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Introduccion.

No cabe duda de que los primeros anos de este siglo han sido revolucionarios para la
fisica pues se logré comprobar la existencia de dos fenémenos fundamentales de la natu-
raleza. Uno es el boson de Higgs, parte crucial del Modelo Estandar de particulas, y las
ondas gravitacionales, predichas por Albert Einstein a partir de la Teoria de la Relatividad
General. Sin embargo ain quedan muchos fenémenos que no han recibido una explicacién
satisfactoria. Uno de ellos es, por ejemplo, conocer de qué esta hecho nuestro universo. Es
decir, se han observado distintos objetos astronémicos como estrellas, galaxias, planetas
y cometas, por mencionar algunos. Pero, considerar que el universo estd hecho solo de
cosas que pueden verse, no explica el comportamiento de este cuando es estudiado con
detenimiento. Por ejemplo, fue en los anos 70’s cuando Vera Rubin inicié sus observaciones
de galaxias cercanas y descubrié que la velocidad con que estas rotaban no coincidia con
las predicciones tedricas. Estas observaciones llevaron a la conclusién de que debia existir
otro elemento en las galaxias que originara dicho comportamiento. Este fue de los primeros
acercamientos a la materia oscura. Con el paso de los anos y numerosas mediciones se
sabe ahora que los objetos estelares antes mencionados y el gas interestelar conforman solo
el 4% (aproximadamente) de la materia en el universo. Mientras que el 96 % restante es
desconocido.

Dentro de este 96 % de materia no conocida, aproximadamente el 73 % estd formado por
“materia” cuya interaccion gravitacional es repulsiva y recibe el nombre de energia oscura.
El 23 % es materia que solo interactiia de forma gravitacional atractiva y es llamada mate-

ria oscura [I]. Ambos componentes han sido estudiados a lo largo de los anos, sin embargo
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no se han obtenido resultados del todo satisfactorios.

La idea de materia oscura tiene su origen en los anos 30’s cuando el astrofisico suizo Fritz
Zwicky llegé a la conclusién de que habia muy poca materia luminosa en el clister Coma
como para explicar el movimiento de las aproximadamente 1000 galaxias que hay en éL.
A pesar de que no se sabe realmente de qué esta hecha la materia oscura se asume que
estd formada por particulas subatémicas. Esto hace que la dinamica de estructuras a gran
escala sea consistente con las observaciones|I].

Desde que se tiene evidencia de la existencia de la materia oscura hasta nuestros dias se
han propuesto varios modelos que tratan de explicarla. Por ejemplo, la materia oscura
fria; WIMP ( Weakly Interacting Massive Particle), del cual se desprende el neutralino, y
modificaciones a la teoria Newtoniana (MOND) (este modelo no es propiamente materia
oscura sin embargo pretende resolver los mismos problemas que esta). A pesar de que, hace
algun tiempo, se creyé que la materia oscura fria era la solucion al problema, actualmente
se ha encontrado que tiene problemas para explicar varias fenémenos. Por ejemplo, no es
capaz de describir las propiedades de las galaxias cercanas ni por qué la materia oscura se

agrupa mas rapidamente a grandes escalas [2].

En el presente trabajo se estudiara un modelo en particular, uno en el que se propone que
la materia oscura es un campo escalar. En este modelo, llamado Scalar Field Dark Matter
(SFDM), se propone que los halos galdcticos se formaron debido a la condensacién de un
campo escalar (SF) a edades muy tempranas del Universo. Dichos halos son condensados
de Bose-Einstein astronémicos que provienen de SF, lo cual explicaria las propiedades
de galaxias cercanas. Se propone el modelo tal que, para grandes escalas, se tengan las
predicciones hechas por materia oscura fria. Una de las ventajas de este modelo es que la

materia oscura queda completamente determinada por un campo escalar fundamental [2].
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Resumen.

En este trabajo se hallan constricciones para los parametros de distintos modelos de
materia y energia oscuras usando observaciones cosmolégicas como el Fondo Césmico de
Microondas (CMB), Supernovas y Oscilaciones Actsticas de Bariones (BAO’s). También
se estudia el modelo de materia oscura escalar (SFDM) y se halla la evolucién de los
parametros de densidad de las componentes del Universo bajo este modelo usando dos
algoritmos distintos. Para ambos casos se hace uso de métodos numéricos computacionales.

En el capitulo 1 se da una introduccién a la Cosmologia presentando las ideas relevantes
que la originaron, la evolucién del Universo y qué es lo que se ha observado de él hasta ahora.
En el capitulo 2 se presenta el formalismo fisico y matematico necesario para estudiarla
desde un punto de vista formal. Se introducen la materia y energia oscuras. En el capitulo
3 se muestran las observables cosmoldgicas de las que se puede extraer informacion del
Universo y los pardmetros que se usan para describirlo. En el capitulo 4 se presentan
los experimentos mas importantes en la actualidad con los que se pretende obtener mas
informacion acerca de la materia y energia oscura. En el capitulo 5 se estudian distintos
modelos de materia y energia oscura haciendo énfasis en el modelo estandar cosmolégico,
o modelo de materia oscura fria con constante cosmolégica (ACM D), y SFDM como uno
alternativo. En el capitulo 6 se presentan y discuten los resultados. En el capitulo 7 se
dan las conclusiones del trabajo y en el capitulo 8 se presentan las perspectivas. En los
apéndices se tienen instrucciones para instalar y usar SimpleMC para sistemas operativos
basados en Linux, se deducen las ecuaciones diferenciales que describen al modelo SFDM

y se da una explicacion del método Adams-Bashforth-Moulton 4 para resolverlas.
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Abstract.

In this work we find constrictions for the parameters of different models of dark matter
and dark energy using cosmological observations such as the Cosmic Microwave Background
(CMB), Supernovas and Baryon Acoustic Oscillations (BAO’s). We also study the Scalar
Field Dark Matter model (SFDM) and find the evolution of the density parameters of
the components of the Universe under this model using two different algorithms. For both
cases, numerical computational methods are used.

In chapter 1 an introduction to Cosmology is presented, showing the relevant ideas
that originated it, the evolution of the Universe and what has been observed of it up to
now. In chapter 2 the physical and mathematical formalism necessary to study it from a
formal point of view is presented. Dark matter and dark energy are introduced. Chapter
3 shows the cosmological observables from which information about the Universe can be
extracted and the parameters that are used to describe it. In chapter 4 the most important
experiments are presented with which we intend to obtain more information about dark
matter and dark energy. In chapter 5 different models of dark matter and dark energy are
studied, emphasizing the cosmological standard model, or cold dark matter model with
cosmological constant (ACDM), and SFDM as an alternative model. In chapter 6 the
results are presented and discussed. In chapter 7 the conclusions are given and in chapter
8 the perspectives are presented. In the appendices there are instructions to install and use
SimpleMC for Linux-based OS, the differential equations that describes SFDM are deduced

and an explanation of the Adams-Bashforth-Moulton 4 method is given to solve them.
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Capitulo 1

Introduccion a la Cosmologia.

1.1. Historia de la Cosmologia.

El ser humano ha tratado de entender desde siempre el Universo que lo rodea y existen
muchos ejemplos de ello. Iniciando con la busqueda, por parte de los griegos, de nuestro
lugar en él. Luego con el modelo de Ptolomeo donde se creia que la Tierra debia estar en el
centro del Universo. Después llegé el modelo heliocéntrico por parte de Copérnico donde,
como su nombre lo dice, se sitia al Sol como el centro del Universo. Galileo Galilei, con la
mejora del telescopio, realizé diversas observaciones astrondémicas que apoyaban el modelo
heliocéntrico de Copérnico. Por otra parte Kepler, apoyado por las observaciones que hizo
Tycho Brahe, dedujo las tres leyes que llevan su nombre las cuales explican las érbitas que
siguen los planetas alrededor del Sol. Newton y sus leyes para explicar el movimiento de
los cuerpos. También se debe mencionar la contribucién de Albert Einstein cuyo trabajo
explica las interacciones gravitacionales relacionando la cantidad de materia contenida
en el Universo con la geometria del mismo. Todas estas ideas han dado como resultado la
Cosmologia, que comenz6 dando explicaciones cualitativas y que ahora, gracias a los avances
tecnolégicos (como el Telescopio Espacial Hubble), se ha vuelto una ciencia de precisién
capaz de dar explicaciones cuantitativas de los fenémenos. Sin embargo la Cosmologia

aun tiene muchos retos por delante como explicar la expansién acelerada del Universo, su



edad, la existencia del fondo césmico de microondas, la abundancia de elementos ligeros, el
comportamiento de los arreglos de galaxias, entre muchos mas. Para dicho fin, se apoya de
otras ramas de la fisica como la Termodinamica, la Fisica Atémica o la Gravitacién, por
mencionar algunas. En el proximo capitulo se daran las herramientas basicas para aprender

Cosmologia.

1.2. Breve historia del Universo.

Para hablar de la historia del Universo se debe viajar 13.8 miles de millones de anos al
pasado, pues se sabe que esta es la edad del Universo. Al inicio, era tan caliente y denso
que los fotones no podian viajar libremente como se sabe que lo hacen. Se tenia materia en
forma de electrones y ntucleos atémicos mientras que los fotones se encontraban saltando
entre ellos. Después, a una temperatura aproximada de 3000K, la energia de los fotones
bajo de tal forma que no podian seguir ionizando al Universo. Esto ocasioné que el plasma
primordial también se enfriara y se formaran los primeros elementos ligeros (hidrégeno,
helio y litio), permitiendo que los fotones pudieran viajar libremente y formaran el Fon-
do Coésmico de Microondas que permea el Universo hasta nuestros dias. Las mediciones
actuales sugieren que la temperatura de esta radiacién, 2.7K, es casi uniforme pues se
han observado variaciones en ella. Se cree que dichas variaciones fueron causadas por las
inhomogeneidades de la materia que crecieron debido a las interacciones gravitacionales.
Estas mismas interacciones permitieron que la materia comenzara a juntarse y eventual-
mente se formaran las galaxias, estrellas y deméas cuerpos astrofisicos. Por otro lado en la
actualidad se sabe que el Universo esta en una época de expansion acelerada. Ademas, la
mayor parte del Universo estd formado por ”materia’ que no se ha observado en la Tierra.
Aproximadamente el 4 % son leptones y quarks (de lo que estédn hechas las estrellas, plane-
tas y los seres humanos), y fotones. También se tiene la materia oscura, aproximadamente
el 23 % del contenido del Universo, necesaria para explicar la estabilidad de las galaxias y

la formacion de estructura a grandes escalas, entre otras cosas, de la cual solo se sabe que



interactia gravitacionalmente. Y la parte restante es energia oscura, de la que no se sabe
mucho pero se cree que es responsable de la expansion acelerada del Universo [3], [4], [5].

En la figura ([1.1]) se muestra un esquema de la evolucién del Universo.

Dark Matter Structure
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Figura 1.1: En esta figura se muestra la evolucion del Universo. Se presentan los eventos
importantes y a qué tiempo ocurrieron. También se muestran los elementos que conforman
el Universo y en qué cantidad durante las diferentes etapas. En el eje horizontal inferior se
tiene una escala logaritmica en funcién del tiempo, en la parte superior se tienen la energia

en electronvolts. Mientras que en el eje vertical se tiene la densidad de energia. [4]

1.3. El Universo observado.

Las primeras observaciones que se tienen del Universo se hicieron usando la luz visible.
Los primeros objetos, y principales fuentes de luz (en el espectro visible) en el Universo, que
se observaron fueron las estrellas. La luz que emiten se genera debido a procesos de fusién
nuclear dentro de ellas. El Sol es un buen ejemplo de una estrella tipica. Tiene una masa
de aproximadamente 2 x 10%°kg. Este valor recibe el nombre de masa solar y suele tomarse

como estandar para indicar la masa de otros objetos astrofisicos, se denota como M. Por



ejemplo la masa de Sagittarius A, el agujero negro en la Via Lactea (nuestra galaxia), se

expresa como 4 x 10°My, [3]. En la figura (1.2)) se muestra un campo de estrellas.

Figura 1.2: Campo de estrellas conocido como Messier 107, es uno de los arreglos globulares
de estrellas hallado alrededor del disco de la Via Lactea. Fuente: https://www.nasa.gov/

multimedia/imagegallery/image_feature_2321.html

Se ha observado que las estrellas también se agrupan en arreglos que se conocen
comunmente como galaxias. La nuestra, mostrada en la figura (1.3), estd formada por
aproximadamente 10! estrellas cuyas masas estdn en un rango de 0.1M® hasta decenas
de masas solares. Consiste de un bulbo central y un disco con un radio de 12.5kiloparsecs,
con un espesor de 0.3kpc. El parsec (pc) es una unidad de longitud muy usada en Cos-
mologia como alternativa a los anos luz (ly), distancia que recorre la luz en un ano. La

equivalencia entre ellos es

Ipc = 3.261ly = 3.086 x 10'%m (1.1)

El Sistema Solar, donde esta la Tierra, se encuentra aproximadamente a 8kpc del centro

de la Via Léctea. En este punto, la galaxia gira con un periodo de 200 millones de afos [3].
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Figura 1.3: La Via Léctea vista desde la Estacion Espacial Internacional. Fuente: https://

www.nasa.gov/content/milky-way-viewed-from-the-international-space-station

A su vez, las galaxias también forman arreglos y luego estos, gracias a la gravedad,
se agrupan en arreglos més grandes. La Via Lactea forma parte de un pequeno grupo de
galaxias conocido como el grupo local. La galaxia mas cercana y con una masa similar
a la nuestra es la galaxia de Andromeda, se encuentra a 770kpc. Mientras que el grupo
local se localiza en el stuper arreglo de 100,000 galaxias conocido como Laniakea. Dentro
de estos stuper arreglos también existen espacios vacios de hasta 50M pc. Estudios recientes
muestran que las estructuras mas grandes encontradas son las ya mencionadas, ademas
que a grandes escalas el Universo es suave [3], [7].

Por otro lado, se tienen observaciones en otros rangos del espectro electromagnético.
Por ejemplo, se tiene el Fondo Césmico de Microondas que, como se menciond anterior-
mente, es la radiacién que permea el Universo y que tiene una temperatura aproximada
de 2.725 + 0.001 K. También se tienen mediciones en ondas de radio e infrarrojo que han
permitido detectar muchas galaxias y extraer informaciéon de ellas. Y por tltimo se tienen
las detecciones hechas en rayos X las cuales provienen de gases calientes en el Universo.

Entonces la informacién que se ha extraido de estas observaciones es que el Universo

es homogéneo e isotrépico a grandes escalas. Donde isotrépico significa que la distribucién
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Figura 1.4: Ejemplos de homogeneidad e isotropia. Fuente: http://www.soloentendidos.

com/wp-content/uploads/2015/12/04-12-2015-12-13-58. jpg

de galaxias no depende de la direccion y homogéneo significa que es isotrépico en todos
lo puntos o bien que es independiente de la posicién. A esto se le conoce como principio
cosmolégico. También se sabe que el Universo se estd expandiendo y que era muy ca-
liente en el pasado, que la materia domina sobre la antimateria, que a escalas locales es
inhomogéneo, que presenta curvatura cero y que desconocemos de qué esta formado gran

parte de su contenido.

1.4. Historia térmica.

= Bariogénesis. No sé sabe realmente cuando ocurrié pero se propone para expli-
car por qué el Universo actualmente contiene un mayor nimero de materia que de
antimateria. Se considera que inicialmente se tenia un nimero igual de materia y

antimateria.

» Transicién de fase electrodébil. A 100GeV las particulas reciben su masa por
medio del mecanismo de Higss. Sucedié aproximadamente a los 20ps de haberse

formado el Universo.

» Transicién de fase de QCD. Cerca de los 20us, a energias menores que 150MeV
Las interacciones fuertes entre quarks y gluones tomaron relevancia y comenzaron a

formarse los bariones y mesones.
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Descongelamiento de la materia oscura. Puesto que la materia oscura interactia
débilmente con la materia ordinaria se espera que el desacople entre estos dos tipos
de materia haya ocurrido a edades muy tempranas del Universo, sin embargo no se

sabe con exactitud cuando ocurrio.

Desacople de los neutrinos. Los neutrinos solo interactiian con el plasma primor-

dial por medio de la interaccién débil. Se cree que el desacople ocurrié a 0.8 MeV.

Aniquilacién electron-positron. Este fendmeno ocurrié un poco después del des-
acople de los neutrinos. La energia debido a esta aniquilacion fue cedida a los fotones

pero no a los neutrinos.

Big Bang nucleosintesis. Alrededor de 3 minutos después del Big Bang, se forma-

ron los elementos ligeros.

Recombinaciéon. Cuando la energia fue lo suficientemente baja se formaron los

atomos de hidrégeno neutro.

Desacople de los fotones. Antes de producirse la recombinacion, los fotones y el
resto del plasma primordial estaban ligados por medio de la dispersiéon de Thom-
son. Cuando ocurrié recombinacién, la formacion de atomos provocod que dejara de
producirse la dispersién y que los fotones pudieran viajar libres formando el Fondo

Césmico de Microondas.






Capitulo 2

Cosmologia.

2.1. Geometria y dinamica.

Antes de comenzar es importante mencionar que, como primera aproximacion, se con-
siderara el principio cosmolégico. Es decir, que el Universo es homogéneo e isotropico.
También que la Cosmologia estd basada en la Teoria de la Relatividad General y debido a

és0 se usara su formalismo matematico.

2.1.1. La métrica.

En Relatividad General se estudia la interaccion entre la geometria del espacio-tiempo
con la cantidad de materia contenida. En general, el espacio-tiempo que se considera no es
necesariamente plano sino que puede ser curvo. La curvatura del espacio-tiempo produce
efectos fisicos sobre la materia que contiene, dichos efectos son usualmente asociados a
un campo gravitacional. Por otro lado, la curvatura del espacio-tiempo se relaciona con
la materia contenida por medio de un tensor de energia momento [8]. Lo anterior puede
resumirse diciendo que la materia le indica al espacio-tiempo como curvarse y, a su vez, la

geometria le dice a la materia como moverse. Lo anterior estd en la ecuacion de Einstein



G = 87GT),. (2.1)

Donde G, es el tensor de Einstein (geometria del espacio-tiempo), 7}, es el tensor de
energia-momento (materia contenida en el Universo) y G es la constante de gravitacién
universal [4], [§].

La distancia entre dos puntos de un espacio-tiempo curvo puede medirse por medio del

elemento de linea

ds® = g, dxtdx”. (2.2)

Donde g,, es la métrica y contiene toda la informacién sobre la estructura del espacio-
tiempo. Los valores que los indices ;1 y v pueden tomar dependen de las dimensiones del
espacio-tiempo. Por ejemplo, en un espacio-tiempo de cuatro dimensiones los indices toman
los valores 0, que corresponde a la coordenada temporal, 1, 2 y 3 que corresponden a las
coordenadas espaciales. Los indices latinos, como i o 7, representan solo a las coordenadas
espaciales y pueden tomar los valores 1, 2 y 3. Para obtener la forma de la métrica es
necesario resolver las ecuaciones de Einstein.

Antes de continuar es necesario aclarar que en las secciones y capitulos siguientes se
consideraran unidades naturales donde tanto la velocidad de la luz como la constante de

Planck valen 1.

c=h=1 (2.3)
Y la signatura de la métrica serd (+ — ——). Por ejemplo, en el espacio de Minkowski,

el elemento de linea se escribe como
ds* = dt* — di*. (2.4)
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2.1.2. Espacios maximalmente simétricos.

El hecho de que el Universo sea homogéneo e isotrépico nos permite foliar el espacio
en rebanadas de tres dimensiones, cada una a un tiempo fijo, siendo estas también ho-
mogéneas e isotropicas. Vamos a clasificar estas rebanadas. Nétese que estos espacios tres

dimensionales tienen curvatura constante. Pueden tener curvatura cero, positiva o negativa.

negatively
curved

positively
curved

Figura 2.1: El espacio-tiempo del Universo puede ser foliado en hipersuperficies espaciales

con curvatura plana, positiva y negativa. Fuente: [4].

Para el caso plano, curvatura cero, se tiene un espacio Euclideo de tres dimensiones

E? cuyo elemento de linea estd dado por

Para el caso de curvatura positiva, se tiene un espacio de tres dimensiones representado
por una esfera dentro en un espacio Euclideo de cuatro dimensiones E*. El elemento de

linea es

di* = d7* + du?, (2.6)
con

11



7 +u? = a’ (2.7)

Donde a es el radio de la esfera. La superficie de la esfera también es homogénea e
isétropa [4].
En el caso de una curvatura negativa, el espacio de tres dimensiones puede represen-

tarse como un hiperboloide. El elemento de linea es

i = d7* — du?, (2.8)

Con

P —u® = —a’ (2.9)

Donde a? es una constante arbitraria. El hiperboloide también es homogéneo e isétropo
[4].

Para estudiar los dos casos de curvatura distinta de cero se debe hacer, por convenien-
cia, un reescalamiento de tal forma que ahora se trabaje con cantidades adimensionales.

Considérese el cambio

7 — af, (2.10)

u — au. (2.11)

Donde a tiene unidades de longitud. Podemos reescribir el elemento de linea para ambos

casos como

di* = o® [dZ* + du?] (2.12)

con

P tut =41 (2.13)

12



De esta dltima condicion se tiene

udu = F2 - dZ. (2.14)

Usando la expresion anterior se puede reescribir el elemento de linea como

(7 - dT)?

di? +
. 1F a2

di* = a® (2.15)

Para incluir el caso de curvatura cero (plano) se debe reescribir el elemento de linea

como
(7 - d7)? -
di* = a® |dZ® + kw = a*y;da'da?, (2.16)
— kz
donde

1 — kK (zpak)’
Mientras que k£ = 0 corresponde al caso plano, k = +1 representa el caso con curvatura

positiva (esfera) y k = —1 corresponde a curvatura negativa (hiperboloide). Para que

dl? > 0 se debe tomar a* > 0. Y la forma de ~;; depende de las coordenadas elegidas [4].
Por conveniencia, se usaran coordenadas polares esféricas. Esto nos transformara

en una métrica diagonal. Para esto se hara uso de [4]

dz® = dr* +r?d?, (2.18)

Z-di = rdr. (2.19)
Donde d2? = df? + sin?0d¢?. El elemento de linea queda como

dr?
1—Ekr?

di* = a® { + r2d7‘2] . (2.20)
La expresién anterior puede escribirse de una forma més simple todavia
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di*> = a® [dx* + S; (x) d9?] . (2.21)

Donde se ha redefinido la coordenada radial tal que

dr

dy = ———. 2.22
Y= e (222)
La forma de Sy depende del valor de k.
(
sinhy k= —1,
S0=4y ko, (2.23)
siny k=+1

2.2. Meétrica FLRW.

Para estudiar el Universo se usa la métrica FLRW o bien, de Friedmann-Lemaitre-
Robertson-Walker. Esta métrica describe un Universo en expansion que ademds es ho-
mogéneo e isotropico. Se obtiene agregando la coordenada temporal a la métrica tratada

en la seccion anterior. Esto es

ds® = dt* — a*(t)yijda'da? . (2.24)

Donde a(t), llamado factor de escala, es un parametro que depende del tiempo. Nétese
que ([2.24) depende solamente del factor de escala y del pardmetro de curvatura k. Las coor-
denadas ' = {x!, 22, 23} reciben el nombre de coordenadas comdviles y se relacionan

i

‘nys = a(t)z’. El sistema de coordenadas coméviles

con las coordenadas fisicas como =z
sigue la expansién del Universo de tal forma que las coordenadas espaciales de objetos que
no se mueven, no cambian. La distancia entre dos objetos medida en coordenadas comovi-
les permanece igual. Sin embargo la distancia fisica o propia de los objetos crece con el

tiempo mientras el Universo se expande.
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(0,01 (1,0) (0.0) (1,0) (0,0} (1,0

» time

Figura 2.2: La distancia entre dos puntos medida desde el sistema de coordenadas coméviles
permanece constante mientras el Universo se expande. La distancia fisica es proporcional

a la comdvil por el factor de escala a(t) [4].
La velocidad fisica de un objeto esta dada por

fis _ T — .1 7
=a(t) T % = Ve t Hx'y, (2.25)

vy =
fis dt

donde se define el parametro de Hubble como

H (2.26)

Il
ISHIESE

En ([2.25)) se tienen dos contribuciones: el término v}, se llama velocidad peculiar mien-
tras que H :C}Z-S recibe el nombre de flujo de Hubble. La velocidad peculiar es la velocidad

del objeto medida por un observador comévil, es decir, uno que se mueve con el flujo de

Hubble [4].

En coordenadas esféricas la métrica FLRW se escribe como

dr?
1 —kr?

ds* = dt* — a*(t) [ + TQdQZ] . (2.27)

La expresion (2.27) puede ser reescalada y seguir representado lo mismo usando los

siguientes cambios
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a— Aa (2.28)
r

— 2.2
r—>>\ (2.29)

k— Nk (2.30)

Esta libertad permite fijar el valor del factor de escala en uno en la actualidad. Esto es

a(ty) = 1 = ay. (2.31)

Donde ty representa el tiempo actual. Y todos los parametros que se evalien en ty se
denotaran con el subindice 0.

Usando ([2.22) y ([2.23)) se puede escribir la métrica FLRW como

ds® = dt* — a®(t) [dx* + S; (x) dQ7] . (2.32)

La métrica escrita como (2.32)) es 1til cuando se quiere estudiar la propagacion de la

luz [4]. Con el mismo fin se define el tiempo conforme

dt
dr = — (2.33)
a(t)
Sustituyendo ([2.33]) en (2.32) se puede reescribir la métrica FLRW como
ds* = a*(t) [dr* — (dx® + S} (x) d?)] (2.34)

Note que ([2.34) tiene una forma similar a la métrica de Minkowski multiplicada por el

factor de escala cuyo argumento es ahora el tiempo conforme.

2.3. Geodésicas (Cinematica).

En la seccién anterior se presenté la métrica que describe al Universo a grandes escalas.

En esta seccion se vera como una particula se mueve en la métrica FLRW. Las particulas se
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mueven a lo largo de geodésicas. Una geodésica es una curva que representa la trayectoria
mas corta entre dos puntos en el espacio-tiempo. Para una particula de prueba con masa y
en ausencia de fuerza externas no gravitacionales, en caida libre (solo sienten los efectos de
la gravedad intrinseca en la métrica) la expresiéon mas general de una geodésica esta dada

por

Az dz® dxP
— I, —— = 2.35
ds? thag ds ds ( )

Donde z” son las coordenadas y s es el tiempo propio de la particula, I';; son los

simbolos de Christoffel que dependen de la métrica y estan dados por

1
F,uua = 5 (guu,a + gua,u - gVO',/,L) . (236)

Donde la coma en la métrica significa derivada respecto a las coordenadas. Es decir

24 _ 2

OxH e

Existen tres tipos de geodésicas [9]:

= Nula: Representa la trayectoria seguida por rayos de luz o particulas sin masa.

Guu"ut = 0. (2.37)

= Temporal: Representa la trayectoria de particulas con velocidades menores que las

de la luz.

wu ut > 0. 2.38
9,

= Espacial: Representa la trayectoria de particulas con velocidades mayores que las de

la luz.

Guu"ut < 0. (2.39)

Con u# = 42
ds
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2.3.1. Geodésicas en la métrica FLRW.

Para obtener las geodésicas es necesario conocer los simbolos de Christoffel. Para la

métrica FLRW los tinicos que son distintos de cero estan dados por

Iy = aavy, (2.40)
i ag
To; = 553'7 (2.41)
i L 4
I = 37 (057t + Okvji — Orvjn) - (2.42)

Usando P* = mu*, se puede reescribir ([2.35]) como

orH

PCV
oXe

= —Th PP’ (2.43)

La homogeneidad del Universo implica que 9;P* = 0 lo cual permite reescribir ([2.43))
como
dP*

0 0 3 ]
PO = — (20, P + Tj;P") P, (2.44)

De esta expresion se obtiene E| que la magnitud del momento en tres dimensiones para

particulas con masa y sin masa decae con la expansion del Universo, es decir,

1
—. 2.45
pox (2.45)
Donde
P’ = _gijPin (2.46)

!Para un mayor desarrollo ver la referencia [4]

18



2.4. Corrimiento al rojo.

Como se menciond en el capitulo [I] la mayor parte de la informacién que se tiene del
Universo se ha obtenido a través de la luz que nos llega de los cuerpos astrofisicos que se
encuentran en él. Sin embargo para obtener una buena interpretacién de la informaciéon
debe tomarse en cuenta que, a lo largo de su viaje, la luz sufre cambios. Cuando un objeto
se acerca a nosotros, la luz que recibimos de él se compacta volviéndola més azul. Si el
objeto se estd alejando entonces la onda se alarga y es observada mas roja. Se tiene que la
luz emitida al tiempo ¢; con longitud de onda \; serd observada a t; con una longitud de

onda dada por

_al)
a(ty)

Como convencion se define el pardmetro de corrimiento al rojo como

Ao A (2.47)

Ao — M\

= . 24
2= (248)
O bien
a(to)
14 2= 2.49
) (2.49)
Usando que a(ty) = 1 se tiene
14+ 2= ! (2.50)
a(ty) '

2.5. Ecuacion de continuidad.

La condicién de que el Universo es homogéneo e isotropico hace que el tensor de energia-

momento sea el de un fluido perfecto [4]

Ty = (p+ P)UU, — Py, (2.51)
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donde p es la densidad de energia, P es la presion del fluido y U* es la 4-velocidad
relativa al observador.

De (2.51) se puede obtener la ecuacién de continuidad dada poif]

p+ 3% (p+P) =0. (2.52)

Dentro del paréntesis, p es la dilucién causada por el incremento de volumen y P es la
pérdida de energia debido a que la presion ha hecho trabajo, ambos términos son causados

por la expansién del Universo. La implicacién de (2.52)) es que la energia se conserva.

2.6. Contenido del Universo.

2.6.1. Materia.

Este término se refiere a cualquier forma de materia que cumpla con la condicién de
que su presion tiene que ser mucho menor que su densidad de energia. | P| << p. Esto es el
caso de un gas de particulas no relativistas donde la densidad de energia es dominada por
la masa de las particulas (también se conoce a este caso como polvo). Haciendo la presién

igual con cero en (2.52) la densidad de energia es de la forma

poca® (2.53)

Este resultado refleja el hecho de que el Universo se expande y por lo tanto su volumen
crece como V oc a® [4].

Como materia se puede considerar lo siguiente:

= Bariones. Desde el punto de vista de la Cosmologia, se usa el término bariones
para referirse a la materia ordinaria (de la que estan hechas la estrellas, planetas y

noSotros).

2Ver seccién 1.3.1 de [4].
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= Materia oscura. La mayor parte del contenido de materia en el Universo es de este
tipo. Se sabe que interactia con la materia ordinaria unicamente de forma gravi-
tacional. ;Qué es? o jde qué esta hecha? es aiin un tema de investigacion. En los

siguientes capitulos se presentard informacién detallada de este tipo de materia.

2.6.2. Radiacion.

Se usa el término radiacién para denotar cualquier cosa cuya presion y densidad de

emergia se relacionen segin

1
P=—p. 2.54
: (254)

Este es el caso de los gases de particulas relativistas donde la densidad de energia es

dominada por el término cinético. Con esta condicién, la ecuacién (2.52) implica que

poca (2.55)

Como radiacion se consideran:

= Fotones. Son particulas relativistas sin masa que dominaron el Universo en épocas

tempranas. Se detectan en nuestra época como el Fondo Césmico de Microondas.

= Neutrinos. Anteriormente se consideraban como radiaciéon pero los resultados de
experimentos actuales indican que tiene masas muy pequenas por lo que en ocasiones

suele incluirse como un tipo de materia.

= Gravitones. Ondas gravitacionales que fueron producidas en el Universo temprano.

2.6.3. Energia oscura.

La mayor parte del Universo parece estar dominada por una componente mas, que es

distinta a la materia y a la radiacién. Esta componente tiene presién negativa, es decir,
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P=—p. (2.56)

De ([2.52) se tiene que la densidad de energia para la energia oscura va como

poca (2.57)

Se propone para explicar la expansion acelerada del Universo.

= Energia del vacio. Teoria cuantica de campos predice que al estado base de la

energia del vacio le corresponde el siguiente tensor de energia-momento

T = PoacGuw- (2.58)

Sin embargo existe una discrepancia entre el valor predicho de la densidad y el valor

observado, ¢ ~ 1020 [4].
Pobs

» Constante cosmolégica. Se agrega el término —Ag,, en el lado izquierdo de las

ecuaciones de Einstein. Donde A es una constante.

Es posible escribir una ecuacion de estado general para las componentes descritas en

las subsecciones anteriores.

P
w=—. (2.59)
P
Donde w esta dado en
p ox q 30Fw), (2.60)
O bien
xa " 2.61
p (2.61)



Componente w | n
Materia 0 |3
Radiacién % 4
Curvatura —% 2
Energia oscura | -1 | 0

2.7. Ecuaciones de Friedmann.

Las ecuaciones de Friedmann describen la expansion del Universo y pueden ser obte-
nidas de dos formas. Desde el punto de vista Newtoniano, se calcula la energia potencial
gravitacional y la energia cinética de una particula de prueba. Mientras que, desde el punto
de vista de la Relatividad General, se calculan los tensores de Einstein y energfa-momentd]

Dichas ecuaciones son

o\ 2
a G k
1 = (‘) R (2.62)
a e
EZ—T (,O+3P). (2.63)

En las expresiones anteriores se considera que p y P representan las suma de las contri-
buciones de las densidades de energia y de presiéon de todas las componentes del Universo.

Se definen los pardametros adimensionales de densidad como

Q= (2.64)

Perit

Donde el subindice ¢ hace referencia a cada una de las componentes. y p.-;; es la densidad

critica el dia de hoy.

_3H}
pcmt - 87TG

3Para mds detalles, consultar las referencias [3] y [4].

(2.65)
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Con lo anterior se puede reescribir (2.62) como

H2

H—g =Qat+ Qa2+ Qa2 + Qa. (2.66)

Donde €2, esta asociado con la radiacién, €2, con la masa, € con la curvatura y 2,

con la constante cosmoldgica.
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Capitulo 3

Observables cosmolégicas.

En el capitulo anterior se hizo un resumen de la teoria sobre la que estd construida
la Cosmologia. Sin embargo también es necesario saber cudles son los parametros y las
observaciones que se usan para poder comprobar que el Universo realmente se comporta
segun lo descrito en el capitulo 2]

Respecto a las pruebas u observaciones debe considerarse que en la Cosmologia obser-
vacional existen varias fuentes de incertidumbre, entre ellas la estadistica. Ademas existen

tres fuentes sistematicas que pueden aplicarse a los parametros a usar:

= Debido a las suposiciones del modelo cosmoldgico. Por ejemplo el nimero de parame-

tros propuesto y el rango en que pueden estar sus valores.

= Debido a la incertidumbre en la astrofisica de los objetos. Por ejemplo una curva de
luz ajustada de una supernova, o bien, la relacién masa-temperatura en un arreglo

de galaxias.

= Debido a las limitaciones observacionales e instrumentales. Por ejemplo, el efecto de
ver un lente gravitacional débil o la forma del haz en las mediciones de anisotropias

en el Fondo Césmico de Microondas [10].
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3.1. Parametros cosmoldgicos.

Los primeros parametros que se consideran son los de densidad de cada uno de los
elementos que componen el Universo y la constante de Hubble H,. Tipicamente se considera
que existen bariones, fotones, neutrinos y materia oscura fria. La notacién que se usa es
la siguiente €2, — bariones (materia ordinaria), €2, — fotones, {2, — neutrinos y Q. —
materia oscura fria. Cuando se trabaja con la materia total, es decir, materia ordinaria
mas materia oscura se usa el simbolo 2,,. Como las observaciones parecen indicar que
el Universo es plano, se tienen curvatura cero y, por lo tanto, el parametro de densidad
asociado con la curvatura es cero. Si se conocen los valores de estos parametros en la

actualidad es posible describir el Universo en épocas anteriores.

Aunque en este trabajo no se consideran perturbaciones es ttil saber que para estudiar-
las se utiliza el espectro de potencias adimensional A? (conjugado de Fourier equivalente
a la descripcién de la densidad). Por ejemplo, se usa para describir perturbaciones en la

curvatura.

Por otro lado, se sabe que el Universo estd ionizado en corrimientos al rojo bajos y que
los electrones ionizados pueden dispersar fotones alterando el patrén que se observa. Esto
dio origen a las anisotropias observadas en el Fondo Césmico de Microondas. Esto puede
ser descrito por el pardmetro 7 que es la profundidad éptica de dispersion (probabilidad
de que el fotén se disperse una vez) o, de forma equivalente, puede usarse el corrimiento al

rojo en la época de reionizacion z;,.

El modelo que usa los pardmetros anteriores para describir el Universo recibe el nombre

de ACDM o Modelo Estandar Cosmoldgico.

Sin embargo los pardmetros anteriores no son los unicos. Es posible usar muchos otros
como la edad del Universo, la temperatura en el presente de los neutrinos de fondo, la
época de de la igualdad materia-radiaciéon o la razén barion-fotén. Estos son considerados
parametros derivados pues pueden obtenerse de los que se mencionaron al principio de la

seccion.
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3.2. Constante de Hubble.

En 1929 Edwin Hubble descubrié la expansién del Universo al medir la distancia que
existe a galaxias cercanas. Hallo la relacion entre la distancia y la velocidad de recesion, y
la pendiente de esta relacién se definié como la constante de Hubble Hj. Se estima que el

valor de dicha constate debe hallarse en el intervalo [10]

40kmsMpc™' < Hy < 100kms™ Mpe™". (3.1)

Uno de los resultados mas importantes se obtuvo del Hubble Space Telescope Key
Project basado en la relacién empirica entre el periodo y la luminosidad de las estrellas
variables Cefeidas para obtener la distancia a 31 galaxias. Estimaron la Constante de

Hubble en [11]

Hy=T724+34+TKms *Mpc'. (3.2)

Donde el término +3 se refiere al error estadistico y £7 al error sistematico.

Un estudio posterior en el que se usé el Telescopio Espacial Hubble observé mas de 600
Cefeidas y obtuvo un nuevo valor para la constante de Hubble [12]
Hy = 73.24 £ 1.74kms™ ' Mpc ™. (3.3)
Por otro lado, la colaboracién Planck también midié de forma indirecta el valor de la
constante de Hubble y obtuvo un valor méas bajo [13]
Hy = 67.3 4+ 1.2kms " Mpc ™. (3.4)

La diferencia entre los valores de Hy obtenidos por los diferentes experimentos ain es

motivo de investigacion.
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3.3. Supernovas.

Se sabe que, de forma empirica, el pico de luminosidad de las supernovas tipo Ia (SNIa)
puede usarse como un indicador de distancia usando la relacion entre el corrimiento al rojo
y la distancia. La explicacion mas aceptada sobre este tipo de supernovas es que son enanas
blancas en las que suceden procesos termonucleares involucrando carbono y oxigeno [10].

Existen dos grandes estudios sobre las supernovas: el Supernova Cosmology Project y
el High-z Supernova Search Team. Ambos encontraron evidencia de que el Universo se estéd
expandiendo [I4], [I5], [I6]. Cuando se combinan los resultados de estos estudios con los
datos del Fondo Césmico de Microondas (este tema serd visto en las secciones siguientes)

se obtienen los siguientes valores [10]

Q,, ~ 0.3, (3.5)

Por otro lado, cuando se combinan los datos obtenidos por el equipo SNLS3 (Supernova
Legacy Survey Three-Year) con los de Oscilaciones Actisticas de Bariones y WMAPT; y
considerando que la energia oscura se comporta como constante cosmolégica (w = —1) se

obtienen los siguientes valores [17], [18]

Q= 027970012, (3.7)

Qp = 0.7241500%. (3.8)

Es importante mencionar que los valores para los parametros de densidad arriba men-

cionados no coinciden con los que obtuvo la colaboraciéon Planck.
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3.4. Radiacion césmica de fondo.

O también conocida como CMB (Cosmic Microwave Background) son microondas que
llenan el Universo, fue descubierta en 1965. Antes de la recombinacién, los bariones y
los fotones estaban estrechamente ligados. Después de que se desacoplaron, los bariones
colapsaron mientras que los fotones quedaron libres y comenzaron a viajar. Esta radiacién
contiene informacion de la época de tultima dispersion, de lentes gravitacionales, de la
dispersién debida a gas ionizado, entre otras cosas. Todo lo anterior debido a que han
estado viajando por todo el Universo y la interaccién con todo lo que han encontrado a su
paso deja una huella que puede detectarse hasta nuestro dias. E1 CMB presenta polarizacion
lineal. Se divide en dos partes, desde el punto de vista geométrico se tiene la parte que
corresponde a la divergencia (recuérdese que es un campo electromagnético) y se denomina
modo E. La segunda parte se asocia con el rotacional y se llama modo B.

Es importante mencionar que el Fondo Césmico de Microondas presenta anisotropias
que se estudian usando un espectro de potencias angular dado en términos de los arménicos

esféricos.

T(0,6) =Y amYim (6, 6). (3.9)

Donde a;, es constante y [ es el momento multipolar. Este espectro de potencias sigue
(o es muy similar) a la radiacién de cuerpo negro con una temperatura de 7" = 2.725K
[19], [20].

En el 2013 el telescopio (y la colaboracion) Planck liberaron los datos obtenidos sobre
la temperatura de las anisotropias del CMB cuyo espectro de potencias, mostrado en la
figura va més alld del multipolo [ = 2000.

El estudio de la radiacion césmica de fondo ha permitido conocer, con alta precision, la
edad del Universo. Que la recombinacion ocurrié en z ~ 1100 y que volvié a ionizarse en
z =~ 10— 30. El Universo es casi plano. Muestra que es necesaria la existencia de la materia

oscura y la energia oscura. No muestra evidencia sobre dindamica de la energia oscura, es
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Figura 3.1: Espectro de potencias de temperatura de las anisotropias del Fondo Césmico
de Microondas. El eje x cambia de logaritmico o lineal en el momento multipolar [ = 50.

La linea sélida representa el mejor ajuste considerando ADC M. Fuente: [10].

decir, se comporta como constante cosmoldgica. La inestabilidad gravitacional es suficiente
para formar las grandes estructuras observadas en el Universo. Las perturbaciones iniciales
fueron adiabdticas y casi Gaussianas [10], [I9]. Donde adiabaticidad significa que todos
los tipos de material en el Universo comparten la misma perturbacion. Y Gaussianidad

significa que las perturbaciones iniciales obedecen estadisticas gaussianas.

3.5. BAOs.

Se sabe que el Universo era casi uniforme en su inicio, contenia pequenas fluctuaciones
donde la densidad de materia era mayor que el promedio. Con el paso del tiempo la fuerza
gravitacional hizo que estas regiones con mayor densidad se fueron colapsando poco a poco
hasta lograr que esto sucediera a grandes escalas. Sin embargo la presién de radiacién
empujaba de regreso esta regiones oponiéndose al colapso. La presion hace que los bariones

y fotones se alejan de la regién de sobredensidad formando una onda esférica. Como la
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2 THE COSMIC MICROWAVE BACKGROUND
Planck Legacy Release 2018

Figura 3.2: Anisotropias de la radiacién coésmica de fondo observada por
la mision Planck basada en los datos publicados en Julio de 2018. Fuente:
http://www.esa.int/spaceinimages/Images/2018/07/Planck_s_view_of_the_

cosmic_microwave_background?2.

materia oscura solo interactia gravitacionalmente esta se queda en el centro de la onda.
Antes de que ocurriera el desacople, los bariones y fotones se movian juntos. Al desacoplarse,
los fotones comenzaron a viajar por el Universo y ya no hubo presién de radiacién, por lo
que solo quedaron la sobredensidad en el centro de la onda y un cascarén de bariones con
un radio fijo. Esta distancia se llama horizonte de sonido y suele usarse como una medida

estandar de distancia (de forma andloga a como lo son las Supernovas la) [21], [22].

Los experimentos que mostraron la evidencia de BAOs fueron el 2-degree Field (2dF)
Galaxy Redshift Survey [23] y el Sloan Digital Sky Survey (SDSS) [24]. El experimento
Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS) de galaxias rojas luminosas hallé que la
ecuacion de estado de la energia oscura se comporta como w = —1 con un error de +0.06

25].
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Figura 3.3: Caricatura de como deberian verse los BAOs y el horizonte de sonido. Fuente:

http://www.astro.ucla.edu/~wright/BAO-cartoon. jpg.

3.6. ;Qué dicen las observaciones?

En la siguiente tabla se mostraran los valores que pueden tomar distintos parametros
usados para describir el Universo [10]:

En la segunda columna de la tabla se muestran las constricciones para los distintos
parametros considerando los datos del Fondo Césmico de Microondas: Planck da informa-
cién sobre la temperatura y WMAP la polarizacion. También se consideran los datos de
alta revolucion obtenidos por ACT y SPT. La tercer columna incluye los datos de la se-
gunda pero se le agregan los que corresponden a BAOs de SDSS, BOSS, 6dF y de WiggleZ.
Mientras que en la ultima columna se utilizan los resultados de los tltimos nueve anos de
WMAP, se combinan con los datos de BAO ya mencionados y el eCMB (datos del CMB
de alta resolucién). En todas las columnas se asume el modelo ACDM, con un Universo

plano y constante cosmolégica como energia oscura.
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Pardmetro | Planck+WP+highL, | Planck+WP-+highL+BAO | WMAP9+eCMB+BAO
Qph? 0.02207 4+ 0.00027 | 0.02214 =+ 0.00024 0.02211 4 0.00034

Q.h? 0.1198 + 0.0026 0.1187 £ 0.0017 0.1162 =+ 0.0020

ng 0.958 & 0.007 0.961 4 0.005 0.958 & 0.008

T 0.09179:013 0.092 4 0.013 0.07970:013

h 0.673 +0.012 0.678 + 0.008 0.688 & 0.008

Q. 0.315%50:8 0.308 & 0.010 0.293 £ 0.010

Qa 0.6851 0016 0.692 £ 0.010 0.707 £ 0.010
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Capitulo 4

Experimentos.

Desde el siglo pasado se han llevado a cabo, se estan realizando ahora o se planean a
futuro una gran cantidad de experimentos a lo largo del mundo, y fuera de él también, cuya
finalidad es estudiar el Universo que nos rodea. Cada experimento esta disenado con el fin de
medir de forma directa o indirecta distintas observables. Por ejemplo, existen experimentos
disenados para medir la radiacién césmica de fondo, otros para estudiar la formacion de
estructura en el Universo, las supernovas, la materia oscura y las ondas gravitacionales por

mencionar algunos.

4.1. Planck.

Para la radiacién césmica de fondo se emplean, en general, tres tipos de experimentos.
Se usan globos estratosféricos, satélites y aparatos que se tienen dentro del planeta. El mas
importante ahora es Planck.

Es una misién de tercera generacién de la Agencia Espacial Europea (ESA por sus
siglas en inglés) cuyo principal objetivo es medir la temperatura, polarizacién y anisotropias
del CMB sobre todo el cielo. Estos resultados permitirian determinar las propiedades del
Universo a escalas grandes, la naturaleza de la materia oscura y energia oscura. Asi como

probar teorias de inflacién, determinar si el Universo es homogéneo o no y obtener mapas

35



de galaxias en el microondas.

Planck puede medir con mayor exactitud el CMB en comparacion con los experimentos

de globos estratosféricos y aquellos que estan dentro del planeta.

Para mantener su altura, la astronave gira una vez por minuto sobre su eje que apunta
al Sol. Este giro de estabilizacién es aprovechado para observar al menos un 95 % del cielo

en un lapso de 15 meses.

Planck consta de un moédulo de servicio y de un moédulo de carga fria. Esta tultima
incluye los instrumentos cientificos y el telescopio. El médulo de servicio es octagonal
y en el se encuentran los sistemas que manejan la informacion y los sistemas esenciales
que hacen funcionar la nave y permiten la comunicacién con la Tierra. En este mdédulo
también estan los sistemas electronicos y de computacién de los instrumentos cientificos.
La nave mide 4.20m de alto por 4.22m de ancho, se lanz6 con una masa de 1.95 toneladas.
Consta de un telescopio cuyo reflector primario mide 1.9m por 1.5m y tiene una masa
aproximada de 28kg. Este espejo esta hecho de pléstico reforzada con fibra de carbono y
recubierto con una capa delgada de aluminio cuya reflectividad es mayor que 99.5%. La
masa del telescopio es de 205 kg con la unidad de plano focal. Para obtener energia utiliza
paneles solares de Arseniuro de Galio. Dichos paneles cubren un drea plana de 13m? bajo
el modulo de servicio. Este arreglo también protege a la nave de la radiacién solar directa y
se encuentra aislado para no dar calor al telescopio y a los instrumentos cientificos. Cuenta
con baterfas de iones de litio de 39 Ah (Ampere por hora). Una parte importante del
maédulo de carga es el baffle cuya funcién es rodear el telescopio limitando la cantidad de
luz que incide sobre los reflectores. Es decir, evita que la luz proveniente de la Tierra, el Sol
y la Luna causen interferencias en las mediciones. Forma parte del sistema de enfriamiento
del satélite pues ayuda a expulsar el calor al espacio permitiendo que el telescopio y el
resto de los instrumentos mantengan una temperatura estable de aproximadamente 50K.
También se necesita un sistema de enfriamiento activo para que los instrumentos tengan
una temperatura cercana al cero absoluto pues el calor propio de esto podria interferir en

las mediciones puesto que la temperatura del CMB es aproximadamente de 2.7K.
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El telescopio colecta la luz del CMB y la enfoca en los detectores de radio, los cuales
transforman la senal a una lectura de la temperatura. Los detectores son altamente sensi-
tivos y pueden detectar cambios en la temperatura hasta un millén de veces mas pequenos
que un grado. Estos detectores fueron disenados para detectar microondas en nueve bandas
de longitud de onda que van desde el radio hasta el infrarojo lejano, en longitudes de onda
desde un tercio de milimetro hasta un centimetro.

Los instrumentos cientificos de Planck son el High Frequency Instrument (HFI) y el Low
Frequency Instrument (LFI). El HFI fue disenado para mediciones de alta sensitividad de
la radiacion que permea el cielo en todas las direcciones en seis bandas de longitud de
onda de 3.6mm a 0.3 mm o bien en frecuencias de 84Ghz a 1THz. Es un arreglo de 52
detectores bolométricos colocados en el plano focal del telescopio y son enfriados a 0.1K. Los
bolémetros detectan y miden pequenas cantidades de radiaciéon y funcionan convirtiendo
radiacién en calor. Por otro lado, el LFI fue disenado para medir microonda en un rango
de 11.1m a 3.9mm, o bien, de 27GHz a 77GHz. Consiste de un arreglo de 22 receptores
de radio localizados en el plano focal del telescopio. Estos receptores de radio reunen las
microondas del espacio y las convierten en (de forma estimada) intensidad de radiacién a

cada frecuencia [20], [27], [28] .

4.2. BKP: BICEP2, Keck Array y Planck.

En esta colaboracién se analizaron en conjunto los datos obtenidos por BICEP2/Keck

y Planck. Los tres experimentos fueron disenados para medir anisotropias en el CMB.

4.2.1. BICEP2/Keck.

Forman parte de un programa de polarimetros de pequena abertura, para medir la
radiacion césmica de fondo (microondas), situados en el polo sur. BICEP2 fue el primero
en detectar la polarizacién en modo B a escalas angulares de grados. Se planea medir la

senal de ondas gravitacionales primordiales de fondo predichas por teoria inflacionarias.
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Keck es un arreglo que consiste de receptores similares a BICEP2. La tecnologia de
ambos estd basada en BICEP1, que fue el primer polarimetro disenado para detectar la
senal del modo B. Consiste en un telescopio criogénico de pequena apertura que esta
disenado para detectar senales a escalas angulares de grados y consiste de bolémetros
sensibles a la polarizacién que operan a 100, 150 y 220 GHz. BICEP1 oper6 en el Polo Sur
desde 2006 hasta 2008.

BICEP2/Keck mejoraron la sensibilidad incrementando el nimero de detectores en ca-
da plano focal. Se usé un nuevo detector que combina bolémetros con sensores sensibles
a transicion de bordes (TES-transition-edge sensor) y antenas. La potencia de las micro-
ondas es recibida por las antenas y después es disipada hacia el bolémetro. Este cambio
de temperatura es detectado por los TES. La diferencia en potencia detectada entre dos
bolémetros proveé una medida de la amplitud de la polarizacion lineal a lo largo de los ejes
definidos por las antenas. Los arreglos usan telescopios criogénicos de refracciéon con una

abertura de 26cm.

Para poder interpretar y construir de forma adecuada los mapas de polarizacion de las
microondas es necesario conocer de forma precisa cémo funciona cada detector y como sera
su respuesta a senales polarizadas y a las que no lo estan, para esto se necesario calibrar

cada detector.

BICEP2 inici6 con 512 detectores y después se conformé el arreglo Keck que consta de
una combinacién de cinco telescopios del tipo BICEP2. Se espera que la continuacién de
este programa permita expandir el rango de frecuencias observadas para distinguir entre

senales debidas a las galaxias y el CMB primordial.

El telescopio BICEP2 inicié sus observaciones en 2010 a 150G H z y finalizé en 2012.
El arreglo Keck inicié sus observaciones en 2011 con tres telescopios similares a BICEP2

todos a una frecuencia de 150G H z. Se expandi6 a cinco telescopios entre 2012 y 2013.
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4.2.2. BKP.

Esta colaboracién consiste en el andlisis en conjunto de los datos de 150G H z obtenidos
por BICEP2/Keck y Planck. Se hizo un andlisis de likelihood para usar de manera ptima
todos los espectros de una sola frecuencia y de frecuencia cruzada para constrenir un
modelo de multicomponentes. Este likelihood esta incluido en el cédigo CosmoMC. Esta
colaboracién permitié obtener el estudio mas detallado de la polarizacion en modo B a
escalas de grados en el Polo Sur. Se detectaron componentes de polvo galdctico asi como
CMB lensing. Sin embargo no se encontré alguna componente del tensor de inflacion.

Primero se usaron los mapas combinados obtenidos por BICEP2/Keck, luego se usaron
por separado los mapas de BICEP2 y Keck para hacer una verificacion cruzada. Luego
los mapas de polarizacion en todas las frecuencias de Planck se usaron para hallar una
correlacién cruzada con BICEP2/Keck. Para evaluar la incertidumbre de los datos de
Planck debido a la instrumentacion se usaron 500 simulaciones de ruido para cada mapa.

BICEP2/Keck reportaron un exceso de polarizaciéon en modo B a 150G H z respecto al
esperado por ACDM. Cuando se hizo el andlisis en conjunto con Planck se encontré una
deteccién importante de modos B solo en el espectro cruzado de 353G H z. Esta es, hasta la
fecha, la deteccién directa mas significativa de polarizacion en modo B incluso comparada
con experimentos de mayor precision angular.

Este analisis detallado permitio determinar que las mediciones hechas por los tres ex-
perimentos no representan la detecciéon de modos B primordiales. Por otro lado, también

es necesario obtener mas datos para detectar ondas gravitacionales primordiales.

4.3. BOSS

El Baryon Oscillation Spectroscopic Survey forma parte de la tercera etapa del Sloan
Digital Sky Survey (SDSS). BOSS se encargé de hacer un mapa de la distribucion espcacial
de las galaxias luminosas rojas (LRGs) y cudsares al detectar la marca dejada por las

oscilaciones acusticas de bariones en el Universo temprano, cuyo objetivo es probar la
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existencia de la energia oscura que, se cree, es la causante de la expansion acelerada del

Universo.

Se cree que en los primeros 400,000 anos después del Big Bang, los bariones y los
fotones estaban acoplados y formaban un tnico fluido con una densidad muy alta. La
variacién en la densidad del fluido originé ondas de presién (o sonido) esféricas que se
propagaron hacia afuera con una velocidad aproximada de la mitad de la de la luz. De
repente, el Universo en expansion se enfrié lo suficiente para que los bariones y los fotones
se desacoplaran permitiendo que estos ultimos se propagaran sin problema a través de un
medio vacio mientras que la velocidad del sonido decay6. Variaciones en la temperatura del
Universo temprano nos llegan como anisotropias en el CMB. Mientras que las variaciones
en la densidad de materia pueden ser observadas en arreglos de galaxias como paredes y
vacios de galaxias de donde se obtiene la distribucion de densidad. Estas variaciones se
repiten con un patréon aproximado de 150M pe. Este es un buen método considerando que
la escala del patrén es mayor a la escala en que se tienen efectos de colapso gravitacional

no lineales.

BOSS es una coleccién espectroscépica de corrimientos al rojo de 1.5 millones de ga-
laxias rojas luminosas y absorciéon de Lyman-alpha de méas de 160000 cuasares con altos
corrimientos al rojo. Consiste de dos espectrografos cada uno con dos camaras, una roja y
una azul. Las mejoras respecto a los espectrégrafos del SDSS original son el uso de CCDs
de mayor calidad que mejoran la respuesta al rojo y al azul respectivamente. Nuevas fibras,
1000 por cada placa en lugar de 640 de la version anterior. Con agujeros mas pequenos, 2”
en lugar de 4”. Los agujeros son hechos en una placa de aluminio, cada agujero corresponde
a algun objeto astrondémico (cuésar, galaxia, entre otros). A cada agujero se le conecta una
fibra 6ptica que manda la luz proveniente del objeto astronémico por un divisor que separa

la parte roja de la azul que van a los correspondientes CCDs.
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4.4. DESI.

El Dark Energy Spectroscopic Instrument es un experimento en tierra que permitira
estudiar oscilaciones acusticas de bariones (BAO) y el crecimiento de estructura a través de
distorsiones espaciales en el corrimiento al rojo con un area del tamano de una galaxia, asi
como el estudio de corrimientos al rojo de cuasares. Pertenece al programa Cosmic Frontier
y es sucesor de BOSS. Sus resultados complementaran los obtenidos por DES (Dark Energy
Survey). DESI obtendra nuevas mediciones que permitiran constrenir teorias de gravedad

modificada e inflacién, asi como una nueva medida de la suma de las masas de neutrinos.

Las oscilaciones acusticas se originaron por una pequena sobredensidad al inicio del
Universo que dejé una marca en las distribuciéon de materia cuando el plasma se enfrié y
se convirtio en atomos neutros. La medicién de BAQO’s permite hallar estas marcas como
una funcién del corrimiento al rojo. Debido al éxito que tuvo BOSS usando la técnica
de medicién de BAO’s, en la que DESI estd basado, esta se ha convertido en una de las
principales técnicas para obtener informacion de la energia oscura (las otras son supernovas,
arreglos de galaxias y lensing débil). Con esta técnica es posible usar la reconstruccién para
reducir la influencia de efectos no lineales. Puesto que BOSS también detectd senales de
BAO’s en Lyman-alpha en el espectro de cuasares, es posible medir BAO’s a corrimientos al
rojo mayores. Esto permite tener conocimiento de la historia del Universo a corrimientos al
rojo mayores que 2. También se usaran otras técnicas como las ya mencionadas distorsiones
espaciales en el corrimiento al rojo que permitiran probar el crecimiento de estructura asi
como estudiar la geometria del espacio-tiempo. Una nueva técnica a usar es el efecto Alcock-

Paczynski el cual dard una mediciéon complementaria de la geometria del Universo.

DESI es un instrumento espectroscépico de multifibras que sera instalado sobre el te-
lescopio de cuatro metros Mayall para hacer una medicion masiva de corrimientos al rojo
de galaxias. También se instalarda un corrector 6ptico para tener un campo de vision de
tres grados de diametro. Los mapas en 3D resultantes daran una idea de la historia de la

expansion del Universo. Es un experimento accionado robdticamente con un espectrografo
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alimentado por fibras capaz de tomar més de 5000 espectros simultdneos en un rango de
longitud de onda 360nm hasta 980nm.

Los objetos que se observaran para obtener la distribucién de materia oscura se clasi-
fican en cuatro grupos. El primer grupo son las galaxias rojas luminosas (LGRs) con un
corrimiento al rojo mayor que z = 1. Se mediran lineas brillantes de emisiéon de galaxias
con z = 1.7. Se observaran también cudsares como trazadores directos de una cota inferior
para la distribuciéon de materia oscura. Y para corrimientos al rojo entre 2.1 < z < 3.5, se
usaran sus lineas de absorcion Ly-a en su espectro para trazar la distribucion de hidrégeno
neutro. También se planean medir cerca de diez millones de galaxias con un corrimiento al
rojo aproximado de z &~ 0.2 para obtener un estudio de galaxias brillantes (Bright Galaxy
Survey BGS). Se espera medir en total el BAO de 30 millones de galaxias y cudsares para
determinar el espectro de potencias de materia incluyendo las distorsiones espaciales en el
corrimiento al rojo.

Las componentes del instrumento son el corrector éptico principal para tener un campo
de visién més ancho, un plano focal con posicionadores de fibra robéticos, un sistema de
control de la fibra optica, espectrografos y sistemas de control y adquisicion de datos en
tiempo real. Asi como un sistema de procesamiento de los datos obtenidos por los detec-
tores. El telescopio también cuenta con un sistema para el movimiento polar y azimutal.

En el plano focal se tiene un sistema rastreador de estrellas para guiar al telescopio y
sensores para corregir el enfoque del telescopio. La informacién obtenida de estos sensores
es recibida por un hexapodo que ajustara el corrector 6ptico y la posicién del plano focal. El
sistema de fibras épticas transporta la luz del plano focal hasta la espectrégrafos. Luego los
datos pasan al sistema de andlisis mientras el telescopio vuelve a acomodarse para realizar

una nueva medicion.
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Capitulo 5

Materia oscura.

Como se mencioné en el capitulo [2| la materia oscura compone aproximadamente el
23 % del Universo. Sin embargo se desconoce mucho de ella, solo se sabe que interactia
gravitacionalmente con la materia ordinaria. En este capitulo se presentan las observaciones
que llevaron a la idea de que debe existir la materia oscura. También se presentan los
distintos modelos que existen para explicarla. Se hace énfasis en el modelo ACDM y en el

modelo de Materia Oscura Escalar (SFDM-Scalar Field Dark Matter).

5.1. Observaciones.

En el capitulo|3se menciond que uno de los parametros usados para describir el Universo
es el que estd asociado con la densidad (distinto para cada componente). Sin embargo para
poder obtener el valor de este parametro se realizan muchas observaciones astronomicas.
Por ejemplo, se observan grandes regiones del cielo para contar el numero de estrellas. Se
aprovechan los rayos X que son emitidos por nubes de gas muy calientes. Se estudian las
curvas de rotacion de las galaxias, entre otras mas.

Esta ultima es la que dio origen a la idea de materia oscura. En 1933 Fritz Zwicky
observo arreglos de galaxias e intuyd que para explicar la dindamica de los cuerpos que

habia observado se necesitaba mé&s materia de la que él habia observado, es decir, este
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exceso de fuerza gravitacional debia ser provocado por materia invisible. Anos después,
en los 70’s, la astronoma Vera Rubin estudiaba la velocidad de las galaxias cercanas que
observaba. Se creia que la velocidad con la que la materia en una galaxia espiral debia

moverse era una funcion del radio al que se encontraba del centro de la galaxia [3]

 |GM(R)
v=AN TR (5.1)

Donde R es el radio medido a partir del centro de la galaxia y M(R) es la masa
que depende del radio. Esto significa que la materia mas alejada del centro deberia tener
una velocidad mas pequena. Sin embargo se encontré que permanecia casi constante para
distancias grandes medidas desde el centro de la galaxia. Lo cual no coincidia con la materia
observada en las distintas galaxias. Esto llevé a considerar de nuevo la idea de que debe
existir un tipo de materia que no es visible y que solo debe ejercer fuerza gravitacional
para poder explicar las velocidades observadas.

Otra de las pruebas para justificar la existencia de materia oscura es la composicion
de los arreglos de galaxias. Estos tltimos son las estructuras mas grandes observadas en
el Universo. El contenido visible de estas estructuras se divide en dos partes. La primera
son las estrellas que estan en cada galaxia y la segunda son los gases calientes que son
observados en rayos X. Los arreglos de galaxias tienen aproximadamente de 5 a 10 veces
méas de gas caliente que de estrellas [3]. De nuevo, para explicar la formacién de estas
estructuras en necesario tener mas materia de la que se observa.

También se observan los movimientos de galaxias relativas a otras. Se estudia la fuerza
gravitacional que siente una galaxia ejercida por las que estan a su alrededor. El anélisis
de estas observaciones es un poco complicado sin embargo se ha obtenido que el porcentaje
de materia oscura en el Universo es un nimero considerable y que ademas esta materia
oscura debe ser de un tipo distinto al de la materia ordinaria.

La materia oscura también es necesaria para explicar la formacion de estructura en
el Universo (galaxias, arreglos de galaxias, radiacién césmica de fondo). Se cree que la

estructura en la actualidad se formé en el Universo temprano debido a que se tenian
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pequenas irregularidades que crecieron debido a la interaccion gravitacional. Sin embargo
se acepta que la materia baridnica no es suficiente para provocar la fuerza gravitacional

que ayudo al crecimiento de las irregularidades en el Universo temprano.

5.2. ACDM.

También conocido como el Modelo Estandar Cosmlégico, A Cold Dark Matter, es el
modelo mas aceptado en la actualidad para describir el Universo.

Este modelo considera que el Universo se esta expandiendo, que es plano y que tiene
una edad aproximada de catorce mil millones de anos.

Los elementos que, segin este modelo, conforman el Universo son [3]:

= Radiacion. Se refiere al Fondo Cdsmico de Microondas.

Qradoh® ~ 2.47 x 1075, (5.2)

= Relativista. Se considera que, al igual que con los fotones, existe un Fondo Cdésmico

de Neutrinos.

Qperoh® ~ 4 x 107°, (5.3)

= Bariones. Se refiere a la materia ordinaria y se considera que ocupa aproximada-

mente un 4 %.

= Materia oscura. Se sabe que debe existir debido a las observaciones antes mencio-

nadas. Se estima que la densidad actual de materia oscura es de

Qi ~ 0.3 (5.4)

No se sabe de qué esta hecha. Y, como el nombre lo dice, se considera que esta materia

oscura debe ser fria.
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= Constante cosmolégica. La expansion del Universo se explica introduciendo la idea
de energia oscura, en este modelo en particular se considera que dicho tipo de energia
debe comportarse como una constante. Ocupa el porcentaje restante del Universo. La
idea de constante cosmoldgica sale como una correccién a las ecuaciones de Einstein

de la Relatividad General.

La materia oscura de este modelo se considera como particulas de larga vida, es decir,
que su tiempo de vida debe ser comparable con la edad del Universo. Debe ser fria, se
refiere a que las particulas son no relativistas en el momento en que dejan de interaccionar
con el resto de la materia. Esto permite que puedan agruparse gravitacionalmente.

Cuando se comparan las observaciones que se tienen a grandes escalas (de miles de Mpc
a unos cuantos Mpc) con lo que predice el modelo se tiene concordancia. Sin embargo, en
el caso de escalas menores, las observaciones y el modelo no dan los mismos resultados.
Esto puede deberse a que, en grandes escalas, la fuerza de gravedad es la que rige y por
lo tanto solo se considera esta fuerza. Mientras que a escalas menores existen otro tipo de
interacciones entre la materia como las hidrodindmicas o la interacciéon entre la materia
y la radiacién. Donde, en ambos casos, describir estas interacciones suele ser complejo
[1]. Otras discrepancias que se tienen son en la densidad central de halos galacticos, el
numero de subestructuras observadas es mucho menor comparada con las que se obtienen
en simulaciones. En el Vacio Local, regién cercana al grupo local (en este grupo se halla

nuestra galaxia), se observan menos galaxias de las que predice ACDM [2].

5.3. SFDM.

Se han propuesto varios modelos como alternativa a AC DM para tratar de explicar las
discrepancias que este ultimo presenta. Existe uno en particular donde se propone que la
materia oscura es un campo escalar. Este modelo se llama Scalar Field Dark Matter y es la
parte central de este trabajo. Los primeros articulos sobre este modelo pueden encontrarse

en las referencias [29],[30], [31], [32].
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En el modelo SFDM la naturaleza de la materia oscura esta completamente determinada
por un campo escalar, que suele representarse por ¢. En este modelo se propone que los
halos galacticos se forman debido a la condensacion Bose-Einstein del campo escalar. El

bosén asociado a este campo tiene una masa muy pequena [2]

m ~ 107%%eV. (5.5)

Analogamente, la temperatura critica a la cual ocurre la condensacion es muy alta por
)
lo que se propone que los condensados de Bose-Einstein se formaron en edades tempranas

del Universo (recuérdese que en sus inicios el Universo estaba muy caliente) [2].

1
T, ~ — ~TeV. (5.6)

m3

Por otro lado, la longitud de onda de Compton esta dada por

=T ke .
=~ kpe (5.7)

Este orden de magnitud es comparable con el tamano de los halos de galaxias tipicas en
el Universo. Lo anterior significa que los halos de las galaxias se formaron al mismo tiempo
y de la misma forma cuando el Universo alcanzo la temperatura critica tal que pudiera
llevarse a cabo la condensacion del campo escalar. Por otro lado, las grandes estructuras
se forman por jerarquia igual que en el modelo ACDM [33]. Las particulas escalares con
masa muy ligera de este modelo son tales que eliminan el problema de la densidad central
en los halos de galaxias y reduce el nimero de satélites pequenos por medio del principio
de incertidumbre [34], [35]. Con un solo pardmetro, la masa del campo escalar, el modelo

SEDM ajusta bien las siguientes observaciones E|:

» La evolucién de las densidades cosmoldgicas [36].

'Esta lista se extrajo de la referencia [2]. Las referencias al costado son articulos donde se puede leer

mas al respecto.
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» Los picos actsticos del Fondo Césmico de Microondas [37].

= La cantidad de subestructuras en los arreglos de galaxias es compatible con lo obser-

vado. [34],[33], [38].

= Puesto que en SFDM se propone que las galaxias se formaron a edades tempranas se

espera observar grandes galaxias a corrimientos al rojo grandes [306], [38].
» Explica las curvas de rotacién de galaxias grandes. [39], [40] , [41], [42], [43].

» La masa critica para el colapso de un campo real escalar es de 10'2M,,. Es decir, las

que se observan en halos de galaxias [44].
» Las propiedades observadas de las galaxias enanas [45].

En este modelo de condensados de Bose-Einstein, los halos de materia oscura pueden
ser descritos en el régimen no relativista como condensados gravitacionales Newtonianos
hechos de bosones muy ligeros condensados en una séla ecuacion de onda macroscépica.

Algunos autores incluyen un potencial que depende del campo V(¢) en la descripcién
del modelo. En este modelo se considera el principio cosmoldgico, es decir, que el Universo

es homogéneo e isotropico cuya evoluciéon esta descrita por las ecuaciones de Friedmann.

5.4. Emergia oscura.

Aunque no se tratarda profundamente en este trabajo, se presentarda una introduccién
a la energia oscura. Ocupa casi todo el Universo (aproximadamente el 70 %), no se sabe
mucho de ella mas que es la responsable de la expansién acelerada del Universo. En el
modelo ACDM se considera que esta se comporta como constante cosmoldgica. Se llama
asi porque se agrega un término constante a las ecuaciones de Einstein. E] Sin embargo
existen mas modelos para explicar la energia oscura, aqui se mencionaran dos de ellos pues

seran usados mas adelante.

2Ver
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5.4.1. Parametrizacion CPL.

En este modelo se propone que la energia oscura tiene dindmica y por lo tanto una

ecuacion de estado distinta a constante cosmoldgica

z
w:w0+wa(1+—z):wo+wa(1—a). (5.8)

Donde z es el corrimiento al rojo y a es el factor de escala. wy y w, son nimeros reales.

5.4.2. Energia oscura temprana.

Aqui se estudia una nueva parametrizacién para la densidad de la energia oscura. Se
propone que existe una contribucion no despreciable de la energia oscura en los tiempos
cercanos al origen del Universo. Se parametriza directamente la densidad (a) y no la
ecuacién de estado. Se considera que 2(a) depende del valor de la densidad y de la ecuacién
de estado de la energia oscura al dia de hoy, y de la que tenia en las primeras épocas del
Universo. Si la energia oscura existié en edades tempranas, esta debié haber dejado huellas
en la estructura del Universo. Dichas marcas se buscan en el Fondo Césmico de Microondas.

Las ecuaciones para este modelo son [50]

H?> Q) a?4+Q0 0"
Hg N 1-— Qd(a)

(5.9)

Donde 0, es el pardmetro de densidad de materia al dia de hoy. Q°, representa el
pardmetro de densidad de los neutrinos relativistas y fotones al dia de hoy. Y Q4(a) es la

parametrizacién de la densidad de energia oscura dada por

Q0 — Q8 (1 — a=3«0)

Qale) = =50 0 g

+Q5(1—a). (5.10)

3Para un estudio a detalle de este modelo véanse las referencias [46] y [47].
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En la expresion anterior 2§ representa el parametro de densidad de la energia oscura

en edades tempranas del Universo. y wy representa la ecuacién de estado para la energia
oscura en la actualidad.

—0.3
_____________ - 40
=4-03 ~
o N
G ES
=4-0.6
+4-0.9
Sl = g — == g e —
100

000 12
z+1

Figura 5.1: Se muestra la evolucién de 24(z) v w(z). La linea negra es ACDM. Las lineas

discontinua y punteada representan el modelo de energia oscura temprana. Se ha usado

wo = —1, QF = 0.01 (discontinua, azul) y Qf = 0.07 (punteada, roja), para ambos pardme-
tros [50].
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Capitulo 6

Resultados.

En la primera seccién de este capitulo se muestran las constricciones obtenidas con
el programa SimpleMC para las ecuaciones de estado de la materia y energia oscuras
usando distintos modelos y datos observacionales. Después se muestra la evolucién de los
parametros de densidad de las componentes del Universo para el modelo de materia oscura
escalar con constante cosmoldgica como energia oscura usando dos algoritmos distintos

para resolver las ecuaciones diferenciales que lo describen.

6.1. SimpleMC.

El objetivo de esta seccién es mostrar constricciones halladas a las ecuaciones de estado
de la materia oscura y energia oscura para distintos modelos usando datos observacionales
y SimpleMC. Este es un programa que permite inferir los valores que pueden tomar los
parametros del modelo que se quiera estudiar usando datos observacionales (en particular
se usa para la Cosmologia). La forma en que lo hace es por medio de Cadenas de Markov
Monte Carlo (MCMC - Monte Carlo Markov Chains en inglés). La idea de este trabajo no
es estudiar detalladamente estos métodos sin embargo se mostrard la idea basica de ellos.
Considérese un proceso estocastico (proceso que pretende describir la evolucién temporal

de algiin fenémeno aleatorio) donde la distribucién de probabilidad de estados futuros solo
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depende del estado presente, a esto se le conoce como proceso de Markov. Entonces una
cadena de Markov es una serie de procesos de Markov. Por otro lado, se conoce como
Monte Carlo a cualquier algoritmo computacional que use nimeros aleatorios. Un tipo
de Monte Carlo son las MCMC. A su vez, un tipo de MCMC es el Metropolis-Hastings.
Este algoritmo permite construir una cadena donde los valores de algin pardmetro con
probabilidades posteriores mayores aparezcan con mas frecuencia en la cadena que aquellos
con menor probabilidad posterior. Sin embargo esto no evita que estos ultimos aparezcan.

El algoritmo, de forma simplificada, es

= Se comienza con el estado actual 6. Donde 6 es el parametro del modelo.
= Se genera una propuesta €' para el siguiente paso.

» Se calcula h' = (prior)(verosimilitud) de #'. Si esta resulta ser mayor que la h del
estado actual se da el paso hacia 8" y este se convierte en el estado actual. Prior es
la probabilidad del parametro 6 dados los datos y la verosimilitud es la probabilidad

de observar los datos si el modelo propuesto es cierto.

. / ’ . .
= Si A/ es menor, se calcula % y se genera un numero aleatorio entre 0 y 1, si es mayor
. / . ,
o igual que % se da el paso y 6’ es el nuevo estado actual. Si el niimero es menor que
h/

7 se descarta ¢ y se reinicia el método.

De esta forma se tienen cadenas con lo valores que pueden tomar los parametros del modelo
y sus respectivas probabilidades. Entonces, en las figuras que se mostraran a continuacion
se hace el ajuste de estos datos mostrando cudl es el valor mas probable que pueden tomar

los parametros. La forma en que se corre SimpleMC sera presentado en los apéndices.

6.1.1. Modelo con ecuacion de estado variable para materia os-

cura mas constante cosmolégica.

Se considera el modelo ACDM pero se permite que la ecuacién de estado de la materia

oscura varie. El cédigo usa los datos observacionales de Supernovas, BAOs y Fondo Césmico
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de Microondas para ajustar los parametros de la ecuacion

— = 0a? + Qa0 1 Q0™ 4+ Neutrinos + (1 — Q). (6.1)

Donde wpy, es el parametro que se agrega para que la ecuacion de estado de la materia

oscura varie (Véase (12.60))).

— wDM

—0.0050—0.0025 0.0000 0.0025 0.0050 0.0075 0.0100
Wpm

Figura 6.1: Se presenta el ajuste hecho a los datos obtenidos por SimpleMC para el pardame-

tro wpyy.

En la figura se presenta el ajuste de los datos para el parametro wpy, usando
SimpleMC. Este iltimo también proporciona el mejor ajuste y se tiene que este valor es
wpy = 1.61 x 1073, con o,py = 2.15 x 1073, Esto significa que la materia oscura se
puede comportar como polvo, pues recordemos que la ecuacion de estado para este tltimo
es w = 0 y este valor estd dentro del rango de 1-o. Para este modelo se obtuvo x? = 46.59.
Para realizar el ajuste de estos datos y de las siguientes secciones se usa la libreria getdist

de python la cual esta hecha para analizar MCMC.
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Parametro | Mejor ajuste | o Mejor ajuste ACDM | o

o 30x 1070 [ 8.1x1073|3.0x 10" 8.0 x 1073
Qyh? 2.3 x 1072 3.4x107%|22x 1072 2.7 x 107*
h 6.8 x 107! 78 x 1073 | 6.8 x 1071 6.4 x 1073

Tabla 6.1: En esta tabla se muestra el mejor ajuste para los pardametros de densidad de
materia, bariones y la constante de Hubble usando este modelo y se compara con los

obtenidos para ACDM.

6.1.2. Primer modelo con ecuaciéon de estado variable para ma-

teria oscura y parametrizacion CPL para energia oscura.

En este modelo se permite variar la ecuacion de estado de la materia oscura de la
misma forma que en la seccién anterior. También se varia la ecuacion de estado de la
energia oscura usando la parametrizacion CPL, donde se propone que esta no es constante
cosmoldgica sino que tiene dindmica. En la presente seccién se permite variar solamente
el primer pardmetro mientras que el segundo se ha dejado fijo en cero. La ecuacién que se

ajusta es

= Ma T+ Qa4 Quaeno) Q) a™t + NuContrib + (1=, — e, (6.2)

¢ = g 3 Hwotwa) o—3wa(l-a) (6.3)

wyro es el parametro para la materia oscura mientras que wy y w, son los parametros
para energia oscura.
En las figuras (6.2/ a) y (6.2 b) se muestran las curvas de ajuste para las ecuaciones

de estado de materia y energia oscuras. El mejor ajuste obtenido es w0 = 8.59 x 1074

o4



—— WwMO — W

—0.006 —0.003 0000 0003 0006 0009 —120 -112 -104 -096 —088 —0.80
Wpmo W

Figura 6.2: a) En la figura de la izquierda se presenta el ajuste para el pardmetro wyo
correspondiente a la materia oscura. b) En la figura de la derecha se muestra el ajuste para

wy correspondiente a la energia oscura.

—0.80- BBAO+Planck+SN

—0.88 1

g —0.96 1

—1.04 -

—1.12

—1.20 1

—0.006 —0.003 0.000 0.003 0.006 0.009
Wpno

Figura 6.3: En esta gréafica se presenta la relacién entre los pardmetros wy;o de materia

oscura y wy de energia oscura.
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para la materia oscura con ouy0 = 2.4 x 1073, esto significa que se puede comportar
como polvo. Para la ecuacion de estado de la energia oscura, el mejor ajuste se tiene en
wy = —0.98 donde 0,9 = 5.9 x 1072, Es decir, se puede tener un comportamiento de
constante cosmolégica (la ecuacién de estado para esta ultima es wy = —1 y este valor
estd en el rango de 1-0). La figura representa las regiones de confianza para ambos
parametros. Los contornos representan regiones de 1,2-0. Estas regiones contienen otros
valores que pueden tomar los pardmetros y que también servirian para explicar el modelo.
Las lineas punteadas corresponden a polvo (linea vertical) y a constante cosmolégica (linea

horizontal). Para este modelo se tiene x? = 46.47.

Parametro | Mejor ajuste | o Mejor ajuste ACDM | o

o 30x 1070 [ 1.0x 102 3.0x 10" 8.0 x 1073
Q02 26x 1072 | 3.6x 107% | 2.2 x 1072 2.7 x 1074
h 6.8 x 107! 1.1 x1072 | 6.8 x 1071 6.4 x 1073

Tabla 6.2: En esta tabla se muestra el mejor ajuste para los pardmetros de densidad de
materia, bariones y la constante de Hubble usando este modelo y se compara con los

obtenidos para ACDM.

6.1.3. Segundo modelo con ecuacién de estado variable para ma-

teria oscura y parametrizacion CPL para energia oscura.

Es el mismo modelo que en la subseccién anterior con la diferencia de que si se permite
variar el segundo parametro para la ecuacién de estado de la energia oscura (parametriza-
cién CPL).

En las figuras a), b) v (6.4 ¢) se presentan los ajustes para las ecuaciones de
estado de materia y energia oscura. Para la primera se tiene que el valor de mejor ajuste

es wyo = 3.29 x 1073, con oupo = 3 x 1073, Para energfa oscura se tiene wy = —0.92,
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— wMO — w

—0.008 —0.004 0000 0004 0008 0.012 120 -105 -090 —075 —0.60
Wpmo Wop

- Wwa

24 -18 -12 -06 00 06 12
Wa
Figura 6.4: a) En el lado superior izquierdo se presenta el ajuste hecho a los datos obtenidos
por SimpleMC para el parametro wy;o correspondiente a la materia oscura. b) En el lado
superior derecho se tiene el ajuste para wy de energia oscura. ¢) En el lado inferior se

muestra el ajuste para w, de energia oscura.
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Figura 6.5: a) Arriba a la izquierda se presenta la relacién entre wy;o de materia oscura y
wy de energia oscura. b) Arriba a la derecha se muestra la relacién entre los wy;o de materia

oscura y w, de energia oscura. ¢) Abajo se presenta la relacién entre los tres pardmetros.
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con o0 = 1.1 x 107, y w, = —0.42, con 0, = 5.5 x 1071, Este 1ltimo valor significa que
la energia oscura podria presentar dindamica. Sin embargo, y como puede verse en la figura
(6.4 ¢), el ajuste no es muy bueno debido a que es probable que se necesite obtener mas
datos para este parametro o bien, que el tamano del paso en la cadena no sea el adecuado.
En la figura a) se muestra la relacién entre la ecuacion de estado de la materia oscura
y el primer parametro de la ecuacién de estado de la energia oscura. Mientras que en
la figura b) se ve la relacién entre la ecuacién de estado de la materia oscura con
el segundo parametro de la energia oscura. En ambas figuras, se muestran las regiones
de confianza para 1,2-0. La linea punteada vertical representa el caso en que la materia
oscura se comporta como polvo. Las lineas punteadas horizontales representan los valores
que deben tomar los parametros de la energia oscura para que esta tultima se comporte

como constante cosmoldgica. Con y? = 46.10.

Parametro | Mejor ajuste | o Mejor ajuste ACDM | o

Qm 3.0 x 1071 1.1 x 1072 | 3.0 x 107! 8.0 x 1073
Qph? 2.2 x 1072 3.5 x 1074 | 2.2 x 1072 2.7 x 1074
h 6.7 x 1071 1.1 x1072 | 6.8 x 1071 6.4 x 1073

Tabla 6.3: En esta tabla se muestra el mejor ajuste para los parametros de densidad de
materia, bariones y la constante de Hubble usando este modelo y se compara con los

obtenidos para ACDM.

6.1.4. Modelo con ecuaciéon de estado variable para materia os-

cura mas modelo de energia oscura temprana.

Se modifica el modelo Early Dark Energy [50] donde se considera que la energia oscura
tiene una contribucién no despreciable en edades tempranas del Universo. Se permite que

la ecuacién de estado de la materia y energia oscuras varie. También se varia el parametro
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de densidad de la energia oscura en edades tempranas. La ecuacion que se ajusta es

H? _ Qa4 05 a”*t+w0) 4 O ja™
Hg 1— Qd(a)

(6.4)

Donde Q9 y Q9 son los pardmetros de densidad de bariones y materia oscura, respecti-
vamente, al dia de hoy. Mientras que QY lo es para materia oscura y bariénica juntas. wyso
es la ecuacién de estado para la materia oscura. Q0,, representa el parametro de densidad

de los neutrinos relativistas y fotones en la actualidad. Y

QY — Q% (1 — a=30)
QY + QY a—3wo

Qu(a) = + Q5 (1 —a™). (6.5)

En la expresion anterior 2§ representa el parametro de densidad de la energia oscura
en edades tempranas del Universo. y wy es la ecuacién de estado para la energia oscura en
el presente.

En las figuras a)y b) se muestran los ajustes para las ecuaciones de estado
de la materia y energia oscura respectivamente. El valor de mejor ajuste para la ecuacién
de estado de la materia oscura es wyo = 3.59 x 10™* con o0 = 6.5 x 1073. Mientras
que para la ecuacién de estado de la energia oscura se tiene que el valor de mejor ajuste
es wy = —0.98 y 0,0 = 7 X 1072, estos valores sugieren que constante cosmoldgica es un
comportamiento que puede presentarse. En la figura c) se muestra el ajuste para el
parametro de densidad de la energia oscura a edades tempranas del Universo. El valor de
mejor de juste es Qg = 2.3 x 1072 donde oqq. = 3.7 x 1072. Por otro lado, en la figura
a) se presenta la relacién entre las ecuaciones de estado de materia oscura y energia oscura.
En la b) se muestra la relacién entre la ecuacién de estado de la materia oscura y el
parametro de densidad de la energia oscura para edades tempranas. Los contornos definen
a las regiones de confianza para 1,2-0. Y en la figura ¢) se muestra la relacién entre
los tres pardmetros. Para este modelo se tiene x? = 46.69.

Puesto que se obtuvo que la materia oscura se comporta como polvo para los modelos

aqui estudiados, se busca una alternativa a AC' DM en la cual se tenga el comportamiento
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Figura 6.6: a) En el lado superior izquierdo se presenta el ajuste para el pardmetro wyso
de la materia oscura. b) Arriba a la derecha se muestra el ajuste para wy correspondiente
a la energfa oscura. ¢) Abajo se presenta el ajuste de Oy, correspondiente a la densidad de

energia oscura en edades tempranas del Universo.
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Figura 6.7: a) Arriba a la izquierda se presenta la relacién entre wy;o de materia oscura
y wp de energia oscura. b) En el lado superior derecho se muestra la relacion entre wyo
de materia oscura y Og4, para la energia oscura a edades tempranas del Universo. ¢) Abajo
se presenta la relacion entre los parametros wy;o de materia oscura, wg y Oy de energia

oscura.
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ya mencionado, en particular se estudiara el modelo de materia oscura escalar.

Pardametro | Mejor ajuste | o Mejor ajuste ACDM | o

Qun 3.0 x 1071 1.0 x 1072 | 3.0 x 107* 8.0 x 1073
Qph? 22x 1072 [3.6x 107" |2.2x 1072 2.7 x 1074
h 6.8 x 107" | 1.1x107?|6.8x 107" 6.4 x 1073

Tabla 6.4: En esta tabla se muestra el mejor ajuste para los parametros de densidad de

materia, bariones y la constante de Hubble usando este modelo y se compara con los

obtenidos para ACDM.

6.2. Materia oscura escalar (SFDM).

Puesto que se obtuvo que la materia oscura se comporta como polvo para los modelos
anteriores, se busca una alternativa a AC DM con el mismo comportamiento, en particular
se estudiara el modelo de materia oscura escalar. Se estudian dos métodos distintos para

resolver el sistema de ecuaciones diferenciales que describe al modelo SFDM.

1. En el primer método, el cambio de variables usado permite observar las oscilaciones
del campo escalar, como son muy bruscas se usa el método Adams-Bashforth-Moulton
de orden 4 (ABM4) para resolver las ecuaciones. Las condiciones iniciales son los
valores que tienen en la actualidad los parametros de densidad de las componentes

del Universo. Se resuelve el sistema del presente al pasado.

2. Mientras que en el segundo, se usa un cambio de variable distinto de tal forma que
se evitan las oscilaciones del campo escalar. Esto permite que Runge-Kutta 4 sea
suficiente para resolver el sistema. Se usan los valores actuales de los pardmetros de
densidad para hallar las condiciones iniciales en tiempos tempranos y asi resolver el

sistema desde el pasado hasta nuestros dias [49)].
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Aunque la evolucién de los parametros de densidad considerando campo escalar con
el potencial %m2¢2 ya ha sido estudiada y existen codigos para resolverlo en distintos
lenguajes de programacion, se estudia este problema con un cédigo hecho en Python con
la idea de incluirlo en SimpleMC para hallar constricciones a la masa del campo escalar.
Comparando los algoritmos ya descritos se quiere hallar cual de los dos es mas rapido para

que, al incluirlo a SimpleMc, la busqueda de restricciones al modelo sea la 6ptima.

6.2.1. SFDM usando el método de Adams-Bashforth-Moulton de

orden 4.

Se considera que las componentes del Universo son campo escalar como materia oscura,
radiacion, bariones y constante cosmoldgica como energia oscura. El campo escalar se

comporta como un fluido perfecto cuyo tensor de energia-momento estda dado por

T} = diag (—p,p,p.p) - (6.6)
Donde p es la densidad de energia y p es la presion. Los fluidos perfectos obedecen la

ecuacion de estado

b = wp. (6.7)
Para campo escalar se tiene
_ 0
po = SHV©) (63)
Py = % —V(¢) (6.9)

Como se se mencioné en la seccién [5.3 suele agregarse un potencial que depende del

campo escalar V(¢), en este trabajo se considera

V(g) = sm*¢”, (6.10)



y que el campo escalar es real.

Se parte de las ecuaciones de Klein-Gordon, Friedmann y continuidad

2
¢+3H¢—H+%§b¢) 0 (6.11)
H? — 87;G( 4= ¢ +V(¢)) = 0 (6.12)
g +4Hp, = 0 (6.13)
py+3Hp, = 0 (6.14)
s = 0. (6.15)

Donde p., corresponde a radiacion, p, a bariones y py a constante cosmolégica. Para re-
solver este sistema de ecuaciones se considera que ¢ = ¢(t) y que el Universo es homogéneo

e isotrépico. Se define la masa de Planck como

1
2
m, = g (6.16)
Y
1
2
= . 1
5= oo (617)
Y se hacen los siguientes cambios de variable
v = B¢, (6.18)
s
y = V(). (6.19)
B
z = \/vaﬁ, (6.20)
b = 2pb§. (6.21)

Donde x corresponde a la parte cinética del campo escalar y y a la parte potencial, z
a radiacion y b a bariones. Con ¢ = Hq', donde ¢ = . La restriccion para las variables

anteriores es
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P+ PN =1 (6.22)

De lo anterior, el sistema de ecuaciones diferenciales a resolver es

3
¥ = -3z+ §Hx — sy (6.23)
3
y = §Hy + sx (6.24)
3 4
;3
s = §Hs (6.26)
ro— 3w (6.27)
= 5 .
3
b = 3 (IT—1)b (6.28)
Donde
4
1 =227 + 522 + b7 (6.29)
Se ha introducido la variable s = % como control de la dindmica de H. H La relacion

entre todas estas nuevas variables y los parametros de densidad es

Qy = 2%+y (6.30)
Q, = 2 (6.31)
Qp = 12 (6.32)
Q = b (6.33)

Para resolver el sistema de ecuaciones ([6.23]) se hizo un programa en python usando
el método Adams-Bashforth-Moulton de orden 4 (ABM4), que es un algoritmo predic-
tor/corrector, debido a que es més eficiente para resolver sistemas que no son bien compor-

tados como en este caso. Para resolver el sistema de ecuaciones se usaron como condiciones

1La justificacién de este pardmetro estd dada en [48].
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iniciales los datos de WMAP ano 5 y 7 (el subindice cero significa que estos valores son al

dia de hoy) [2]

Qo = 0.2295 (6.34)
Q5 = 0.00043 (6.35)
Q0 = 0.000043 (6.36)
Qno = 0.73 (6.37)
Qo = 0.04 (6.38)

Para la variable s se consider6 el valor de 1000.

En la figura a) se presentan las partes cinética y potencial del campo escalar, donde
se ha reducido la resolucion de estas para poder observar las oscilaciones que presentan
y como quedan cubiertas por una envolvente resultante de sumar ambas contribuciones.
Luego, en la figura b), se muestra la evolucién de los parametros de densidad pa-
ra radiacién, campo escalar, constante cosmoldgica y bariones. El tiempo que tarda este
algoritmo en resolver el sistema de ecuaciones diferenciales es 7.7s. En la figura se
compara el resultado de SEDM con AC DM, puede observarse el mismo comportamiento
en ambas graficas. Esto sugiere que materia oscura escalar es buen sustituto para materia
oscura fria pues es capaz de mimetizarlo.

El siguiente paso fue modificar el cédigo de modo que se resuelve el mismo sistema
de ecuaciones sin embargo no se considera un tnico valor inicial para la masa del campo
escalar. El cédigo recibe un arreglo con distintos valores iniciales para la masa de tal forma
que resuelve el sistema de ecuaciones tantas veces como valores reciba. Esto se hace con
el objetivo de estudiar cémo cambia la evolucién de los parametros al variar el valor de la
masa.

En la figura (6.10/ a) se presenta la evolucién de los pardmetros de densidad cuando
el valor de la variable s es de 10, 100 y 1000. Para s = 10 se presentan oscilaciones en

todas las componentes aunque esto no se ha observado. Para el caso s = 100 se observa
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Figura 6.8: a) En la izquierda se presentan la suma de la parte cinética y potencial del
campo escalar, y cada componente por separado. La suma de ambas contribuciones se
comporta como una envolvente para cada una de ellas. b) En la derecha se tienen los
parametros de densidad para materia oscura, energia oscura, bariones y radiacién. En el
eje horizontal se tiene el factor de escala y el eje vertical es el parametro de densidad del

campo escalar.

que la amplitud para el campo escalar disminuye mientras que el correspondiente para
bariones aumenta, en comparacion con el caso s = 1000 donde la amplitud para campo
escalar es mas grande y la de los bariones es mas pequena. También se considero el valor
s = 100000000 pero el sistema de ecuaciones diferenciales con este valor de la masa no
puede ser resuelto. Con esta modificacién al cédigo, tarda 14s en resolver el sistema cuatro
veces. Por otro lado, en la figura se presenta la ecuacion de estado del campo escalar
para los casos arriba mencionados. Debe tomarse en cuenta que en la naturaleza no se
observan estas oscilaciones sino su promedio temporal, que en este caso es cero por lo cual

se considera que el campo escalar se comporta como polvo.

68



1.0

0.8

0.6

0.2

0.0

107° 107 1074 1073 1072 107 10°

Figura 6.9: Se compara la evolucién de los parametros de densidad para SFDM (lineas séli-
das) y para ADCM (lineas discontinuas). Se observa que materia oscura escalar mimetiza

el comportamiento de materia oscura fria.

6.3. Campos escalares, otro método.

Los resultados que se presentaran a continuacion se obtuvieron usando un cédigo en
Python que estd basado en la referencia [49]. De nuevo, la idea de escribirlo en Python es
poder introducirlo a SimpleMC para poder hallar restricciones usando datos observacio-
nales. La diferencia con el método presentado en la seccion anterior es que las condiciones
iniciales que se usan son en la actualidad y se resuelven las ecuaciones diferenciales de
el presente hacia atras. Mientras que en este método se utilizan los valores actuales para
hallar los del pasado y usarlos como condiciones iniciales para poder resolver el sistema de
ecuaciones pero del pasado hasta ahora.

Se utiliza el mismo potencial V(¢) = %m%z. Sin embargo el cambio de variables para
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Figura 6.10: a) Izquierda: se presentan los parametros de densidad para materia oscura,
energia oscura, bariones y radiacién considerando s = 10 (lineas discontinuas), 100 (lineas
punteadas), 1000 (lineas sélidas). b) Derecha: se muestra solo el pardmetro de densidad
para materia oscura. En el eje horizontal se tiene el factor de escala y en el eje vertical se

tiene el término del parametro de densidad.
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w(a)
w(a)

-0.25 -0.25

-0.50 -0.50

-0.75 -0.75

| M

-1.00 -1.00

Figura 6.11: Se muestran las ecuaciones de estado del campo escalar para un tinico valor de
la masa (izquierda) y para el caso con tres valores distintos (derecha). Se pueden observar,
en ambos casos las oscilaciones del campo escalar. Para la figura de la derecha se ha bajado
la resolucién mientras que para la otra figura no. En el eje horizontal se tiene el factor de

escala y en el eje vertical se tiene la ecuacién de estado del campo escalar.
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reescribir la parte del campo escalar en las ecuaciones diferenciales es distinto. Se parte de

las ecuaciones (6.11]) y se usa

_ K9
T (6.39)
_ o
V= e (6.40)
g = 2% (6.41)

Con este cambio puede escribirse la ecuacion de Klein-Gordon como un sistema de

ecuaciones diferenciales de primer orden.

H 1
H 1
y = —RY T 3t (6.43)
H
Yy = — i (6.44)

Se ha usado ¢ = H¢q', donde ¢’ = d;%. En la seccién el cambio de variables usado
permitio observar las oscilaciones del campo escalar en sus partes cinética y potencial.
En esta seccion se pretende resolver el sistema de tal forma que estas oscilaciones no sean
observadas y se obtenga solamente la envolvente que resulta al sumar ambas contribuciones.

Para dicho fin se hace

1

r = Qisen (9) (6.45)

2
O cos (& 4
= — . 6.46
y = Qbeos (2) (6.46)
1
Donde Q2 = ';Z’;’ . De forma andloga se reescribe la constriccién de Friedmann y la

ecuacion de aceleracion
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1= > 0+9 (6.47)
J

3
7 o (1 + Wiot) - (6.48)

Donde j representa a las componentes del Universo que se consideran, en este caso

radiacion, constante cosmoldgica y bariones. Ademas

2

_ kP
o = o (6.49)
Wit = Z Qjw; + Qpws. (6.50)

J

En las expresiones anteriores w; representa la ecuacién de estado de la j-ésima compo-

nente. En particular, para el campo escalar se tiene

_P¢ $2—y2:
po w2+ Y

—cos(6). (6.51)

Con lo anterior, el sistema de ecuaciones de Klein-Gordon queda como

¢ = —3sen(d) + y (6.52)
3

Y= B (1 + wiot) h1 (6.53)

Q;ﬁ = 3 (wtot — CL)¢) Q¢ (654)

Y el sistema de ecuaciones diferenciales a resolver es
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6 = —3sen(d) +u 6.55
3

n o= 51 +we)n 6.56

Q;’ = 3 Weot — (JJ¢) Q¢ 6.57

Q = 3 o

Wtot — W

D
(@)
Nej

(

( )
Q. = 3 (Wit — wr) Qr
Q = 3

—~ ~—~ ~—~ —~ —~ ~—~ ~—~
S SR > S ¢ <
D (@)
@) oo
~— ~— ~— ~— ~— ~— ~—

Wot — Wl) Q

(@)
D
—_

Las condiciones actuales son los datos de WMAP ano 5y 7 [2]:

Vvetuat = 0.000043 (6.62)
QAactual = 0.73 (663)
Qbactual = 0.04 (664)

Las condiciones iniciales (pasado) se obtienen a prueba y error de tal forma que al resolver

el sistema se tengan los valores de arriba [49]

Q'yinicial - 099 (665)
Qpiniciat = 1.86 x 1073 (6.66)
Qviniciar = 9.8 x 1079, (6.67)

Las condiciones iniciales para las nuevas variables son calculadas por el cédigo a partir

de las expresiones dadas en la referencia [49).

2maz. . .
Him'cial M (668)
5H09$actual
Ytinicial = Dinicial (6.69)
3
Qd)actual 492 icial 9+ e !
Q inicial inicia e 4 6.70
’ l ‘ ZQ’YaCtU“l m? 9+ ezgnicial ( )

(6.71)
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El resultado que se obtiene es

SFDM

1077 1076
a
Figura 6.12: Se presentan los parametros de densidad para materia oscura, energia oscu-

ra, bariones y radiacién para m = 1072%eV (lineas discontinuas), m = 107%eV (lineas

punteadas) y m = 10~%¢V (lineas sélidas). En el eje horizontal se tiene el factor de escala.

De la figura (6.12)) se observa que usando este método se obtiene el mismo resultado

que en Sin embargo, debido a los cambios de variable presentados en esta seccion,
no se observan las oscilaciones en el campo escalar sino que tiene el comportamiento de

la envolvente. Este algoritmo tarda 84s en resolver una vez el sistema de ecuaciones. El

aumento considerable del tiempo de ejecucién se debe al método de shooting. En la figura

(6.13)) se presenta la ecuacién de estado del campo escalar con los tres valores distintos de

la masa.
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SFDM

1077 107 103 104 103 1072 1071 10°

a

Figura 6.13: Se presentan las ecuaciones de estado del campo escalar para la grafica anterior.

En el eje horizontal se tiene el factor de escala y en el vertical la ecuacion de estado.
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Capitulo 7

Conclusiones.

7.1. Restriccién de parametros usando SimpleMC.

El programa SimpleMC permite hallar restricciones de modelos cosmoldgicos usando
datos observacionales. En este trabajo se estudiaron tres modelos diferentes. En el primero
se considera materia oscura fria con constante cosmoldgica como energia oscura donde la
ecuacion de estado de la materia oscura se deja como un parametro libre para que pueda
ser ajustado con los datos de BAQO’s, Supernovas y del Fondo Césmico de Microondas. En
el segundo modelo ya no se usa constante cosmologica como energia oscura sino que se
considera la parametrizacién CPL y materia oscura fria. En el primer caso, se deja como
parametro libre la ecuacion de estado de la materia oscura y el primer parametro de la
energia oscura, el segundo se deja fijo en cero. Mientras que en el segundo caso se permite
variar, ademas de los anteriores, el segundo parametro de la energia oscura. Y el tercer
modelo corresponde a Early Dark Energy donde también se considera materia oscura fria,
se dejan como parametros a ajustar las ecuaciones de estado de energia y materia oscuras, y
el parametro de densidad de la contribucion que la energia oscura tiene en edades tempranas
del Universo.

Para el primer modelo (seccién se obtuvo que la materia oscura puede compor-

tarse como polvo pues la ecuacién de estado de este ultimo (w = 0) cae dentro del rango

7



del mejor ajuste obtenido.

Para el primer caso del segundo modelo (seccién, también se obtuvo que la materia
oscura puede comportarse como polvo. Respecto a la energia oscura, el ajuste hecho a su
ecuacién de estado sugiere que puede ser constante cosmoldgica. Se hallé que si existe
una correlacién entre ambos pardmetros. Para el segundo caso (seccién también se
encontro que la materia oscura puede ser polvo. Si se observa la grafica c) se tiene que,
para que la materia oscura se comporte como polvo (linea vertical) y la energia oscura como
constante cosmoldgica (linea horizontal), wa (segundo pardametro del modelo CPL) debe
ser cero (color naranja). Sin embargo se tiene que puede tomar valores distintos de cero.
Esto indica que la energia oscura puede presentar dindmica y no ser constante cosmolégica.
Aun deben usarse mas datos y ajustar el tamano de los pasos en las cadenas de Markov
para tener un mejor ajuste de este parametro. Se observa que existe correlacién entre los

tres parametros ajustados.

Para el tltimo modelo (seccién se obtuvo también que la materia oscura se puede
comportar como polvo. Mientras que el ajuste de la ecuacién de estado para la energia
oscura sugiere que, al menos en el presente, esta se comporta como contante cosmolégica.
También se obtuvo que la contribucion de la energia oscura en edades tempranas del

Universo es pequena.

Como en los modelos anteriores se tiene que la materia oscura se comporta como polvo
se buscé una alternativa a ACDM donde esta tuviera el mismo comportamiento. Por éso
se estudio el modelo de materia oscura escalar. Por otro lado, como la energia oscura no
es necesariamente constante cosmoldgica, se deben estudiar otros modelos donde se tenga
dinamica. Un ejemplo de ellos es en donde también se considera que la energia oscura es

un campo escalar.
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7.2. Materia oscura escalar.

Se usaron dos métodos distintos para hallar la evolucién de los parametros de densidad.
El primero de ellos es resolver el sistema de ecuaciones diferenciales usando el método pre-
dictor/corrector Adams-Bashforth-Moulton de orden 4. Python tiene muchas funciones ya
incluidas que resuelven ecuaciones diferenciales (por ejemplo odeint) sin embargo estas no
fueron capaces de resolver el sistema para materia oscura escalar debido a las oscilaciones
que el campo presenta. Se consideraron como componentes del Universo materia oscura
escalar, radiacién, bariones y constante cosmoldgica como materia oscura. Las condiciones
iniciales fueron los valores que tienen estos parametros el dia de hoy y el sistema de ecua-
ciones se resolvio del presente hacia atréas. El potencial que se usé fue %ngzﬁ?. Se obtuvo que
tanto la parte cinética como la potencial del campo escalar presentan oscilaciones a lo largo
de toda su evolucion. Sin embargo estas se anulan cuando se suman ambas contribuciones y
solo queda la envolvente cuyo comportamiento es similar al que presenta la materia oscura
en el modelo ACDM. Esto significa que SF DM puede ser un buen sustituto del modelo

cosmolégico estandar.

Luego, se presenta una modificacion del cédigo. El método para resolver el sistema de
ecuaciones diferenciales es el mismo, la diferencia radica en que ahora se recibe un arre-
glo con diferentes valores para la masa del campo escalar con el fin de estudiar como se
comporta el sistema con distintas masas. El cédigo ain es burdo pues los valores que se
usaron fueron arbitrarios. Sin embargo, se hallé que cambiar los valores afecta considera-
blemente la evolucion de los parametros de densidad pues se observd que para algunos los
parametros de la radiacion y de los bariones mostraban oscilaciones al igual que el campo
escalar aunque esto no se observa en la naturaleza. Esto nos lleva a descartar este valor
de la masa. Por otro lado, para otros valores solo se encontraron ligeras alteraciones como
que las graficas solo se movian hacia la izquierda. También se hallé que para valores de la

masa muy grandes no es posible resolver el sistema de ecuaciones.

Por otro lado se estudié un método diferente basado en la referencia [49]. La idea de
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este método es usar los valores que tienen los pardametros de densidad en la actualidad para
hallar los que tuvieron en el pasado para usarlos como condiciones iniciales y asi resolver las
ecuaciones para SF DM desde el pasado hasta nuestros dias. Ademas, se hace un cambio
de variable distinto al usado en el primer algoritmo de tal forma que las oscilaciones del
campo escalar puedan ser evitadas, esto permitié que el sistema fuera resuelto usando
unicamente Runge-Kutta de orden 4. Es por esto que en la grafica la materia oscura solo
se tiene la envolvente. La evolucién de los parametros de densidad que se obtiene es la
misma que en el modelo anterior. La idea de probar ambos métodos es encontrar cudl de
los dos es el mas rapido en términos computacionales pues el siguiente paso es implementar
el modelo SFDM en el programa SimpleMC considerando que la masa del campo escalar
es un parametro que puede ser restringido usando datos observacionales. Python permite
conocer el tiempo de ejecucién de los codigos. Usando un procesador Intel inside CORE
i5 y una memoria RAM de 8 GB para ambos algoritmos se obtuvo que el usado en la
seccién [6.2.1] cuando se considera un solo valor de la masa tarda 7.7s. El algoritmo con la
modificacién se ejecutd con cuatro valores y tardé 14s en resolver y graficar cuatro veces el
sistema. Por otro lado, el segundo algoritmo presentado resuelve el sistema de ecuaciones
para un tunico valor de la masa. El tiempo que tarda es 84s, esto debido al método de
shooting con el que se hayan los valores de los parametros de densidad en el pasado pues
debe ejecutarse tantas veces sean necesarias para hallar los valores mas éptimos. Esto lo
hace muy lento comparado incluso con la modificacién que resolvio el sistema cuatro veces.
Puesto que con ambos algoritmos se obtienen los mismos resultados, se concluye que el

método ABM4 es més rapido.

» La diferencia principal entre los métodos es el cambio de variables. En el primero
se pueden observar las oscilaciones (bruscas) del campo escalar mientras que en el

segundo, con las nuevas variables, se evitan.

= Lo anterior hace que sea necesario implementar ABM4 para resolver el sistema en el

primer método. Mientras que para el segundo es suficiente usar RK4.
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= El primer método resuelve el sistema de ecuaciones diferenciales de forma mas rapida
que el segundo debido a que este tultimo tiene el algoritmo extra para hallar las

condiciones del campo escalar en el pasado.

= Para usar el primer método solo se necesita conocer los valores actuales de los parame-
tros de densidad que pueden ser obtenidos de los experimentos. Mientras que para el
segundo método, ademas de los anteriores, se deben hallar por prueba y error los valo-
res a tiempos tempranos del Universo tales que al resolver las ecuaciones diferenciales

se obtengan los valores en el presente.

= El primer método solo puede resolver el sistema para valores pequenos de s. Por
ejemplo, no puede resolver s = 108 pero si s = 10°. En caso contrario, el segundo

método si admite valores grandes de s pero tiene problemas con mas pequenos.
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Capitulo 8

Perspectivas.

El trabajo a futuro es implementar el algoritmo de la seccién en SimpleMC para
restringir el valor de la masa del campo escalar usando datos observacionales. Ademas de
probar potenciales distintos. También se pretende agregar un nuevo campo escalar que
represente a la energia oscura y estudiar cémo evolucionan los parametros de densidad
cuando estos campos interactian entre ellos y cuando no lo hacen. Es decir, estudiar
modelos de unificacién entre materia y energia oscura.

Por otro lado, también se desean estudiar las ecuaciones de estado de la materia y
energia oscura para otros modelos, en particular aquellos donde estas tienen interaccion.
Asi como modelos de Early Dark Energy con distintos potenciales. Ademas se planea repetir

los ajustes utilizando los datos recién liberados de la colaboracion Planck 2018.
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Apéndice A: SimpleMC.

SimpleMC es un codigo de Cadenas de Markov Monte Carlo que permite hallar esti-
maciones de parametros cosmologicos. Fue escrito por Anze Slosa y José Vazquez. Permite
agregar modelos cosmologicos o modificar los que ya trae por defecto al agregar nuevos
pardmetros. Puede descargarse desde https://github.com/ja-vazquez/SimpleMC. Para
usarlo debe tenerse Python 2.7 (con Python 3 se tienen problema debido al cambio de sin-
taxis) y pip, este ultimo permite instalar de forma sencilla las librerias que pudieran hacer
falta para correr SimpleMC. También es necesario tener instalado Jupyter Notebook.

Para correrlo se debe entrar, desde la terminal, a la carpeta donde esté la subcarpeta
Run. Luego debe ejecutarse

= python Run/driver.py phy Modelo Datosl + Datos2 + ...

Por ejemplo, si se desean ajustar los pardmetros del modelo ACDM (ya incluido por
defecto) con los datos de BAO’s y del Fondo Césmico de Microondas (Planck) se debe

escribir:
= python Run/driver.py phy LCDM BBAO-Planck

Esto generard las cadenas de Markov cuyo resultado se guardara en la carpeta chains
con el nombre (para este ejemplo): LCDM_phy_BBAO+Planck_1.txt. La estructura de este

archivo, donde se guardan los datos, es
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weight (peso del valor) like (-log likelihood) pardmetrol pardmetro2

A partir de la tercer columna se guardan los valores para los pardmetros del modelo
que se desea ajustar. SimpleMC ya tiene algunos nombres reservados para parametros por

defecto:

» Obh2 — Pardmetro de densidad de bariones multiplicado por h?.

s Om — Pardmetro de densidad de Materia Oscura més bariones més neutrinos ma-

Sivos.
= Ob — Parametro de densidad de bariones.
= h — Constante de Hubble.
= Nnu — Numero de especies masivas de neutrinos.
= mnu — Cota de la suma de las masas de neutrinos.
= Ok — Parametro de densidad de curvatura.

= w, wa — Pardmetros de la ecuacion de estado de la energia oscura bajo la parame-

trizacion CPL.

wDM — Parametro de la ecuacion de estado de la materia oscura escalar.

Sin embargo pueden agregarse tantos parametros como necesite el modelo. Por ejemplo,

para los modelos presentados en este trabajo, se agrego6 el parametro
» wMO — Parametro de la ecuacion de estado de la materia oscura escalar.

Para esto fue necesario modificar los modelos originales. Para saber como modificar un
modelo cosmoldgico o crear uno nuevo, es suficiente con abrir el cédigo (en Python) de

alguno de los modelos predeterminados de SimpleMC, estan en la carpeta models. Sélo se
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debe definir el pardametro nuevo y agregarlo en la parte correspondiente en el cédigo. Por
suerte los cédigos de los modelos estan bien estructurados y en cada seccién se especifica
qué debe agregarse. Luego debe modificarse la seccién que corresponde a las ecuaciones del
modelo. Por ejemplo, para el modelo de materia oscura variable y parametrizacion CPL
aqui mostrado se tomé como base el modelo owa0CDMCosmology.py, se definié un nuevo
parametro que seria la ecuaciéon de estado para materia oscura y se modificé la funcién
que contiene la escuaciones de tal forma que se agregd la ecuacién de estado variable para
materia oscura. El nuevo parametro también debe ser definido en el archivo ParamDefs.py
(que también estd en la carpeta models), para realizar esto basta con seguir la sintaxis de
como fueron definidos los parametros por defecto. Ademas, el nuevo modelo debe agregarse
al archivo RunBase.py dentro de la carpeta Run donde se le pondra un nombre corto y este
serd asociado con el archivo que lo contiene. Por ejemplo, para llamar al modelo ACDM
se escribe LCDM vy al ejecutarse, se llama al archivo LCDMCosmology.py.

Para analizar los datos, SimpleMC cuenta con un programa especial. Este se encuentra
en la carpeta getdist, se llama dr12_constraints.ipynb y debe abrirse con jupyter note-
book. Ahi se encuentran un montén de herramientas para poder hacer los ajustes de los
datos obtenidos al ejecutar SimpleMC. Es importante mencionar que este notebook utiliza
en particular la libreria getdist pues esta permite analizar datos cuando son obtenidos por
medio de cadenas de Markov Monte Carlo. Lo tnico que debe hacerse es especificar la di-
reccion en la que estan guardadas las cadenas. Este notebook cuenta con muchos ejemplos
de lo que se puede hacer con los datos (incluso graficarlos). Sélo es necesario revisarlos,

aplicarlos a nuestros datos y disfrutar.
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Apéndice B: Ecuaciones diferenciales

para SFDM 1.

A continuacién se muestra el proceso para llegar al sistema de ecuaciones diferenciales

de la seccion [6.2.1} Se parte de las ecuaciones de Klein-Gordon, continuidad y Friedmann

. . 2 dv
¢+3H¢—%+% 0 (8.1)
p+3H(1+w)p = 0 (8.2)
H? — ? (,0 - %452 - V(qb)) = 0. (8.3)

Luego, se considera que ¢ = ¢(t) y que el Universo es homogéneo e isotrépico. Con lo
anterior la ecuacion de Klein-Gordon se reduce a
dv(¢)

Aplicando el cambio de variable ¢ = H¢q', donde ¢ = d;%, se puede reescribir l)
como
H' 1 dv
! 3+—=|¢ +—=—=0. 8.5
¢+(+H)¢+H2¢ (8.5)
Por otro lado, el parametro de densidad para el campo escalar esta dado por

81G
V(). (3.6)




Se define la masa de Planck como

Y
1
ﬁ26m2 (88)

Con lo anterior podemos reescribir (8.6) como

V(e
0, = ¢ + 25202, (8.9
Se hace el siguiente cambio de variables
x = B¢, (8.10)

Y= ngV(gb). (8.11)

Donde x corresponde a la parte cinética del campo escalar y y a la parte potencial.

Esto nos da las ecuaciones

y' = —%y + %%%x, (8.12)
z' + (3+%)x+%%:0. (8.13)
Considerando el potencial se reescriben las ecuaciones anteriores como
y = —%’y + %x, (8.14)
¥ =— (3 + %,) T — %y (8.15)



Por otro lado, se tiene que la densidad de cualquiera de las componentes cumple

p=-3H(1+w)p (8.16)

Donde w es la ecuacién de estado. Si se hace v =1+ w y se usa ¢ = H¢q' se reescribe

la expresién anterior como

= =3yp. (8.17)

La expresion (8.17]) es general, es decir, se cumple para todas las componentes. Sélo es
necesario especificar el valor de w y por lo tanto de v para obtener la ecuacién diferencial
de dicha componente. Por ejemplo, para radiacién debe sustituirse w = % yy= %. Para

simplificar aiin mas las ecuaciones se hara el cambio de variable

z2=4/2 ﬁ (8.18)
H
Con esto se reescribe (8.17)) como

3 H
/
- 2 1
z 517~ A (8.19)

Por otro lado se tiene

_87rG
3

H? (p + %gz%? + V(¢>)) . (8.20)

Usando los cambios de variable anteriores se reescribe esta ecuacion como

%’ =-3 (%22 + x2) : (8.21)

Para el caso de constante cosmoldgica se usa la variable [ y para bariones se usa b. La

restriccion para las variables anteriores es

Py + 2+ P+ =1 (8.22)
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Como la variable % no es completamente auténoma porque H es un parametro externo

entonces, para poder cerrar el sistema de ecuaciones, se agrega el parametro s dado p01E|

m
= 8.23
5= (8.23)
La ecuacién diferencial para s es
Hl
= —s5—. 8.24
s 54 (8.24)
De lo anterior, se obtiene la relacién
s’ H 3
N — 8.25
S H 2 ( )
Donde
2 45 9
I1=2x —i-gz + 0. (8.26)
Por lo tanto, el sistema de ecuaciones diferenciales a resolver es
, 3
¥ = —3xr+ §Hx — sy (8.27)
3
y = §Hy + sx (8.28)
3 4
"= —(II—-= 8.29
¢ = 3 (n-3) (5.20)
, 3
s = §Hs (8.30)
, 3
3
Vo= > (IT—1)b (8.32)

La relaciéon entre todas estas nuevas variables y los parametros de densidad es

!Para revisar la justificacién de este parametro puede verse la referencia [48].
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Apéndice C: Método ABMA4.

Es un método que se usa para aproximar funciones por medio de polinomios. Los
métodos de Euler, Taylor y Runge-Kutta , por ejemplo,son métodos de un paso pues para
calcular el valor en el punto actual solo se necesita conocer el valor en el ultimo punto
anterior. El método ABM se denomina multipaso porque requiere conocer varios valores
previos al punto actual antes de calcularlo. Si se consideran tres puntos anteriores entonces
el grado del polinomio con que se va a aproximar la funcion es cuadratico. En este trabajo se
utilizo el método ABM4 por lo tanto se necesitan conocer los cuatro primeros pasos y esto
dara un polinomio de orden cubico. Los métodos de Adams se dividen en dos grupos: el de
Adams-Bashforth (método explicito) de n pasos y el de Adams-Moulton (método implicito)
de n pasos. La idea del primero es usar un polinomio que pase por n puntos. Mientras que la
idea del segundo es usar un polinomio que pase por n+1 puntos. Suelen combinarse ambos
métodos para tener mejores aproximaciones. La combinacién de un método explicito y uno
implicito del mismo orden se llama método predictor corrector.

La férmula predictora (Adams-Bashforth) de cuarto orden es

. h
Yir1 =Yt 5 (55f; = 59fi—1 +37fia — 9fi—s) - (8.37)

Y la féormula correctora (Adams-Moulton) de cuarto orden es

h
Yiy1 = Y; + ﬁ (9]7;1 +19f; = 5f;_1 + fz;g) . (8.38)
Donde f es la funcién que se desea aproximar, f; = f(ti,y), fia = f (tiﬂ,y;jrl).
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Primero se usa el predictor y luego el corrector. Como se usé un método de cuarto orden,
se necesitan conocer los cuatro primeros valores de la funciéon. Para dicho fin se utiliza el

método de Runge-Kutta de cuarto orden.
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