS a partir de la ecuacién (4.39), que considera la perturbacién
de la energia oscura. En la grafica superior se fija w, = 0 y en la grafica inferior
wo = —1. Lo importante radica en que a través de un software de célculo, es posible
ajustar la funcién f a las ecuaciones (5.14) y (5.15), encontrando valores de wy y w,
que se ajusten al modelo ACDM, como veremos mas adelante.
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5.4. Resultados CPL en RSD.

Para implementar RSD, antes de todo, deben existir métodos para medir 5 del
resultado obtenido por N. Kaiser en la ecuacion (3.69). Esencialmente existen tres
maneras. La primera de estas asume la aproximacién plano-paralelo, en donde las
estructuras estan suficientemente alejadas de tal forma que las velocidades peculiares
de la linea de vision son efectivamente planas-paralelas, como se mostré en la figura
3.5. La férmula de Kaiser (3.69) predice que en el régimen lineal, el &ngulo promedio
del espectro de potencias del corrimiento al rojo® P(k), es amplificado por un factor
constante dividido por el espectro de potencias en el espacio real* andlogo al mono-
polo F¢(k) que se describird mas adelante. El segundo es un enfoque de algo que se
conoce como mdzima verosimilitud® (maximum likelihood), en donde los datos son
las amplitudes individuales de muchos modos k, ademds los pardametros § y P(k)
son parametrizados en forma especifica. Para conocer a detalle estos dos métodos
de debe consultar el articulo de Kaiser [38]. En este trabajo se detalla y trabaja
con el tercer método, que como se menciono el método también fue propuesto a
partir del trabajo de Kaiser y ampliado por J. S. Hammilton [38]. Empezando con
la férmula de Kaiser (3.69), Hammilton propuso la idea de descomponer la funcién
de correlacion del espacio s en arménicos [38]. Escribiendo el espectro de potencias
de las distorsiones del corrimiento al rojo en términos de la suma de los armoénicos,
se obtiene lo siguiente:

P (k) = > Pilm) B (k), B (k) = (2l+1)/Pl<:uk)Ps(k)d0k/<47T>v (5.10)

l—par

donde P;(j1x) son los polinomios de Legendre y dog denota un intervalo de un angulo
solido en el espacio de Fourier. Los armoénicos impares se descartan por la simetria
entre pares. Entonces, de la férmula de Kaiser (3.69) se muestra que el espectro de
potencias del corrimiento al rojo se reduce a la suma de los arménicos monopolar
(I = 0), cuadrupolar (I = 2) y hexadecapolar (I = 4):

Po(k) = (1 4 zﬁ + ;52) P(k)  Monopolo (5.11)
P (k) = (;lﬁ + ;lﬁ2> P(k)  Cuadrupolo (5.12)
P} (k) = <?i,)52> P(k) Hexadecapolo. (5.13)

En las ecuaciones (5.11), (5.12) y (5.13), el factor 3 = £ se obtendrd a partir de
una aproximacion tanto para f y b, esto a través de los resultados arrojados por
CosmoSIS en la figura 5.6, como veremos mas adelante.

3El dngulo promedio del espectro de potencias del corrimiento se define como:
Ps(k) = [ P5(k)doy/(4r), [38].

Vi =158+ 55

La méxima verosimilitud (maximun likelihood) es un método habitual para ajustar un modelo y
estimar sus parametros, conteniendo una muestra de n observaciones independientes y distribuidas
equivalentemente extraidas de una funcién de distribucién [41].
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Pero antes, como toda buen teoria, es necesario hacer un comparativo con obser-
vaciones e informacién experimental. Para hacer un comparativo con datos experi-
mentales se descargaron los resultados obtenidos del proyecto BOSS de su pagina
oficial® [42]. Dichos datos consideran mediciones del espectro de materia monopolar
y cuadrupolar en el espacio del corrimiento al rojo relativos a la linea de vision.
Esto con el fin de graficarlos y poder comparar que modelo se acerca a estos datos.
Los datos experimentales estdn representados en la figura 5.8. El catdlogo LOWZ
contiene 361,762 galaxias con un parametro efectivo de zj,,, = 0.32, y el catdlogo
CMASS contiene 777,202 galaxias con un parametro efectivo ze,.ss = 0.57. Cabe
mencionar que la teoria realizada por el proyecto BOSS para obtener dichos mono-
polos y cuadrupolos es totalmente diferente [42], pero la teoria de Kaiser empleada
en este trabajo es bastante cercana a lo experimental. Con esto en mente se intenta
introducir el modelo CPL a través del espectro de potencias del espacio real, con-
templando los resultados obtenidos en el capitulo 4, veamos lo siguiente.

Para empezar el método, nos restringimos a solo considerar el término cuadrupolar
P; (k) de la ecuacién (5.12), en donde se hizo una aproximacién para § de esta ecua-
cién, a través de los datos arrojados por CosmoSIS en la figura 5.6, esto se detallara
mas adelante.

En el segundo paso consideramos que, actualmente hay un debate sobre el valor
del exponente 7, que se obtiene a través de una ley de potencias [43], [44]. Di-
cho exponente es un nuevo parametro cosmoldgico en la historia del crecimiento de
estructuras, el cual es llamado indice de crecimiento. Entonces, en una primera apro-
ximacion tedrica, se encontré que f = Q%5 v que ademés este valor corresponde al
modelo ACDM, ver [43]. Finalmente, obtuvimos que el factor de crecimiento f, en
términos de los pardmetros €2, y v, se puede definir de la siguiente forma:

o

f=Q = (14 2) . (5.14)

" (1+2)%+ o
olY

En donde hemos considerado una aproximacion para v que involucra a la ecuacién
de estado CPL. Esta aproximacién para v la propuso E. Linder [44] argumentando
que encuentra excelentes ajustes para dicho pardmetro. Entonces, involucrando el
modelo CPL, v tendrd una nueva aproximacion de la siguiente forma:

7 =0.55+4+0.05[1 4+ wy + we(1 —a)], (5.15)

donde v = 0.55 corresponde al modelo ACDM. Esta aproximacion nos es 1til para
ajustar aun més nuestro modelo.

6BOSS publica en su sitio web los resultados de las mediciones del proyecto SDSS-III para el
espectro de materia monopolar y cuadrupolar. CMASS que es una muestra del catalogo de BOSS
es calculado para z = 0.57 y LOWZ otro catalogo para z = 0.32.
https://www.sdss3.org/science/boss_publications.php
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Figura 5.7: Graficos realizados en el software Grace a partir de los datos descargados
del sitio de BOSS, los cuales contemplan el monopolo y cuadrupolo relativos a la
linea de visién, ademds, se muestra el mejor ajuste (bestfit) de estas mediciones. El
catalogo CMASS contiene 777,202 galaxias con un parametro efectivo zepess = 0.57.
A partir de estas gréficas, se pretende comparar sélo el cuadrupolo Pj(k) con los
modelos ACDM y CPL a través del espectro de potencias de materia (ecuacién

(5.12)).
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Figura 5.8: Analogo a las graficas de la figura 5.7, pero diferenciando que se trata de
las mediciones del catalogo LOWZ, que contiene 361,762 galaxias con un parametro
efectivo de 2y, = 0.32. La diferencia entre ambos catalogos radica en el ajuste de
las lentes observacionales para distintos corrimientos al rojo efectivos z, ver [42].
Nos restringimos a comparar sélo con el catalogo CMASS, pero es posible hacer una
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comparacion con este catalogo como se vera mas adelante.
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Una vez realizado los gréficos a partir de los datos observacionales obtenidos del sitio
web de BOSS, se describen los calculos encontrados. En primer lugar, se tomé el valor
de v = 0.55 que corresponde al modelo ACDM vy se introdujo en la ecuacién (5.14),
con la finalidad de obtener el factor de crecimiento f para los términos cuadrupolar,
en donde nos hemos restringido a tomar el valor de bias b = 1. Entonces, para
CMASS y LOWYZ, los valores de la correcciéon RSD estan dados como:

P (k) ~ 1.3931P(k) CMASS (z = 0.57)

ACDM { P3(k) ~ 1.1992P(k) LOWZ (2 — 0.32)

} para~y ~ 0.55. (5.16)

A partir de las correcciones obtenidas del modelo ACDM, en la ecuacién (5.16) para
los corrimientos al rojo efectivos z = 0.57 y z = 0.32, se tomaron los datos arrojados
por CosmoSIS para este mismo modelo (ACDM). Por lo que, se obtuvieron resulta-
dos interesantes al implementar RSD, los cuales se muestran en la figura 5.9.
Como una primera aproximacion de los calculos realizados por CosmoSIS, en la figu-
ra 5.9 CMASSDRI12 (gréfica superior), se observa que el modelo ACDM se aproxima
ligeramente a los datos de BOSS, desviandose para la descripcion de las BAO, co-
rrespondiente a valores de k grandes (k > 0.1Mpc~th™1).

Como segunda aproximacién, en la figura 5.9 LOWZDRI12 (gréfica inferior), el valor
del ajuste para ACDM se encuentra ligeramente desviado. En ambas graficas de la
figura (5.9), se encuentra que el comportamiento de los cuadrupolos esta desviado
de las mediciones, por lo que podrian deberse a varios casos: Primero, a que estric-
tamente los términos cuadrupolares en distintas etapas del Universo (zemnqss = 0.57,
Ziow> = 0.32) no deberfan describir los mismos comportamientos (el valor de b depen-
de del modo k, por lo que definitivamente debe ser una funcién y no una constante).
Segundo, el valor de v de la ley de potencias en distintas etapas del Universo cambie.
Tercero, a que las perturbaciones de la energia oscura fueran més o menos relevantes
en distintas etapas del Universo, es decir a diferentes z.

Como ultimo paso, se propone encontrar un ajuste para el valor de v a partir de la
ecuacién (5.15) y sustituirla en la ecuacién (5.14), en donde se pretende de nuevo
variar el espectro de potencias de materia considerando el mejor ajuste del modelo
CPL a través de la figura CMASSDR12 5.9, veamos lo siguiente.

Tomando el modelo CPL de CosmoSIS, se ajusto ain maés el espectro de potencias
de materia. En la figura 5.2 se observé que el espectro de potencias se modificaba
de acuerdo a la contribucién de los modelos (wp, w,). Por lo que, aplicando esta
idea, se encuentra una correccion para RSD, que como lo dijimos antes, es sélo para
CMASS y de manera anédloga como se realizé con el modelo ACDM, ver ecuacién
(5.16). Entonces obtuvimos el siguiente resultado:

CPL Ps(k) ~ 1.3812P(k) CMASS (z=0.57)  paray~ 0.5654. (5.17)

Como se menciono, el indice de crecimiento v fue obtenido a partir de la ecuacién
(5.15) y con base a la figura 5.6 obtenida en CosmoSIS. Este resultado esta repre-
sentado en la figura 5.10.
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Resultados ACDM+CosmoSIS CMASSDR12
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Figura 5.9: Resultados obtenidos del modelo ACDM implementado en CosmoSIS
con la correcciéon para RSD. Los calculos encontrados de la correccion RSD estan
representados en la ecuacién (5.16). El principal argumento de estas gréficas es
comparar los célculos del modelo ACDM de CosmoSIS con las gréficas realizadas a
partir de los datos de BOSS. En general, la teoria de Hammilton para los cuadrupolos
esta cercana a las mediciones, pero el modelo con z.,qss S€ ajusta ain mas que 2oy -
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Finalmente, se pudo encontrar que el mejor ajuste del modelo CPL de CosmoSIS, a la
correccién RSD de la ecuacién (5.17), esta representado por el modelo: wy = —0.8 y
we = 0.3. En la figura 5.10, el modelo CPL con correcciéon RSD esta representado me-
diante tridngulos verdes’. Los calculos también se hicieron sélo para CMASSDR12,
correspondiente a una z.,.ss efectiva. En principio, si se quisieran hacer los calculos
para LOWZDRI12, el método es similar a los realizados en las ecuaciones (5.16) y
(5.17).

Resultados CPL+CosmoSIS CMASSDR12
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Figura 5.10: Resultados obtenidos de este trabajo. Se comparan tanto las mediciones
CMASDRI12, el modelo ACDM y el modelo CPL. A partir de perturbar el modelo
ACDM mediante el modelo CPL, observamos que el ajuste a los parametros wg y
w, mediante la ecuacién (5.14) y la figura 5.6, tambien se acerca a las mediciones
de BOSS. Esto es trivial ya que simplemente se esta perturbando el modelo ACDM
recordando que la teoria propuesta es sélo a primer orden.

“El mejor ajuste de los pardmetros wy y w, se realizé con el software Gnuplot, mediante la
programacién de la funcién (5.14) y los datos arrojados por CosmoSIS en la figura 5.6. El método
de ajuste de Gnuplot es mediante minimos cuadrados.
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El ajuste de los parametros wy v w,, se refleja en el comportamiento de los cuadru-
polos en la figura 5.10. El modelo ACDM es perturbado por el modelo CPL, por lo
que en esta tltima aproximacién, ambos modelos se proyectan cerca de las medicio-
nes de BOSS. Para concluir, veamos los siguientes errores. El indice de crecimiento
encontrado del modelo CPL (5.17) en comparacién con el indice de ACDM tiene un
error de la forma:

0.55 — 0.5654

100% = 2.8%. 1
i x 100 % = 2.8 % (5.18)

v =|

En la ecuacion (5.18), un error del 2.8 % es minimo en comparacién con el modelo
ACDM, entonces la aproximacion realizada por Linder para el indice de crecimiento,
ecuacién (5.15), es de confianza en esta teoria.

Por otra parte, la colaboracién Planck [5] estima una ecuacién de estado cercana
a la constante cosmolégica, w = —1, por lo que, el ajuste encontrado a los pardme-
tros del modelo CPL en este trabajo, tienen un error del 20% a tiempo actual
(a = 1) y un error aun mas grande a tiempos tempranos (a = 0). Esto se debe a
que la densidad de energia oscura siempre tuvo un valor especifico y fue constante
en el tiempo (ver figura 3.1). Ademads, se deben considerar a los parametros del mo-
delo CPL minimamente alejados de su valor central (wg,w,) = (—1,0). Entonces el
ajuste del modelo encontrado aqui se debe corregir de tal forma que se aproxime al
valor central. Esto se debera realizar a través de CosmoSIS y Gnuplot. Finalmente,
cabe mencionar que en todos estos calculos la teoria es véalida solo a primer orden, y
esto se refleja en las mediciones y comparaciones de las figuras 5.9 y 5.10. La teoria
s6lo se desarrolla para valores k£ < 0.1, ya que para valores mayores a éste la teoria
cambia, y se tendrian que considerar perturbaciones de orden superior para describir
las BAO, como lo hacen en diferentes teorias [45].
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Capitulo 6

Conclusiones

Efectivamente, hablar de la energia oscura genera controversia ya que se conside-
ra un motivo para que el Universo se acelere en la época actual. La fundamentacion
de que la posible causante de esta aceleracion sea la energia oscura, es fuertemente
apoyada por pruebas astrondémicas como supernovas tipo Ia, datos de la RFC, es-
tructura a gran escala, entre otras. Es por eso que se necesitan nuevas teorias para
ayudar a entender mas la naturaleza cosmoldgica de la energia oscura, ya que no se
tiene un entendimiento certero de ésta. Como se ha dicho el candidato mas simple
para la energia oscura es la constante cosmoldgica A considerada como una energia
del vacio, cuya ecuacion de estado tiene un valor de -1. Sin embargo, ésta sufre de
un problema tedrico como lo es el ajuste fino. A consecuencia de esto, la parametri-
zacion CPL de la ecuacion de estado w ha sido frecuentemente usada y restringida
con datos observacionales para el estudio de éste ente oscuro.

En la tesis presente, estudiamos la cosmologia moderna desde Relatividad General
hasta las distorsiones del corrimiento al rojo, pasando por diferentes consideraciones
un tanto complejas. Los calculos se hicieron a través del cédigo numérico CosmoSIS,
con la finalidad de proponer un ajuste para los parametros wy y w,, que definen la
parametrizacién CPL via we, = wp+w,(1—a). Se obtuvieron efectos relevantes sobre
los espectros de potencias angulares de la RFC y los espectros de potencias de las
fluctuaciones de materia, en donde cada modelo CPL contribuia especificamente en
la modificacién de los espectros. Por otro lado, la funcion de crecimiento f tuvo que
ser reajustada de acuerdo a la teoria desarrollada, que también involucrd y re definié
el indice de crecimiento . Los calculos hechos para la correccién RSD a través del
espectro de potencias P(k) y la teoria de Hammilton, se aproximaron a las medicio-
nes de los diferentes catalogos de BOSS, sin embargo, el ajuste de los parametros
CPL se desvian demasiado del valor central ACDM, por lo que es necesario refinar
la teoria empleada, y si es posible, considerar perturbaciones de orden mayor a 1y
codificarlas en CosmoSIS.

Finalmente, concluimos que el ajuste del modelo CPL encontrado sufre de un error
bastante grande respecto al modelo ACDM. La teoria es buena, pero creemos que
hace falta trabajar en el ajuste, es decir, en la codificacion de CosmoSIS. También
consideramos que los pardmetros del modelo CPL deben estar minimamente aleja-
dos de su valor central (—1,0), como lo argumentan los resultados de la colaboracién
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Planck. A continuacién se describen un listado de conclusiones generales a partir de
los resultados obtenidos en los capitulos 4 y 5:

o

Considerando el modelo CPL propuesto cuya ecuacién de estado w esta para-
metrizada, se tuvo que emplear la teoria PPF como una correccion a la ecua-
cién de Poisson, con la finalidad de incorporar las perturbaciones de la energia
oscura y con esto analizamos la dindmica evolutiva de ésta perturbacion.

Actualmente trabajamos en modelos especificos de energia oscura para imple-
mentarlos en los programas CAMB, MGCAMB y CosmoSIS.

Desde nuestro punto de vista, CosmoSIS es un proyecto excelente ademaés de
unificar cédigos tanto de CAMB, MGCAMB, cosmoMC, entre otros; estos se
encuentran integrados en CosmoSIS y al mismo tiempo su plataforma esta en
constante actualizacion.

Implementando el modelo de energia oscura CPL en CosmoSIS, se observé que
el espectro de potencias angular de la RFC varia de acuerdo a cada modelo
CPL, en donde el comportamiento es de izquierda (para valores de wy > —1
y we > 0) a derecha (para valores wy < —1 y w, < 0). Andlogamente a cada
modelo, el espectro de potencias de materia varia de abajo (wy > —1,w, > 0)
hacia arriba (wy < —1,w, < 0). La finalidad de estas variaciones es manipular
y ajustar el espectro de potencias de materia a las mediciones astronémicas,
tomando como referencia el modelo ACDM.

A partir de los resultados obtenidos en la teoria PPF, encontramos una ecua-
cién diferencial de segundo orden para G en términos de la funcién u, que
tendra como solucion a la funcién de crecimiento f. Dicha ecuacién para G,
queda determinada ya sea para modelos de energia oscura como para gravedad
modificada, recuperando con p = 1 el modelo ACDM.

Se propone implementar y resolver en CosmoSIS la ecuacién para G, conside-
rando tanto a la funcién p estrictamente en términos de la parametrizacién
CPL y a la condicion adiabética.

Para considerar las distorsiones del corrimiento al rojo, se uso la aproximacién
de Hamilton a partir de los trabajos hechos por N. Kaiser. Para hacer un
comparativo con datos reales, se usa dicha aproximacion de Kaiser solo para
los cuadrupolos del espectro de potencias de materia a un corrimiento al rojo
efectivo z = 0.57, mostrando los cédlculos para dichas correcciones.

Se construyo tedricamente la funcién de crecimiento f en términos del indice
de crecimiento . También se tomé el valor de v a partir de la propuesta de
E. Linder, en donde es posible recuperar el valor central ( v = 0.55) para el
modelo ACDM.

El mejor ajuste para los parametros wy, w, se realizé a través de Gnuplot
mediante minimos cuadrados y programando la funcién de crecimiento f, en
donde se encuentra que dicho modelo lo representa (wy = —0.8, w, = 0.3),
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sin embargo el error de estos ajustes respecto del modelo ACDM es bastante
grande y es necesario reajustar los calculos en CosmoSIS. Ademas, para el
indice de crecimiento 7, el error con respecto al modelo ACDM es del 2.8 %,
por lo que la propuesta de Linder es confiable.

¢ La teoria empleada es sélo a primer orden en teoria perturbativa, y esto se
refleja en el espectro de potencias de las fluctuaciones de materia, que sélo
para valores de £ < 0.1 la teoria funciona correctamente.

Me atrevo a decir que el modelo CPL es una buena propuesta para el ajuste de la
ecuacion de estado de la energia oscura, ya que con este modelo pudimos darnos
cuenta que las ecuaciones terminan devolviendo en cierto limite a las ecuaciones
del modelo ACDM vy la fisica extraida no viola ningtin principio. Creo firmemente
que dandole seguimiento a este proyecto desarrollando nuevos codigos, es posible
encontrar una aproximacién cercana para el ajuste fino de la constante cosmoldgica.

6.1. Perspectivas

¢ Reajustar finamente los modelos de interés empleados en el programa Cosmo-

SIS.

¢ Programar detalladamente en CosmoSIS la evolucién de § en términos de la
funciéon G encontrada en el capitulo 5, y con esto, refinar la funcién de creci-
miento f para proponer modelos mas certeros de los parametros CPL.

o Considerar perturbaciones de orden mayor a 1 y emplearlas en CosmoSIS, con
la finalidad de considerar la teoria no lineal, y al mismo tiempo tener una
mejor descripcion del espectro de potencias de materia.

¢ Considerar modelos realistas de bias, ya que actualmente se considera que
b(z) es una funcién y no una constante. Este hecho afectaria directamente la
descripcion del espectro de materia.

76



Bibliografia

[1]

8]

[9]

[10]

[11]

[12]

Supernova Search Team Collaboration, A. G. Riess et al., “Observational Evi-
dence from Supernovae for an Accelerating Universe and a Cosmological Cons-
tant,” (Astron. J. 116 1998 1009 1038, arXiv:astro-ph/9805201).

Supernova Cosmology Project, Saul Perlmutter et al., “Measurements of Ome-
ga and Lambda from 42 High-Redshift Supernovae,” (Astrophysical J. 517: 565
86, arXiv:astro-ph/9812133).

S. Perlmutter et. al., Measurements of Q2 and A from 42 High-Redshift Super-
novae, Ap. J. 517 (1999) : 565-586.

E. Hubble, “A Relation between Distance and Radial Velocity among Extra-
Galactic Nebulae,” Proceedings of the National Academy of Sciences 15 (1929)
168 173.

Planck Colaboration, Planck 2015 results. XII. Cosmological parameters,
(Planck Coll. XII. 2015, ArXiv e-prints, arXiv:1502.01589v3).

A. A. Penzias and R. W. Wilson, A measurement of excess antenna tempera-
ture at 4080-Mc/s, Astrophys. J. 142 (1965), 419.

WMAP Collaboration, C. L. Bennett et al., “First year Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe (WMAP) observations: Preliminary maps and basic results,”
Astrophys.J.Suppl. 148 (2003) 1, arXiv:astro-ph/0302207 [astro-ph)].

White, M., “Anisotropies in the CMB,” Proceedings of the Los Angeles Mee-
ting, DPF 99. UCLA. arXiv:astro-ph/9903232, (1999).

Andrew Liddle, An Introduction To Modern Cosmology, Second Edition, Uni-
versity of Sussex, UK.

Steven Weinberg, Gravitation and Cosmology: Principles and Applications of
the General Theory of Relativity, 1972, by John Wiley and Sons, Inc, page 412.

H. Karttunen, P. Kroger, H. Oja, M. Poutanen, K. J. Donner, Fundamental
Astronomy, 5th Edition, Springer Berlin Heidelberg, New York.

Hale Bradt, Astronomy Methods, A Physical Approach to Astronomical Ob-
servations, la Edition, Cambridge University Press 2004.

7



[13]

[14]

[15]

[16]

[17]

[18]

[19]

[20]

[21]

22]

23]

[24]

[25]

J. Binney and S. Tremaine, Galactic Dynamics, (Pricenton Series in Astrophy-
sics, 2008, 2. edicion).

J. Lesgourgues, Cosmological perturbations, astro-ph., arXiv:1302.4640v1, Feb.
2013.

E. Komatsu et al., Seven-Year Wilkinson Microwave Anisotropy Probe
(WMAP) Observations: Cosmological Interpretation, Astrophys. J. Suppl., ar-
Xiv:1001 4538, 2011.

Wayne Hu, Scott Dodelson, Cosmic Microwave Background Anisotropies, An-
nu. Rev. Astron. and Astrophys. 2002.

Leitch, E.M., et al., Measurement of polarization with the Degree Angular Scale
Interferometer, Nature. 420 (6917): 763-771, 2002, arXiv:astro-ph/0209476.

A. J. S. Hamilton, Linear Redshift Distortions: a review, JILA, Dept. of
Astrophisical and Planetary Sciences, U. Col. USA; box 440, arXiv:astro-
ph/9708102.

Padmanabhan, T. (1993), Structure Formation in the Universe. Cambridge
University Press, Cambridge.

P. Ratra, L. Peebles, Cosmological consequences of a rolling homogeneous sca-
lar field, Physical Review D.; 37 (12): 3406, 1998.

R. R. Caldwell, R. Dave, and P. J. Steinhardt, Cosmological imprint of an
energy component with general equation-of-state, Phys. Rev. Lett. 80 (1998),
1582.

L. Amendola and S. Tsujikawa, Dark Energy Theory and Observations, Cam-
bridge University Press, 2010.

Josue-de-Santiago and Jorge L. Cervantes-Cota, On the dynamics of unified
k-essence cosmologies, arXiv:1206.2036 [astro-ph.CO].

Kazuya Koyama, Cosmological Tests of Modified Gravity, Rept. Prog.
Phys.,79(4):046902, 2016.

I. Maor, R. Brustein, J. McMahon, and P.J. Steinhardt, Measuring the
Equation-of-state of the Universe: Pitfalls and Prospects, Phys. Rev. D 65,
123003 (2002), arXiv:astro-ph/0112526v1.

W. Hu and 1. Sawicki, A Parameterized Post-Friedmann Framework for Mo-
dified Gravity, Phys. Rev. D76, 104043 (2007), [arXiv:0708.1190].

W. Hu, Parametrized Post-Friedmann Signatures of Acceleration in the CMB,
Phys. Rev. D77, 103524 (2008), [arXiv:0801.2433].

Wenjuan Fang, Wayne Hu, Antony Lewis, Crossing the Phantom Divide with
Parameterized Post-Friedmann Dark Energy, arXiv:0808.3125 [astro-ph].

78



[29]

[30]
[31]

32]
[33]
[34]

[35]

[36]

[37]

[38]

[39]

[40]

[41]

[42]

[43]

[44]

Jorge L. Cervantes-Cota and George Smooth, Cosmology today-A brief review,
ATP Conf. Proc. 1396, 28 (2011); doi: 10.1063/1.3647524.

https://bitbucket.org/joezuntz/cosmosis/wiki/Home

Joe Zuntz et all., CosmoSIS: Modular cosmological parameter estimation, ar-
Xiv:1409.3409v1 [astro-ph.CO], 2014.

http://camb.info/
http://aliojjati.github.io/MGCAMB/

Alireza Hojjati, Levon Pogosian, Gong-Bo Zhao, Testing gravity with CAMB
and CosmoMC, arXiv:1106.4543 [astro-ph.CO].

Philippe Brax et. al., arXiv:1205.4812v2 [astro-ph.CO] 28 Mar 2012 A Unified
Description of Screened Modified Gravity, arXiv:1203.4812 [astro-ph.CO].

Edmund Bertschinger, Phillip Zukin, Distinguishing Modified Gravity from
Dark Energy, arXiv:0801.2431 [astro-ph].

Timothy Clifton, et all., Modified Gravity and Cosmology, Phys. Rept., 513:1-
189, 2012.

N. Kaiser. Clustering in real space and in redshift space, Mon. Not. Roy. As-
tron. Soc., 227:1-27, 1987.

E. J. Copeland, M. Sami, S. Tsujikava, Int. J. Mod. Phys. D 15, 1753 (2016)
larXiv:hep-th/0603057v3].

E. V. Linder, Cosmic Structure Growth and Dark Energy, Mon. Not. R. As-
tron. Soc. 000, 1 11 (2002), arXiv:astro-ph/0305286v2.

Anderson, Erling B., Asymptotic Properties of Conditional Maximum Like-
lihood Estimators, Journal of the Royal Statistical Society, 283-301, 1970.

Héctor Gil-Marin, Will J. Percival, Licia Verde, Joel R. Brownstein, Chia-Hsun
Chuang, Francisco-Shu Kitaura, Sergio A. Rodrigez-Torres and Matthew D.
Olmstead, The clustering of galaxies in the SDSS-III Baryon Oscillation Spec-

troscopic Survey: RSD measurement from the LOS-dependent power spectrum
of DR12 BOSS galazxies, arXiv:1509.06386 [astro-ph.CO].

Paul L. Lightman, Alan P. Schechter, The Omega dependence of peculiar velo-
cities induced by spherical density perturbations., Astrophysical Journal Sup-
plement Series (ISSN 0067 0049), vol. 74, Dec. 1990, p. 831, 832., pages 1 &
2, 1990.

Eric V. Linder, Cosmic Growth History and Expansion History, arXiv:astro-
ph/0507263.

79



[45] Suresh Kumar and Lixin Xu, Observational constraints on variable equation of
state parameters of dark matter and dark energy after Planck, arXiv:1207.5582

[gr-qc].

80



