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Resumen

En este trabajo se estudia un modelo cosmolégico en el cual se asume que la componente de
materia oscura en el universo esta formada por una fraccion de materia oscura fria estable y una
de materia oscura fria inestable que decae muy lentamente a particulas relativistas. El objetivo
es estudiar los efectos que produce la presencia de materia oscura inestable en el proceso de la
formacion de estructuras a grandes escalas descrito a partir de la teoria de perturbaciones lineales.
Particularmente, el estudio se enfoca en describir las distorsiones en el espacio de redshift las
cuales se cuantifican a partir de la funcion de crecimiento asociada a las perturbaciones lineales
de velocidad. A partir del método de la matriz de Fisher y de considerar dos modelos con este
tipo de materia oscura, cada uno con distintos datos observacionales: el primero de ellos us6 datos
del efecto Kaiser a patrir del factor de crecimiento de las perturbaciones, fog y el segundo utilizo
mediciones parametro de Alcock-Paczynski. Se estimaron cotas de los parametros de la materia
oscura inestable para ambos modelos, los cuales son su tiempo de vida 744, y la fracciéon de materia
oscura fria que decae, agqm, . Para el primer modelo se obtuvo 744, > 0,00642 tgr v aggm < 0,01211,

mientras que para el segundo la cota reportada es Tgqm > 545,68 tgy v agam = 1.
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Introduccion

El paradigma cosmologico actual esta dado por el modelo de concordancia, o también llamado
modelo ACDM, A por una constante cosmoldgica que en este caso juega el papel de energia oscura,
permitiendo la expansion acelerada del universo; y CDM por materia oscura fria (o cold dark
matter por su nombre en inglés), la cual comprende aproximadamente el 23 por ciento del total de
la materia y energia contenidas en éste, y ésta a su vez es solo el 5 por ciento del total de materia
no relativista en el universo. Comprender su naturaleza es uno de los méas grandes problemas de la
cosmologia y de la fisica en general, dando origen al problema de la materia oscura. A pesar de eso,
se tienen numerosas evidencias observacionales de su existencia, por ejemplo las curvas de rotacion
de las galaxias espirales, la distorsion de la trayectoria de la luz por medio del efecto de lentes
gravitacionales o mediciones de las abundancias de elementos ligeros primordiales en cimulos de
galaxias. Sin embargo, hay otras observaciones, sobre todo a escalas galacticas, en donde el modelo
de la CDM falla en predecir las caracteristicas y la distribucion de halos de galaxias de bajo brillo
superficial [REF], llevando a los cosmologos a plantear modelos distintos a éste, como la materia
oscura fuertemente autointeractuante (SIDM), la materia oscura tibia (WDM), la materia oscura
repulsiva (WDM), entre otros.

En esta tesis se considera un modelo alternativo, llamado el de materia oscura inestable (DDM
por decaying dark matter), en el cual esta componente decae a un tipo de particula relativista no
masiva que recibe el nombre de radiacién oscura. El tiempo de vida 744, de la materia oscura es
del orden de magnitud de la edad del universo, el cual es de 13.8 Giga-afios (1 Giga-aiio = 10°
anos). Al asumir la presencia de materia oscura inestable, es posible reproducir las observaciones
del fondo cosmico de microondas (CMB) y de la expansion del universo, sin embargo, existen
ciertos efectos en la dinamica de las perturbaciones que podrian ser interesantes para resolver
algunas tensiones del modelo de concordancia. Por ejemplo, en el contexto del modelo ACDM,
el valor de la amplitud de las fluctuaciones de materia observada a 8 Mpc, usualmente denotada
por og, inferida a partir de mediciones del espectro angular del fondo de radiacion césmica, es
significativamente mayor que el valor estimado a partir de observaciones de estructuras a grandes
escalas. Esto motiva a extender el modelo de concordancia y considerar otras posibilidades. En este
sentido, se ha mostrado que un modelo con materia oscura inestable mitiga esta tension [18]. En
las ultimas dos décadas, numerosos trabajos han estudiado este tipo particular de materia oscura,
estimando distintas cotas para su tiempo de vida.

Todo lo anterior motiva a estudiar en este trabajo algunas implicaciones fenomenolégicas a
partir de la hipotesis de que cierta fraccion de la materia oscura decae, por ejemplo, sobre algunas

cantidades cosmologicas de fondo como el tiempo de vida del universo, la tasa de expansion de éste
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y algunas medidas de distancia de objetos lejanos. A su vez el decaimiento de la materia oscura
puede tener efectos sobre el proceso de formacién de estructuras a grandes escalas descrito por
la teoria de perturbaciones cosmologicas lineales, en particular, en este trabajo interesa estudiar
los efectos de esta hipotesis sobre el factor de crecimiento de las perturbaciones de velocidad y la
amplitud de las perturbaciones lineales de materia, y con esa informacion imponer cotas sobre las
incertidumbres del tiempo de vida y la fracciéon al dia de hoy de materia oscura inestable a partir
de datos observaciones y de simulaciones utilizando la técnica de la matriz de Fisher. Los datos
que se utilizan para hacer el anélisis de Fisher son de distorsiones en espacio de corrimiento al rojo
en estructuras en promedio esféricamente simétricas, especificamente vacios (o como usualmente
se les llama en inglés, VOIDS), las cuales corresponden a regiones con una densidad por debajo
de la densidad critica o total del universo. De igual forma se usaron datos a partir del test de

Alcock-Paczynski y el efecto Kaiser.



Capitulo 1

El modelo cosmolbégico estandar

1.1. El principio cosmolégico y la métrica de FRW

El modelo actual del universo observable es aquél en el que a grandes escalas presenta homoge-
neidad e isotropia. Es homogéneo porque cualquier rincén del Universo luce exactamente igual, e
is6tropo porque se observan las mismas propiedades sin importar la direcciéon en la que el observa-
dor esté mirando. Esto es a lo que se refiere el Principio Cosmologico, que es una de las principales
hipétesis del modelo cosmolégico moderno. Hablar de "grandes escalas"puede considerarse am-
biguo, por ese motivo, y con el fin de ser especificos, las observaciones indican que el principio
cosmologico puede aplicarse a escalas mayores a 200 Mega-parsecs (1 Mega-parsec(Mpc) = 3.26
millones de anos luz) [47].

Otra evidencia observacional es que el universo se expande. El primer indicio de este fenémeno se
descubri6é empiricamente a partir de la ley de Hubble, nombrada en honor al fisico estadounidense,
Edwin Hubble, quien en 1929, al medir la distancia y los corrimientos al rojo de estrellas cefeidas
contenidas en cientos de galaxias, determiné que entre mas distancia existia entre dos galaxias,
éstas aparentaban alejarse més rapidamente una respecto a la otra, a una velocidad denominada
velocidad de recesion. Ademas, mostro que tal velocidad de recesion es proporcional a la distancia

que hay entre éstas, lo que mateméaticamente se representa por:

v, = Hyr, (1.1)

donde v, es la velocidad de recesion, r es la distancia que separa estas galaxias, y Hy es la
constante de Hubble, la cual es la misma para todas las galaxias, sin embargo, su valor exacto ain

es desconocido. La constante de Hubble se suele parametrizar como:

km/s
Hy = 100h—12 1.2
o = 100022 (12)

donde h es la constante de Hubble reducida, su valor aproximado es [38]:

h ~ 0,72 £ 0,08. (1.3)



El modelo cosmolégico estandar
1.1 El principio cosmolégico y la métrica de FRW
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Figura 1.1: Un diagrama de la velocidad de recesion de 1355 galaxias en funciéon de su distancia
en Mpc. La ley de Hubble describe bastante bien en promedio el comportamiento de las galaxias.
La dispersion se debe a incertidumbres observacionales y velocidades peculiares. Imagen obtenida
de [38].

La figura 1.1 muestra lo que se denomina un diagrama de Hubble para una muestra de 1355
galaxias [38]. Gracias a este diagrama se puede apreciar que esta ley no es del todo exacta, debido a
incertidumbres observacionales, y sobre todo, a otro tipo de velocidades, denominadas velocidades
peculiares. Esto ultimo se explicara con mayor detalle en el Capitulo 2.

Dado que el universo se esta expandiendo, existe una medida de esta expansion. Antes de
introducirla, puede resultar conveniente un ejemplo ilustrativo, el cual consiste en imaginar un
observador en cierta posicién en un espacio con curvatura, y los puntos de ese espacio estan
etiquetados por nodos distribuidos uniformemente (analogamente a las intersecciones de una malla).
Al expandirse el universo, la distancia fisica entre estos nodos est4 aumentando, sin embargo,
dicho observador no es consciente de la expansién y por lo tanto, no nota diferencia alguna en las
etiquetas establecidas por los nodos. Las etiquetas de estos nodos reciben el nombre de coordenadas
comoviles, y se pueden relacionar con las coordenadas que mide un observador externo que si esta
al tanto de la expansion, las cuales reciben el nombre de coordenadas fisicas o propias. Tal relacion

se establece de la siguiente manera:

r = a(t)x, (1.4)

en donde r representa los puntos en coordenadas fisicas o propias, x representa los mismos
puntos en coordenadas coméviles y a(t) es el factor de escala, el cual describe la forma en la que
ocurre la expansion del universo a lo largo de su evolucién. Es importante recalcar que por el
principio cosmologico, a(t) no puede depender de alguna coordenada espacial, esto debido a que el
universo se expande de igual manera en todas las direcciones y en todos los puntos.

La geometria de un espacio-tiempo para el cual es vélido el principio cosmolégico y para el




El modelo cosmolégico estandar
1.2 La materia en el universo como un fluido Perfecto

cual ocurre una expansion caracterizada por el factor de escala a(t) puede describirse por la mé-
trica de Friedmann-Lamaittre-Robertson-Walker (FRW), cuyo elemento de linea en coordenadas

cartesianas comoviles, esta dado por [34]:

dx? + dy? + dz?
[+ IR+ + P

ds* = —dt* + a*(t) (1.5)

donde K es una constante asociada a la curvatura de la parte espacial del espacio tiempo, la
cual debe ser constante en cada punto y direccién de éste. Si esta curvatura es positiva el universo
es espacialmente cerrado, si es negativa seria abierto, y si fuera cero se trataria de un universo
plano. Esta geometria aplica al universo en el que se vive, ya que si ese es el caso, el universo
seria infinito en extension, y si esto no ocurriera, se llegaria a un borde que claramente violaria el
principio cosmologico . No obstante, esta descripcién de un universo infinito es solo un modelo, ya
que no se tiene forma de descubrir si efectivamente el universo real contintia por siempre. Por esa
razon, los cosmologos trabajan con un concepto diferente del universo, llamado universo observable,
que corresponde a la parte del universo que se puede ver, limitada por la velocidad de la luz [3§].
Por ese motivo, a partir de este momento, se trabajard con un universo con geometria plana, y

entonces, se puede escribir el elemento de linea de FRW de una manera més compacta:

ds® = —dt® + a2(t)6;;dada? (1.6)

siendo §;; una delta de Kronecker. Es oportuno sefialar la repeticién de indices covariantes (como
un subindice) y contravariantes (como un superindice) los cuales denotan una suma implicita. Si la
forma general de un elemento de linea es ds? = guvdxtdz”, se puede identificar al tensor métrico
de FRW como:

-1 0 0 0
o e o 0

(G0r) = 0 0 a@t) 0 |’ (L7)
0 0 0 a(t)

endondei,j =1,2,3y u, v =0,1,2,3. En este trabajo, cero representa la componente temporal
y los deméas nameros a las componentes espaciales. También se usaran letras latinas para denotar
solamente indices espaciales, asi como letras griegas para componentes tanto temporales como

espaciales.

1.2. La materia en el universo como un fluido Perfecto

Para caracterizar la expansion del universo, es necesario conocer la forma especifica de a(t), la
cual depende de como esté distribuida la materia en el Universo y de sus propiedades macroscopicas.
En el modelo cosmologico estandar, se asume que esta materia se comporta con un fluido perfecto,
el cual esta caracterizado en su totalidad por su densidad p y su presion p. También se asume como
un fluido barotroépico, lo que implica la existencia de una tnica presion asociada con cada densidad

[38], es decir, p = p(p). Esa relacion se denomina la ecuacion de estado, y en el caso mas simple
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Figura 1.2: La longitud de onda de la luz proveniente de otras galaxias sufre un corrimiento al rojo
como consecuencia de la expansiéon del universo.

esta dada por:

p(p) = wp, (1.8)

aqui, w es una constante llamada el parametro de estado, y estd determinada por el tipo de

especie de particula que forma al fluido.

1.3. Corrimiento al Rojo Cosmolégico y
Medidas de Distancia

Otra manera de medir la velocidad de recesion en la ley de Hubble es a partir del corrimiento al
rojo gravitacional de la luz debido a la expansién de el universo. Debido a la velocidad de recesion,
la longitud de onda de la luz emitida en alguna galaxia lejana la cual es recibida por un observador
en la Tierra aumenta, entonces se dice que la longitud de onda sufre un corrimiento al rojo o
redshift como se le dice en inglés. En la figura 1.2 se aprecia graficamente esto. Para establecer una
relacién entre el corrimiento al rojo, y el factor de escala, se puede hacer una comparacion entre
la longitud de onda A.,, de la luz que emite una galaxia lejana, y la que detecta un observador en
la Tierra, Aops. Para ello, sea A, la longitud de onda en coordenadas coméviles, la cual no cambia

en dicho sistema coordenado. Entonces, a partir de la ecuacion 1.4 se obtiene que:

Aem = a(t)Ac, Aobs = a(to) e, (1.9)

en donde ¢ es el tiempo propio al dia de hoy. Por convencion, se establece que a(tg) =1 lo cual
significa que las distancias comoviles y las propias coinciden al tiempo actual. También se puede
ver que Aops = Aem + AN, esto debido a que el tamano fisico de onda percibida por el observador
crece debido a la recesion de galaxias. Entonces, se puede calcular el cociente entre A\yps ¥ e de

dos maneras, primero en términos del factor de escala:
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)\obs Ac 1
= =, 1.10
Aem  a(®)Ae  a(t) (1.10)
Por otro lado, definiendo el corrimiento al rojo como z = %, se tiene que:
)‘obs >\em + A) AN
= _ "~ =1 =1 . 1.11
N Aem e T (L1

Combinando las ecuaciones 1.10 y 1.11 se encuentra la relacién entre el corrimiento al rojo y el

factor de escala:

1
1 = —. 1.12
+ z . ( )

Es preciso senalar que si a crece en el tiempo, entonces z decrece; si a(t = 0) = 0, entonces z
tiende a infinito, y al dfa de hoy, como a(tg) = 1, entonces z(tp) = 0.

A diferencia del corrimiento al rojo, que puede medirse con bastante exactitud, la medida de
distancias entre objetos lejanos, en general, no puede medirse directamente, sino que se infiere a
partir de un modelo cosmologico. Por otro lado, las diferentes medidas de la distancia entre dos
objetos en donde se tiene la costumbre de realizar en un espacio Euclidiano, no necesariamente
coinciden en un universo en expansion descrito por la métrica de FRW. Por ejemplo, la distancia
a la que se encuentra una galaxia de la Tierra la cual se infiere a partir de la disminuciéon de su
brillo al alejarse un observador en la Tierra no es la misma que la distancia angular diametral que
se infiere por su tamafio angular. Estas dificultades llevaron a los cosmoélogos a proponer varias
medidas de distancia aparentes, a continuacién se mencionan tres de ellas, las cuales cobraran

especial relevancia en capitulos posteriores.

1.3.1. Distancia comoévil

Recordando a la analogia de los nodos en la malla presentada anteriormente, se define la dis-
tancia comoévil como aquella que permanece fija ante la expansion del universo, a diferencia de
la distancia fisica o propia, la cual si crece debido a la expansiéon. La distancia comovil entre dos

objetos a dos tiempos t; y t2 esta dada por la siguiente integral [34]:

2 gt
X:/ —_ (1.13)
t1

Esta medida de distancia multiplicada por el factor de escala corresponde a la distancia real

entre dos objetos de acuerdo a un modelo cosmoldgico que se esté considerando [41]:

dr(t) = a(t)x. (1.14)

Una distancia comovil que vale la pena mencionar es aquella que recorre la luz emitida en el

inicio del universo (es decir, en ¢ = 0) hasta un tiempo posterior :

W) E/O a‘(li) (1.15)
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Tal medida de distancia es llamada el horizonte de particulas y debido a que no hay ninguna
senial luminosa que pueda llegar mas lejos que x;, desde el inicio del universo, se dice entonces que
las regiones separadas por una distancia mayor a X, no estan conectadas causalmente. También se
puede pensar a x como una variable temporal, para la cual se usa la letra n y se le llama tiempo
conforme. En ese sentido, el tiempo propio ¢, el tiempo conforme 7, el factor de escala z, y el factor
de escala a se pueden usar para discutir la evolucion del universo [17].

A partir de la ecuacion 1.4, se puede deducir el tamafio de dicho horizonte, denotado por R,(t),

en coordenadas fisicas:

Ry(t) = a(t)xp(t) (1.16)

y corresponde al tamano del universo observable en estas coordenadas.

Otra distancia comoévil particular es el horizonte de eventos, la cual se define como la region
dentro de la cual los observadores estan conectados causalmente a un emisor, en otras palabras, es
la distancia comovil méxima que puede viajar una senal luminosa desde una fuente, y por ende,
aquellos observadores localizados a una distancia como6vil mayor que el horizonte de eventos estan
desconectados causalmente del emisor. El horizonte de eventos corresponde al complemento del

horizonte de particulas, y esta dado por [41]:

tmas gy
Xe(t) = Xpmaz — Xp(t) = /t s (1.17)

donde 'max’ se refiere al momento final del tiempo. Para universos que se expanden eternamente,
tmaz — 00y es finito si el universo eventualmente colapsa. En realidad el horizonte de eventos es
la distancia maxima que puede viajar una senal luminosa desde un observador a un tiempo ¢ hacia

un observador en el futuro.

1.3.2. Distancia luminosa

Otra manera de medir distancias a grandes escalas es comparando los flujos de energia en

dos puntos, en donde en uno de ellos se colocd una fuente de luz. Definiendo la luminosidad como

_ AE
L: At’

que los frentes de onda de la luz son esféricos con radio r, dicho flujo esta dado por:

entonces el flujo de energfa es la luminosidad por unidad de area. Por lo tanto, asumiendo

_ L
T 4qr?’

(1.18)

Notar que en un espacio estatico e Euclidiano, la luminosidad es la misma para diferentes
observadores. Sin embargo, este método solo aplica para medir distancias en un universo estatico
sin expansion, ya que al existir expansién, como el universo que se esta estudiando en este trabajo,
no se tienen las mismas medidas de luminosidad en la fuente que en donde se esta observando debido
al cambio de la energia de los fotones de luz producida por el corrimiento al rojo gravitacional. A
pesar de eso, se puede medir un flujo de energia y con él definir una medida de distancia aparente,

por un lado, lo que mide un observador lejos de la fuente es:
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D,

Figura 1.3: Esquema para definir la distancia angular diametral

Ly

- (1.19)
4rd%

donde Lj es la luminosidad observada, también llamada luminosidad aparente y dr es la dis-
tancia real a la fuente de luz, y por otro lado se puede medir el flujo en las vecindades de la fuente,

el cual corresponde a:

- 45:1%, (1.20)

con Ly la luminosidad absoluta, y dj, es la distancia luminosa, que es una medida aparente de
la distancia entre objetos lejanos. Ambas luminosidades estan relacionadas por Ly = Lo(1 + 2)2,
por lo que, a partir de las ecuaciones 1.19 y 1.20, se obtiene la distancia luminosa en términos de

la distancia real:

dL = (1+Z)dR.. (121)

La anterior ecuacién indica que al estimar la distancia a un objeto lejano a partir de medidas
del flujo de energia en diferentes puntos, éste va a aparentar estar mas lejos de lo que realmente

esta.

1.3.3. Distancia angular diametral

Como primer caso considérese un espacio tiempo estatico, en ese caso, se puede estimar la
distancia angular D4 a partir del tamano angular # de un objeto. Es decir, a partir de la figura

1.3, y usando trigonometria euclidiana:

. (0 0 s/2
sin <2> =g (1.22)

donde s es el tamano fisico del objeto en cuestion.
Al despejar D 4 de la ecuacion 1.22 se tiene que D4 = 7. Al igual que con la distancia luminosa,

D 4 es una distancia aparente pues no corresponde a la distancia real en un universo en expansioén,
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es solo una medida de distancia que nos indica cual seria la distancia inferida a partir de distancias
angulares en un espacio estatico. Entonces, si s, = a(t)s es el tamafio comovil del objeto, y también
s. = Odgr donde dg es la distancia real, se tiene que:

dr dr

a(t) T 1tz (123)

Dy =

Es interesante notar que, a diferencia de la distancia luminosa, si se infieren distancias a partir
de mediciones de tamanos angulares, los objetos van a aparentar estar més cerca de lo que en

realidad estéan.

1.4. Relatividad General y Ecuaciones de Friedmann

En este trabajo muchas de las ecuaciones que describen ciertas cantidades en el universo re-
quieren un desarrollo mateméatico a partir de la teoria de la Relatividad General, desarrollada
por Albert Einstein en 1915, la cual, en contraste a lo que establecié Newton en el siglo XVII,
se considerd a la gravedad como una consecuencia de la deformacion del espacio-tiempo debido a
la presencia de materia. Las ecuaciones que describen matematicamente esta relacion se conocen
como las ecuaciones de campo de Einstein, las cuales, aplicadas a un tensor métrico de FRW, dan
lugar a las ecuaciones de Friedmann que describen la expansién del Universo. Pero antes de hablar
de ellas, vale la pena dar un repaso a las herramientas tensoriales necesarias para calcular dichas

ecuaciones.

1.4.1. Algunas herramientas de calculo de la Relatividad General

En esta pequena seccion se presentaran algunos elementos matematicos necesarios para el calcu-
lo de las ecuaciones de Friedmann las cuales corresponden a las ecuaciones de Einstein indepen-
dientes en espacios de FRW. El primero de ellos corresponde al calculo de la derivada covariante
de un tensor. Al realizar la operacion ordinaria de la derivada parcial de un tensor, se muestra que
el resultado no es un tensor, por lo que fue necesario agregar un factor de correcciéon para que la
derivada sea, en efecto, un tensor. Esa derivada corregida recibe el nombre de derivada covariante,
y se escribe en términos de los llamados "simbolos de Cristoffel", y se construyen a partir de un

tensor métrico g, de la siguiente manera:

Ao
g
F)\;uj = T(QO’H,V + Jov,u — gw/,o)7 (1.24)

donde ¢*? corresponde al tensor métrico inverso, y la notacién con comas indica derivada parcial
respecto de las coordenadas del espacio tiempo, es decir, % = f ». Una propiedad de los simbolos
de Cristoffel que ayuda a facilitar los calculos, es que permanece invariante ante el intercambio de
los indices covariantes, en notacién matemaética esto significa que F)‘W = F)‘VM. Los simbolos de

Cristoffel también sirven para definir el tensor de curvatura de Ricci como sigue:
Ry =T%,, 4 —T%,, +T%07,, —17, I, (1.25)

J7i7Ne"
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Otra cantidad importante es el escalar de curvatura de Ricci, el cual se define facilmente a

partir del tensor de Ricci y el tensor métrico inverso como la contracciéon de éstos:

R=g"R,,. (1.26)

Con todo lo anterior finalmente se puede calcular el tensor de Einstein, el cual esta dado de la

siguiente manera:

Gu = Ry — %gm,R. (1.27)

Otro elemento clave para el calculos de las ecuaciones de campo de Einstein es el tensor de
energia momento, el cual describe la distribuciéon de masa y energia contenidas en el espacio-tiempo.
La teoria de la Relatividad establece que ambas distribuciones estan intimamente relacionadas, por
lo que la energia es en realidad la responsable de la curvatura del espacio-tiempo y la geometria
de este determina la distribucién y evolucion de la materia. Para un fluido perfecto, como el que

se considera en esta tesis, el tensor de energia-momento estéd dado por:

—p 0 0 0
TH = 8 508 (1.28)
p
0 0 0 p

La homogeneidad del universo implica que p = p(t) y p = p(t) ya que desde todas las regiones p
y p se observan iguales y por tanto no hay puntos preferenciales, por lo que la presion y la densidad

solo pueden evolucionar en el tiempo y no pueden depender de las coordenadas espaciales.

1.4.2. Ecuaciones de Friedmann

Como se menciond en la secciéon anterior, las ecuaciones de Friedmann son un caso particular

de las ecuaciones de Einstein:

G = 87G T, (1.29)

donde G es la constante de gravitacion universal. Es pertinente aclarar que se estan usando
unidades naturales en donde la velocidad de la luz ¢ = 1. Para derivar las anteriores ecuaciones
en el caso de un tensor métrico de FRW, el primer paso es calcular los simbolos de Cristoffel
correspondientes a tal métrica. Entonces, usando la definicién 1.24 con el tensor métrico de FRW

1.7, los simbolos de Cristoffel estan dados por:
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% =0, (1.30a
%, =0, (1.30b
Foij = adéij, (

T = ga;i, (1.30d
Iy =0, (1.30e

oo =0, (1.30f

en donde se usa el punto para denotar derivadas con respecto al tiempo propio, esto es, a =
da/dt. Ahora, con lo obtenido anteriormente, y usando la definicion 1.25, el tensor de Ricci en

notaciéon matricial es igual a:

—34 0 0 0
0  ai+ 242 0 0
R,, = 1.31
. 0 0 ai + 242 0 (1.31)
0 0 0 ai + 2a2.

El escalar de Ricci calculado a partir de la definicion 1.26 es:

22

R:G(Z+ ZQ) (1.32)

Y con todo eso, se obtiene el tensor de Einstein a partir de la definicién 1.27, el cual es:

345 0 0 0
0 —2ia—a? 0 0
G = 1.33
g 0 0 —2iia — a2 0 (1.33)
0 0 0 —2iia — a2

Finalmente ya es posible calcular las ecuaciones de Friedmann a partir de las ecuaciones de
campo de Einstein 1.29 y el tensor de energia momento 1.28, para este tltimo es necesario hacer una
contraccion de sus indices de forma que T}, = g,.T;". De esta forma, se obtienen dos ecuaciones,
una corresponde a la parte tiempo-tiempo (Goo = 87GTyo) v la otra a la parte espacio-espacio

(Gii = 87GT;;), y corresponden a las siguientes:

.\ 2

a G

<a) = Tp, (134&)
a A7 G
- —— . 1.34b
2T (1.34D)

Normalmente, a la ecuaciéon 1.34a se le suele llamar por si sola la ecuaciéon de Friedmann, y al
resolverla se determina a(t) la cual caracterizaria la expansion del universo que se esté considerando,

mientras que la ecuacion 1.34b recibe el nombre de ecuacién de aceleracion, la cual describe la

10
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segunda derivada del factor de escala, o en otras palabras, la expansion acelerada del universo, de

lo cual se hablara en la seccién 1.5.

1.4.3. La ecuacion de continuidad

De las identidades de Bianchi, se deduce que la divergencia del tensor de energia momento es

cero, en otras palabras, este tensor se conserva:

v, T" =0, (1.35)

donde V,, corresponde a una derivada covariante, que en este caso, esta dada por:

VI =T, + T 5T + T, (1.36)

Calculando la derivada covariante para el tensor de energia momento de un fluido homogéneo

perfecto e igualando a cero da como resultado:

. a
pt3-(p+p) =0, (1.37)

la cual recibe el nombre de ecuaciéon de continuidad y describe la conservacion de la densidad de
energia del fluido. Conviene escribir lo anterior en términos de la ecuacion de estado 1.8, asumiendo

que el fluido es barotropico:

a
/')+3,05(1+w) =0. (1.38)

De acuerdo a esta ecuacion diferencial, la densidad de energia como funcion del factor de escala

€es:

p = poa=31+), (1.39)

donde se impuso la condicion de que al dia de hoy a(tg) = 1y que p(to) = po. La ecuacion 1.39

tendré una forma distinta para cada tipo de particula que se esté considerando.

1.5. El modelo ACDM

1.5.1. La constante cosmolégica y una expansiéon acelerada

De la ecuacion 1.34b se puede observar que si 3p+p > 0, el universo se expandiria desacelerada-
mente, dicha condicién es llamada la condicién fuerte de energia, la cual la cumple cualquier tipo de
materia contemplada en el modelo estandar de particulas elementales. Sin embargo, en 1998 Saul
Perlmutter, Adam Riess y Brian Schmidt [44] a través de observaciones de supernovas distantes de
tipo la, determinaron que el Universo se esté expandiendo aceleradamente, este descubrimiento los
llevo a ganar el Premio Nobel de Fisica en 2011. Esto implicaria una forma de materia o energia
que no obedece el principio fuerte de energia, es decir, que 3p + p < 0 o bien, una cuya ecuacion

de estado es:

11
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1
——. 1.40
w < 3 ( )

En el modelo cosmolégico estandar se asume la existencia de una especie de energia (pues en el
vacio no hay particulas) que obedece 1.40, y recibe el nombre de energia del vacio o energia oscura.
Este tipo de energia se asocia con la constante cosmologica A, la cual se puede incorporar a las

ecuaciones de Einstein de la siguiente manera:

G + g = 87GT,,, (1.41)

y sus correspondientes ecuaciones de Friedmann son:

N\ 2
a 81G A
) = —=—p+=, 1.42a
(a) 3Pty (1.42a)
a ArG A
=T (3p+ )+ =, 1.42b
S =T+ a) g (1.420)
Es posible incorporar a la constante cosmologica como un término de materia definidiendo
Ptotal = P+ PA, ¥ Ptotal = P + pa, donde pp = % Yy pA = fﬁ, cabe notar que con estas
definiciones py = —pa y por lo tanto wy = —1, indicando que la energia oscura no obedece el

principio fuerte de energia. Esto resulta en unas ecuaciones de Friedmann similares a las obtenidas

sin constante cosmolégica:

N
a G
— | = —piotal, 1.43
(a) 3 Ptotal ( a)
a 4G
E - *T(Sptotal + ptotal)~ (143b)

1.5.2. El Modelo Cosmoloégico de Concordancia

El modelo de concordancia corresponde al que, como su nombre lo indica, concuerda con muchos
tipos de observaciones que se realizan. Dicho modelo recibe el nombre de ACDM, en donde A
corresponde a la energia del vacio, que en este modelo se asume que es la energia oscura, y es la
responsable de la expansion acelerada del Universo, y CDM significa materia oscura fria (cold dark

matter, por su nombre en inglés). En este modelo se consideran tres tipos de materia y energia:

= Materia. También llamada 'polvo’ y se describe como un fluido sin presion, la cual incluye
a las particulas no relativistas, la conforman la materia bariénica (aquella que describe el
modelo estandar y que en su mayoria es visible) y la materia oscura fria. Su ecuacion de
estado es w = 0 de donde a partir de la ecuacion (1.39) se ve que p,, = poma>, donde po,,

es la densidad de materia al dia de hoy.

= Radiaciéon. Aqui se incluyen a las particulas ultra-relativistas como fotones y neutrinos del

modelo estandar de fisica de particulas y posiblemente otras particulas relativistas que no

12
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son descritas por él. Su ecuacion de estado es w = 1/3, y por lo tanto, de (1.39) se tiene que
Pr = 007’074-

= Energia del vacio. O energia oscura en este modelo, estd dada por la constante cosmologica.

Su ecuaciéon de estado es w = —1, violando asi el principio fuerte de energia, y entonces de

(1.39), pa = poa-

Si se asume que el Universo estd formado por estos tres tipos de especies, entonces piora; =
Pm + pr + pa, por lo que la ecuacion de Friedmann 1.43a luce asi:
8rG
H* = 3 (poma_3 + pOra_4 + pO/\)’ (144)
en donde se definio la tasa de Hubble como H = a/a. Evaluando la anterior ecuacion al dia de
hoy, sabiendo que el valor actual de H es la constante de Hubble Hy, y despejando:
3H?
=9 — hom - ) 1.45
Src; = Pom + por + pon (1.45)
Lo que esta al lado derecho recibe el nombre de densidad critica del universo al dia de hoy, y

se denota por pg., la cual por tanto es igual a:

_ 3H§
Poe = SrG

Ahora, multiplicando la ecuacion de Friedmann 1.44 por 1 = Hy/Hj e incorporando la densidad

(1.46)

critica se obtiene:

H? = H? (’)Oma3 2y p"). (1.47)
Poc Poc Poc
Se puede definir la densidad relativa actual Qg; = 2% para i = m,r, A, la cual corresponde a la

Poc
proporcioén se ese tipo de particulas respecto al total. Ademas la densidad relativa de las particulas

relativistas al dia de hoy es del orden de g, ~ 10~* por lo que se puede despreciar y no ser

incluida, por lo tanto:

H? = H(Qoma ™2 + Qopa™™). (1.48)

La anterior es la ecuacion de Friedmann correspondiente al modelo ACDM, el cual esté definido
por los pardametros Qo.m,, Q04 y Ho. Al evaluarla al dia de hoy se obtiene la ecuaciéon de constriccion,

indicando que Qg,, y Qpa estan correlacionados:

Qom + Qop = 1. (1.49)

Resolviendo la ecuaciéon diferencial 1.48 se obtiene el factor de escala como funcién del tiempo

propio:

a(t) = (QOm ) v sinh?/3 (2 \/@Hot) . (1.50)

Qoa

Se puede invertir la relacion para obtener una expresion correspondiente a la edad del universo:
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Figura 1.4: Factor de escala a como funciéon del tiempo propio ¢t en Giga-anos. Se puede apreciar
que al dia de hoy (a = 1), la edad del universo es de aproximadamente 13,77 Gyr.

2 1 Q
t(a) = 3H0_1\/marcsinh<\/$a3/2>, (1.51)

la cual se puede calcular al dia de hoy:

2 1 . Qp
tlag=1) = gHo ! \/marcsmh( Qm) (1.52)

El mejor ajuste de los parametros para el modelo ACDM fue obtenido en 2018 gracias a los

datos de la colaboracion PLANCK |[3], los cuales dan los valores de:

Qo = 0,3111 = 0,0056, Hy = 67,66 4 0,42 km/s/Mpc, (1.53)

recordando que 2, estid dada por la ecuaciéon de constriccion 1.49. Con esos valores, la edad
actual del universo a partir de (1.52) es aproximadamente 13.77 Gyr. En la figura 1.4 se grafica
a(t) desde t = 0 Gyr hasta ¢t = 20 Gyr, en esa imagen es posible visualizar la edad del universo al
dia de hoy, cuando el factor de escala es igual a 1.

Asi como se definio la densidad relativa actual, se puede definir para cualquier momento de la

historia del universo:

o) = 28 (1.54)

donde i = m,r, A. La densidad relativa en cualquier momento se define de manera analoga a la

ecuacion 1.46:
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Figura 1.5: Densidad relativa de la materia, radiacién y energfa del vacio como funcién del corri-
miento al rojo z
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A partir de las ecuaciones 1.39 y 1.48, y conociendo la ecuaciéon de estado para cada una de las

(1.55)

especies de particulas, es posible conocer su evolucion a través de la historia de expansion:

0 = Poia
‘ /)OC(QO'rna_3 + QOA)

Siguiendo la relaciéon 1.12 se puede visualizar la evolucion de las tres especies de particulas:

(1.56)

materia, radiaciéon y energia del vacio, a través de la historia mediante el corrimiento al rojo. Esto
se grafica en la figura 1.5, ahi es posible dividir la historia del universo en varias etapas: la primera
en donde dominaba la radiacion, después de que se igualara la cantidad de ésta tltima y la materia,
ésta fue la que dominé llegando a comprender la totalidad de la densidad de materia y energia
del universo, posteriormente comenzé a disminuir, al mismo tiempo que la energia del vacio fue
aumentando, pasando por un punto en el que existian en la misma proporcién, hasta llegar al dia
de hoy, en donde es la particula dominante, mientras que la materia o polvo compuesta por todo
aquello que se puede tocar e interacutar, junto con la materia oscura fria, apenas componen poco
més del 30 por ciento.

Para finalizar este capitulo, en la figura 1.6 se pueden apreciar las tres distintas medidas de
distancia mencionadas anteriormente como funcién del corrimiento al rojo para el modelo ACDM.

Es evidente que a distancias cortas, las tres medidas son equivalentes.
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Figura 1.6: Diferentes medidas de distancia como funciéon del corrimiento al rojo. La razon por la
que las distancias se encuentran en unidades de tiempo es porque en unidades naturales, como se
ha estado trabajando, distancia y tiempo son equivalentes.
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Capitulo 2

Proceso de formacion de estructura a
gran escala

Hasta este momento, se ha asumido al universo como homogéneo e isétropo, tal y como dicta
el principio cosmoldgico mencionado en el capitulo anterior, y por esa razén resulta intuitivo
llamarlo el universo de fondo o no perturbado. Evidentemente esta suposicion solo se aplica a
grandes escalas, ya que existen, galaxias o estrellas, por mencionar algunos objetos. Por lo tanto,
a escalas menores a 200 Mpc aproximadamente, el universo es inhomogéneo, o en otras palabras,
perturbado. La evoluciéon de estas pequenas inhomogenidades es estudiada y analizada por la
teoria de perturbaciones cosmologicas, a partir de la cual se describe el proceso de formacion de

estructuras en el universo, uno de los campos de la cosmologia més estudiados y de mayor interés.

2.1. Teoria de Perturbaciones Cosmoloégicas

Para comenzar, es necesario haber determinado las soluciones a las ecuaciones de campo para
un universo no perturbado, es decir, que las ecuaciones de Friedmann 1.43a y 1.43b asi como la
ecuacion de continuidad sean validas, y entonces, estudiar pequenas perturbaciones alrededor de
ellas. Vale la pena recordar la métrica de FRW para un universo no perturbado descrita en la

ecuacion 1.6, pero ahora en términos del tiempo conforme:

ds® = a*(n)(—dn® + d;;dz"dz?) = g,,, dxtdz™, (2.1)

donde g,,,, es el tensor métrico no perturbado.
Para modelar una versiéon mas realista del universo, debemos incluir perturbaciones en el ele-

mento de linea de esta manera:

ds® = gfﬁ)dm“daﬁ” + 69, datda”. (2.2)
En este caso, dg,, denota a las perturbaciones del tensor métrico, mientras que g,(g,) es ahora
el que describe la geometria del universo de fondo.

La eleccion de la forma de las perturbaciones es, en general, complicada, pero se requiere que
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en ausencia de ellas, la métrica de reduzca a la del fondo. Esta dificultad radica en que se tienen
diferentes elecciones de un sistema de coordenadas, al escoger una de ellas, ésta recibe el nombre
de norma. Por el momento, se dejara abierta esta seleccion y se considera la forma mas general del

tensor métrico con perturbaciones [39]:

ds® = a*(n)—(1 + 2A4)dn — Bydndz' + [(1 + 2D) + 2E;;]dz'dz". (2.3)
En la ecuacion anterior se pueden distinguir tres tipos distintos de perturbaciones:
s escalares: A,B,D, FE,
= vectoriales: B;, F;,
» y tensoriales: E;;.

En la formulacion Arnowit-Desert-Misner de la Relatividad General [7] se folia el espacio tiempo
y las propiedades geométricas de las superficies se caracterizan por las variables A;B,D,C E en las
perturbaciones. Una ventaja muy importante es que las perturbaciones escalares, tensoriales y
vectoriales no estan acopladas entre si, por lo tanto, pueden ser tratadas independientemente.
En ese sentido, las escalares son las més importantes, esto es porque son las responsables de la
formacion de estructura en el universo desde perturbaciones inicialmente pequenas generadas en
la época de inflacién. Las vectoriales estéan relacionadas con las perturbaciones rotacionales de
velocidad y tienden a desaparecer en un universo en expansion, por lo tanto, son irrelevantes en
este trabajo. Por su parte, las tensoriales se asocian a ondas gravitacionales las cuales no afectan
la formacion de estructura, por lo que tampoco seran tomadas en cuenta. Es decir, de ahora en
adelante so6lo se consideraran perturbaciones escalares, por ser las tinicas relevantes a los objetivos
de este trabajo.

En este trabajo se realiza la eleccién de norma que lleva el nombre de norma Newtoniana-
Conforme, en donde las perturbaciones de la métrica se caracterizan por dos potenciales escalares

1y ¢ que aparecen en el elemento de linea como sigue [40]:

ds? = a*(n){—(1 + 2¢)dn? + (1 — 2¢)dz"dx;}. (2.4)

En esta norma, ¢ juega el rol del potencial gravitacional en el limite Newtoniano (para aque-
llas distancias menores a H 1), mientras que ¢ recibe el nombre de perturbacién de curvatura
Newtoniana. Estas estan relacionadas con los llamados potenciales de Bardeen [9] de la siguiente

manera:

¢ =—.

Una ventaja de los potenciales de Bardeen es que son invariantes de norma. Es importante
notar la dependencia que tienen las perturbaciones de las coordenadas espaciales coméviles, y por

supuesto, del tiempo conforme:
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1/} = qu)(n,xla CEQ,.T;;), (25&)
(b = ¢(77,$1a (EQ,LL'S), (25b)

esto debido a la naturaleza anisotrépica de las perturbaciones. Con esta forma del elemento de

linea, el tensor métrico de fondo y su perturbacion lucen asi:

-1 0 0 0
0 1 0 0
0) — 42 2.6
Iuw 0 01 0|’ (26)
0 0 0 1
v 0 0 0
0 0 0
59 = —2a® ¢ (2.7)
00 ¢ 0
0 0 0 ¢

Con el fin de obtener las ecuaciones de Einstein, 1.29 especificamente para el tensor métrico

perturbado dg,,., primero se desarrollaré el lado izquierdo de las mismas, para lo cual se necesitan

A
puv

para ellos. Recordando su definicién en términos de un tensor métrico cualquiera:

calcular los simbolos de Cristoffel perturbados dI',,, asi que es necesario obtener una expresion

Ao
g
FA;,LIJ = 7(90;171/ + ov,u — g;uz,a)~ (28)

Se puede bajar el indice del simbolo de Cristoffel multiplicando ambos lados por gg:

Ao
9grg
gﬁkr)\m/ =2 9 (gou,u + Gov,u — gw,g)
95
= ?(gau,u + Gov,u — g;w,a) (29)
1

FB;U/ = 7(gB/L,V + 9pv,u — g/Lu,B)-

[\

Inversamente, se puede subir el indice para tener F’\W = gMFaW. Ahora, descomponiendo el

tensor métrico como la suma del no perturbado y el perturbado, lo anterior se puede escribir como:

= [0 +6g* [T, + 6T o]
_ QAQ(O)F&O;L/ _|_5g/\ar((10121/ +g>\a(0)5raﬂw (2.10)
_ A0 A
=10+,

en donde se han despreciado los productos de las perturbaciones de los simbolos de Cristoffel,

es decir, solo se mantendréan las perturbaciones a primer orden. Ademas, se llega a que:
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O, =g0r() (2.11a)
o, = 6¢*TQ), + g6 0. (2.11b)

Aa(0)

La ecuacion 2.11b es la que se necesita obtener, en donde g es el inverso del tensor métrico

de fondo, dado por:

-1 0 0 0
1 00
Aa(0) = =2 2.12
g 01 0 (2.12)
0 0 0 1

En el caso de la inversa métrica de fondo, al ser diagonal se cumple que sus entradas son

Aa(

g0 = 1/9xa(0), sin embargo, para 5g** se debe proceder de otra manera. Primero, se sabe

que gwg“ﬁ = 63, entonces, separando el tensor métrico en su parte de fondo y la perturbada, y

despreciando los términos a segundo orden:

gwguﬁ _ g(O)guﬁ(O) + 6904/1,9”'8(0) + g((gz(;guﬁ — 55_ (2.13)

(o713

El primer término de la suma es igual a §, y al aparecer también del lado derecho, se simplifican,

luego, al pasar el tercer término del lado derecho:

8gaug"? ) = —g{)l6g"?, (2.14)

ahora se multiplican ambos lados por —g”*(©):

— g O B0 5 = g“ﬂ(o)gggég“ﬁ, (2.15)

los dos primeros productos del lado derecho son iguales a ¢);, por lo que al contraerlo con el

tensor métrico restante al final el resultado es:

59”8 = —gra©@ gnBO5g. (2.16)

La anterior ecuacién permite determinar la perturbacién de la inversa de la métrica a partir de
la perturbacion de la métrica y la métrica de fondo. Realizando la operacion anterior, el inverso

del la perturbaciéon del tensor métrico es:

v 0 0 0
0 0 0

5g" = 2a7*? 0 93 - (2.17)
000 ¢

Con esta perturbacion del tensor métrico, y las definiciones dadas por 2.9 y 2.11b se puede
calcular 6T - Lia razén por la que fue necesario todo este desarrollo y no se pudo usar simplemente

la ecuacion 2.8 (tal y como se hizo en el capitulo pasado para el universo de fondo) es que estos
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célculos, sobre todo cuando llegue el momento de obtener el tensor de Ricci perturbado, se haran
demasiado complejos, y la posibilidad de cometer un error se vuelve muy alta, por lo cual es
conveniente usar un desarrollo perturbativo para determinar estas cantidades. Igualmente, con el
fin de realizar calculos simbélicos precisos se hizo uso de herramientas computacionales, para esto se
utilizé una libreria de Python llamada Gravipy, la cual hace este tipo de desarrollos perturbativos,
sin embargo, esta libreria solo es capaz de calcular los simbolos de Cristoffel de primer orden I'g,,,,

a diferencia de este trabajo, en donde se han estado utilizando los de segundo orden I'* | ese es

uyo
el motivo de todo el desarrollo anterior.
Con eso en consideracion, y después de transformar las salidas proporcionadas por Gravipy

mediante 2.11b, los simbolos de Cristoffel para el tensor métrico perturbado 2.7 resultaron ser:

ST, =, (2.18a)
1% = .z, (2.18b)
a/
5F0ij =—(¢'+ Qg(ﬁf) +1))bij, (2.18c)
%0 = Y. (2.18d)
5Fijj = (i #J), (2.18e)
T = —¢/, (2.18f)
T = —b.a;, (2.18g)

y cero en cualquier otro caso. La notacion usada aqui es ¢' = 0¢/0n y ¢ 5, = 0¢/0z;.

Ahora cabe notar que, andlogamente al tensor métrico y el simbolo de Cristoffel, el tensor de
Ricci es una suma del tensor de fondo mas su perturbaciéon. Por lo tanto, siguiendo la definicion
1.25, haciendo el desarrollo perturbativo hasta primer orden en las perturbaciones se obtiene la

perturbacién del tensor de Ricci en términos de cantidades previamente determinadas:

Ry = 0T, o — 0T, +T°O o1° pore, 17O 41e© §08 4672, 17O (2.19)

po,v

Sustituyendo las perturbaciones de los simbolos de Cristoffel y las entradas del tensor métrico
de fondo en la anterior ecuacién para el tensor métrico perturbado y haciendo los célculos 2.7 se

obtiene que las componentes de la perturbacién del tensor de Ricci estan dadas por:

§Roo = V?1p + 3¢" + 3%(& + ), (2.20a)

I
§Ro; = ORyo = 2 <¢,T7xi + ‘Zm) (2.20b)

" a/2

6R;; = [V% — ¢ —2(d+ 1) <‘Z + a2> - %(5¢’ + 1//)] 0ij + wiz; — Vi, - (2.20c)

Siguiendo el mismo razonamiento para la perturbacion del escalar de Ricci a partir de 1.26:
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SR = g"V6R,, + 5g" R\). (2.21)

Al realizar las sumas implicitas se sigue que:
1

6R= 2 <2v2¢ 56— VR — v — 3% (3 + zb’))- (2.22)
a a a

Finalmente, la perturbacion del tensor de Einstein segtn la definicion 1.27 es:

1
6G . = 6R,, — 5(gW(O)(sR + 69, RO). (2.23)

Con el objetivo de seguir la notacion de [40], se subiré el primer indice del tensor de Einstein

G" = g"*G,, y su perturbacién, de tal manera que:

5GH = g 6G,, + 59" G, (2.24)

Entonces, después de llevar a cabo una serie larga de operaciones se llega a lo siguiente:

a?

3Gy = f% <v2¢ - 3<ZI¢ AL w)) (2.252)

2 a’ ;
5G? = _ﬁ <¢‘r,wi + a'(/),m) = _5G07 (225b)
. 1 a/ (I” a/2 )
6G = — [(w” +2—(2¢" +¢') +2¢ (2 — 2) + -V2(¢ — ¢)>5; + @iz, — Vwiay |-
a a a a
(2.25¢)

Ahora, para el lado derecho de las ecuaciones de Einstein 1.29, es necesario obtener la perturba-
cion del tensor de energia-momento . Para ello, se agregan pequenas perturbaciones a la densidad
de energia y presion de fondo, por lo que conviene denotarlas ahora con p y P, respectivamente.

Entonces, la densidad p y presién P totales de un fluido perfecto en un determinado punto son:
p=p+p, (2.26a)
P=P+4P, (2.26b)

en donde dp y 6P corresponden a las perturbaciones de la densidad de energia y presiéon res-

pectivamente. Entonces, el tensor de energia momento perturbado total es [40]:

Ty = —(p+p), (2.27a)
10 = (p + P)v; = —T¢, (2.27b)
T; = (P +6P)5% + %%, ¥ =0. (2.27¢)

Es importante notar que se introducen nuevas perturbaciones ademas de las de densidad de
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energia y presion. Especificamente, la perturbacion al campo de velocidad de recesion (o flujo
de Hubble) conocidas como velocidades peculiares las cuales estan asociadas a pequenos despla-
zamientos en la malla comovil producidos por campos gravitacionales locales generados por las
perturbaciones de densidad de materia. Es importante notar que la componente Ty; es nula a
orden cero debido al principio cosmolégico, mientras que a primer orden introducen pequenas an-
isotropias asociadas a las velocidades peculiares. A su vez puede existir una contribucion de estrés
anisotropico a primer orden, la cual corresponde a la parte trasversa sin traza de las componentes
espaciales del tensor de energia momento, las cuales estan asociadas a pequenas fuerzas disipativas
en el fluido césmico.

Con el objetivo de facilitar los célculos, conviene trabajar con las transformadas de Fourier de
las perturbaciones para asi manejar ecuaciones diferenciales ordinarias en vez de ecuaciones diferen-
ciales parciales. De esta manera los operadores que involucran derivadas parciales se transforman

de la siguiente manera:

8,‘ — ik}i, (228&)
D2 — (ik;) (ik;) = —k2, (2.28b)
V=07+82+02 > -k —k3— k2= -k, (2.28c¢)

siendo k el médulo del vector de onda comévil k del modo de Fourier correspondiente. Con
este cambio, las expresiones seran mas manejables, ya que las operaciones que involucren derivadas
se convertiran en operaciones meramente algebraicas. Después de aplicar este cambio, es posible
obtener las ecuaciones de Einstein para las transformadas de Fourier de las perturbaciones. La
primera de ellas correspondiente a la componente tiempo-tiempo tanto del tensor de Einstein

como del de energia momento:

2 a(, d 2

La segunda se obtiene como la divergencia de 6GY y 6T en ambos lados de la ecuacion, teniendo

entonces:

k2 (qb' + Zﬂ) = 47Ga?(p+ P)6, (2.30)

donde 0 es la divergencia de de la perturbacion del campo de velocidad del fluido o campo de
velocidad peculiar: 6 = ik7v;.
Para la tercera ecuacion, se calcula la traza de los tensores que aparecen en ambos lados de las

componentes espaciales de las ecuaciones de Einstein, para asi obtener:

/ " 2 2
¢+ = (26 +v) + w(fa - ‘;) + (6~ ) = 4mCa®P. (2:31)

La cuarta ecuacion se obtiene a partir de aplicar el operador de proyeccion dado por —k;k?+ %25;

a ambos lados de las componentes espaciales de las ecuaciones de Einstein. Después de realizar
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todas las operaciones que conlleva tal calculo, se llega a:

k*(¢p — 1) = 127Ga®(p + P)o, (2.32)

donde se defini6 la perturbaciéon de esfuerzo de corte o a partir de la perturbacion de estrés

anisotrépico Y;; y el operador de proyecciéon antes mencionado como sigue:

_ N
k*(p+ P)o = (—k;jk' + 35;)25. (2.33)

Como consecuencia de las identidades de Jacobi de las ecuaciones de Einstein, se obtiene la
ecuacion de conservacion de energia del fluido a partir del célculo de la derivada covariante del
tensor de energia-momento definida en 1.36.

A diferencia del caso no perturbado, el indice de la derivada covariante corre de cero a 3 puesto
que las perturbaciones ahora pueden depender de las coordenadas espaciales y no solo del tiempo.
Entonces, a partir de la ecuacién de conservacion del tensor de energia momento a primer orden,
se obtienen las ecuaciones para las transformadas de Fourier de las perturbaciones de materia

(densidad, presion, velocidad y esfuerzo cortante):

§ = —(w+1)(0+3¢) — 3%/ (‘;1; - w) é, (2.34)

/ /
o=~ L1 =g — g OO0
a

k26 — Ko + k2 2.
T o T o o+ k%, (2.35)

en donde se defini6 en contraste de densidad como:

=]

op
b )

el cual cuantifica la fluctuaciones de densidad respecto al valor promedio (o de fondo) p del

5= (2.36)

universo. Como la densidad total p > 0, entonces se sigue que § > —1, y se pueden distinguir

cuatro casos en donde la densidad local es distinta o igual a la del promedio :
= § = —1: es una regién completamente vacia.

= —1 < < 0: es una region con densidad menor a la del promedio, se dice que es subdensa,
éstas reciben el nombre de void (vacio en inglés), aunque no son regiones completamente

desiertas.
= § = 0: corresponde a una regiéon con una densidad igual a la de fondo.

= & > 0: se trata de una regiéon con densidad mayor al promedio, recibe el nombre de sobre-

densidad u inhomogeneidad, y corresponde a grupos, cimulos o supercamulos.

Las ecuaciones 2.34 y 2.35 son validas para un fluido desacoplado térmicamente, o para el total
de § y 0 correspondiente a los fluidos de todas las especies, sin embargo, deben ser modificadas
para componentes individuales si éstas interacttian entre si no-gravitacionalmente [40], por ejemplo,
para un modelo con materia oscura inestable que decae en particulas relativistas que se estudia en

este trabajo. Este modelo serd abordado con detalle en el proximo capitulo.
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Considerar las cuestiones técnicas que involucra la formulaciéon completamente relativista opaca
el anélisis del comportamiento del contraste, el cual es muy parecido en el régimen relativista y
el Newtoniano (y es suficientemente valido para describir el proceso de formacion de estructura a
escalas menores al horizonte de particulas al dia de hoy ~ cHy 1). En este limite, las ecuaciones de
las perturbaciones 2.34 y (2.29-2.32) se pueden combinar para determinar una sola ecuacion que

gobierne la evolucion del contraste de densidad dada por [30]:

/
& + 2%5' — 47a*Gps = 0. (2.37)

Dado que los coeficientes de la ecuaciéon no dependen de k, ésta admite una solucién por
separacion de variables, esto es, soluciones de la forma [47]:

§(k,t) = D(t)d(k). (2.38)

Donde D(t) es el factor de crecimiento de las perturbaciones de densidad y est4 normalizado

a 1 al dia de hoy, y S(E) corresponde a la perturbacion de densidad primordial prescrita por el

espectro de potencias predicho a partir de la teoria de inflaciéon. La forma explicita de 5(];) para
ACDM esté bien definida [17].

2.2. Observando la estructura a gran escala

Habiendo desarrollado la teoria de perturbaciones cosmoldgicas en el régimen relativista y
establecido la forma de la ecuacion para los modos del contraste de densidad de materia § en el
régimen newtoniano, es momento de aplicar todo esto en el universo real.

A pesar de la descripcion teorica sobre el contraste de densidad § realizada en la seccion anterior,
ésta no puede describir, por ejemplo, que a 5 kpc de la Via Lactea se encontrard otra galaxia. En
realidad, no existe ningin modelo manejable que pueda explicar como se distribuye la materia
en el Universo de manera determinista, esto porque se asume que las perturbaciones tuvieron su
origen en algin proceso estocéstico (o aleatorio) en el Universo temprano, es decir, ocurrieron en
posiciones aleatorias y por esa razon no se puede predecir el valor de §(Z,t) univocamente [35]. Lo
que si se puede hacer es predecir las propiedades estadisticas de esta distribucién, normalmente

definidas como promedios de ciertas cantidades y su medida de incertidumbre.

2.2.1. Descripcion estadistica de campos cosmologicos

Para poder entender esto, se puede imaginar un ensamble con una gran cantidad de universos
cuyos contrastes de densidad ¢ tengan las mismas propiedades estadisticas, aunque las funciones
individuales puedan ser diferentes. Este ensamble recibe el nombre de campo aleatorio, y el tomar
uno de estos universos recibe el nombre de realizacién del campo aleatorio [47]. Se denota el

promedio en el ensamble de una cierta cantidad f como (f) y esta dado por [36]:

<f> = /f()‘lv)‘Zv "'7AH)P(A17A27 7>\n)d)\1d>\2d>\n’ (239)
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donde P es la distribucién de probabilidad de las cantidades \; En este caso, las \; las cuales
denotan cualquier tipo de perturbacion en todas las posiciones, haciendo que la integral anterior
sea posiblemente una integral de dimensiones infinitas.

Por otro lado, se define el promedio de volumen V' (o promedio espacial) de una cantidad f (&)

como f, de esta manera:

f= %/Vd%f(f). (2.40)

La diferencia entre el promedio en el ensamble y el promedio de volumen radica en que para
el primero, es necesaria una cantidad inmensa de universos, y evidentemente, s6lo se cuenta con
uno para estudiar, mientras que el segundo es un concepto mas orientado hacia la observacion.
La teoria cosmolégica predice una distribucién de probabilidad, y por ende, un promedio en el
ensamble es requerido, pero al no poder estudiar muchos universos, y sin saberse en cual de estas
realizaciones se vive, es necesaria una conexiéon para poder comparar la teoria y las observaciones.

En ese sentido, se dice que un campo aleatorio f(&) cumple la propiedad ergodica si

F=1(5. (2.41)

En cosmologia se asume que las perturbaciones son ergodicas. La igualdad anterior solo se
cumple para un volumen V infinito, sin embargo, si se considera al universo observable como este
volumen, se tiene una muy buena aproximaciéon de la ergodicidad.

Aunque se ha mencionado que el universo es inhomogéneo, se asume que es estadisticamente
homogéneo e isétropo, lo cual puede tomarse como una segunda versién méas moderna del Principio
Cosmologico. Estadisticamente, homogéneo indica que (f(Z)) debe ser el mismo para cualquier
posicion Z, por lo que se puede escribir simplemente (f),mientras que estadisticamente isétropo
quiere decir que para aquellas cantidades que involucren una direccién, las propiedades estadisticas
son independientes de ésta [35].

Llegados a este punto, surge naturalmente la pregunta de qué propiedades estadisticas se pue-
den usar, las més usadas por los cosmélogos son la funcién de correlacion de dos puntos y su

transformada de Fourier, el espectro de potencias.

2.2.2. Funcién de correlaciéon de dos puntos

A escalas grandes, las galaxias no estan distribuidas aleatoriamente en el espacio, en vez de
eso, tienden a agruparse en cimulos o supercimulos. Entonces, la probabilidad de encontrar una
galaxia en una posicion T depende de la posiciéon i de otra, dicho de otra manera, es mas probable
encontrar una galaxia en la vecindad de otra que en cualquier otra posicion aleatoria [15].

Para describir lo anterior [47], sea un par de puntos & y ¢ y dos elementos de volumen dV
alrededor de estos puntos. La probabilidad de encontrar una galaxia en el elemento de volumen
dV alrededor de ¥ es:

Py = adv, (2.42)
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siendo 7 la densidad de ntiimero promedio de galaxias. Si la ubicaciéon de éstas no estuviera
correlacionada, la probabilidad de encontrar una galaxia en dV alrededor de & y al mismo tiempo
encontrar otra en dV alrededor de ¢ simplemente seria P, = P, es decir, el producto de encontrar
cada una de ellas en dV, pero dado que la distribucién esta correlacionada, se debe cuantificar este

exceso de probabilidad, de tal forma que:

Py = (ndV)*(1 + &(,9)), (2.43)

donde &(%, ) recibe el nombre de funcién de correlacién de dos puntos. Lo anterior se aplica a
una distribucién discreta de materia. Para una distribucion continua, la funcién de correlaciéon de

la densidad de materia es:

(@) = p*(1 + (8()d())) = p*(1 + (7. 9)), (2.44)

donde se definié la funcién de correlacion como un promedio en el ensamble &(Z, ) = (6(Z)0(7)).
Debido a la homogeneidad estadistica, la funcion de correlacion no puede depender individualmente

de &y de ¥, sino solamente de su vector separacion ¥ = & — ¢/, por lo que conviene redefinir £ como:

§(7) = (0(2)8(Z + 7)), (2.45)

y debido a la isotropia estadistica, solo depende de su médulo r, entonces, la funcién de corre-

lacion posee simetria esférica, de tal forma que £(7) = £(r).

2.2.3. Espectro de potencias de las perturbaciones de materia

Una descripcién alternativa y equivalente de las propiedades estadisticas de la distribucion de
materia en el universo es el espectro de potencias de materia, el cual se define a partir de la funcion

de correlacion mediante una transformada de Fourier 615'

1 / 5(Z)e~FE By, (2.46)
vy

donde k es el vector de onda. En la integral anterior se considera que el universo observable
cabe dentro de una caja ctibica de volumen V = L3 ~ (3000 Mpc)3, de tal forma que para el modo
de mayor longitud de onda, k¥ = 27/L. La transformada de Fourier es un nimero complejo, pero
como 0(Z) es real, se sigue que §_j = 0.

Lo que sigue es calcular la correspondiente transformada de Fourier de la funcién de correlacion,
(0207,)- Multiplicando 676z, y luego tomando el promedio se tiene [35].

1 - ST =l
(5205,) = W / PBeF / B e FF (5(2)8(2))

) (2.47)
= / dBre’™ T / dPre=F - E (5(7)5(T + 7)).

se identifica la funcion de correlacion en el espacio comovil £(7) = (§(Z)0(Z + 7)), ademés, se
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acomodan las integrales separandolas por sus dependencias correspondientes [35]:

(6526,) = % / Pre=F () / PBpeiF—F)E (2.48)

Debido a la ortogonalidad de las ondas planas, [ BreiF=F)7 = Vi, donde oz, es la delta

de Kronecker y no tiene nada que ver con las perturbaciones, de tal manera que:

(6207,) = Vo P(k), (2.49)

donde al final de defini6 el espectro de potencias de materia P(E) como:

P(R) = / Pre=FTe () (2.50)

el cual es, efectivamente, la transformada de Fourier de la funcion de correlacion. Recordando

que por isotropia estadistica, £(7) = &(r) y P(k) = P(k), y de la definicién de producto punto

entre dos vectores, se sigue que:

P(k) = /d?’re—imoseg(r). (2.51)

La integral anterior puede resolverse en coordenadas esféricas, luego, escribiendo las integrales

explicitamente y tomando solamente la parte real:

[ee) 2 T
P(k) = /T:O /9:0 /¢_0 72 sin 0 cos(kr cos 0)&(r)drdfde. (2.52)

La integral para ¢ es directa y su resultado es 2w. Después se hace el cambio de variable
u = krcos 0, se realiza la integral para u, y se hace uso se la propiedad sin(—kr) = — sin(kr) para

finalmente tener:

P(k) = dr / h &m%m (2.53)

=0
Esta construccion es valida para cualquier modelo cosmologico en general en cualquier tiempo,
por lo que se puede construir tanto P(k) como £ para cualquier campo 6 de contraste de densidad.
En particular, el espectro de potencias de la figura 2.1 corresponde al espectro de potencias de
materia al dia de hoy para el modelo ACDM.
Anélogamente a la ecuacion 2.49, se define un espectro de potencias a partir de un contraste

de densidad inicial 505:

<6(>)klg601_€"> = V(SEE,P()(/{?), (2.54)

donde ahora Py(k) es llamado el espectro de potencias primordial. Teorias inflacionarias predi-

cen una forma bastante simple para él a través de una ley de potencias [14]:

Po(k) = Ak™, (2.55)

y se le denomina a Ag la amplitud de las perturbaciones escalares primordiales y a n el indice

28



Proceso de formacion de estructura a gran escala
2.2 Observando la estructura a gran escala

P(k) [Mpe/h}?

Figura 2.1: El espectro de potencias de materia para el modelo ACDM al dia de hoy mostrando
la cantidad de estructura en el universo a diferentes escalas k. Escalas pequenas corresponden a
distancias grandes y viceversa.

espectral de las mismas. El valor de A¢ es del orden de 1072 [14]. El caso n = 1 lleva el nombre

de espectro invariante de escala de Harrison-Zeldovich.

2.2.4. El parametro oy

Es comiin que, en lugar de usar la amplitud inicial de las perturbaciones, los astréonomos y
cosmologos prefieren usar otro pardmetro més facil de medir para describir la amplitud de las
perturbaciones en algiin modelo cosmoloégico y en el universo real. Para tal objetivo, conviene
introducir la media cuadratica de las fluctuaciones de materia, en donde su cuadrado 0% (es decir,
la varianza en las fluctuaciones de materia) esta dada por [30]:

1 oo
0% = o |, EP(EYW?(kR)dInk, (2.56)

donde:

W(z) = 371(x)

T

: (2.57)

siendo j; la funcién de Bessel esférica de primer orden. La cantidad o mide la magnitud de las
fluctuaciones de densidad de materia promediadas sobre una esfera de radio R en un corrimiento
al rojo z, esto asumiendo que estas fluctuaciones son lineales, es decir, que cumplen la ecuacién
2.37. Se ha observado que al analizar galaxias en una esfera de R = 8h~! Mpc, la amplitud

de las fluctuaciones de estas galaxias ogg es aproximadamente 1. Esto motiva una elecciéon para
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describir la normalizaciéon de las fluctuaciones de materia al dia de hoy, descrita por el parametro
08 = Ogp—1Mpe- SU mejor estimacion para el modelo ACDM a partir de datos de Planck [3] es
os = 0,8210.

2.3. Distorsiones en el Espacio de Corrimientos al Rojo.

Las distorsiones en el espacio de corrimientos al rojo (RSD por su nombre en inglés) son una
forma para probar las perturbaciones, esto debido que las soluciones de las perturbaciones tienen
relacion directa con la distorsion, las cuales se pueden medir, y esto proporciona una soluciéon a
las ecuaciones de perturbaciéon. También se pretende estudiar las distorsiones para constrenir los
parametros de un modelo alternativo a ACDM, como se mostrara en el siguiente capitulo. En esta
seccion se pretende calcular las RSD en términos de las soluciones de las perturbaciones y también
se estudiaran los efectos Kaiser y Alcock-Paczynski.

En el universo de fondo, la ley de Hubble establece que la materia tiene un campo de velocidad
descrito por la recesion de galaxias respecto a un observador. Esto se establece a partir de la ley
de Hubble 1.1. Esa ecuacién debe ser valida para cualquier observador en cualquier época de la
historia, dado que la Tierra no es el centro del universo, y cada observador experimenta una ley
de Hubble local con una tasa de expansion H (t). En ese sentido, se puede reescribir esta ley de la

siguiente manera:

v=H(t)r (2.58)

El corrimiento al rojo cosmologico z es el que se asocia a la velocidad de recesion, haciendo a

la ley de Hubble una buena aproximaciéon de éste:

z=H(t)r, (2.59)

en donde Z corresponde al corrimiento al rojo de fondo.

En un universo inhomogéneo, sin embargo, la situacion es distinta. Las fluctuaciones de densidad
de materia generan campos gravitacionales, éstos a su vez producen aceleraciones, que afectan la
misma materia y generando un campo de velocidades peculiares @), [47], las cuales son desviaciones
de esta expansion homogénea establecida por la ley de Hubble. Entonces, el corrimiento al rojo total
Ztot de un objeto es una suma del correspondiente al universo de fondo y una pequefia perturbacion,

z = Z + 0z, de tal manera que:

Ztot — Hr + 1_1;, - . (260)

En lo anterior, nn representa la direccién correspondiente a la linea de vision, la cual es la tnica
que contribuye al corrimiento al rojo. Conviene notar que de esta forma el vector posicion de un
objeto en el espacio real se puede escribir como 7 = rn. Ahora se define una nueva cantidad s de
manera muy similar a como se definié la distancia r, de tal forma que § = sn y el corrimiento
al rojo total z;,; se puede escribir como la ley de Hubble sin perturbaciones, solo que aqui ya se

incluye la informacién tanto la contribucion debida al flujo de Hubble como la de las velocidades
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peculiares:

ziot = H(t)s, (2.61)

por lo tanto, a partir de lo anterior y la ecuacién 2.60 se puede relacionar s y r:

—

Up -
Ha

>

s=r+ (2.62)

y en notacién vectorial:
Up - N
H

El vector s representa la distancia en el espacio de corrimiento al rojo, la cual no es la distancia

§=r+

i (2.63)

real, pero es la que se puede medir. Las distorsiones que surgen de medir § en lugar de 7 reciben el
nombre de distorsiones de corrimiento al rojo (RSD). El sistema de coordenadas que define 7 es el
espacio real, mientras que el que define s es el espacio de redshift. Vale la pena mencionar que el
espacio real en realidad es desconocido, por lo que para reconstruir las posiciones en espacio real se
requiere asumir un modelo cosmolégico particular, en cambio las posiciones en espacio de redshift

no dependen del modelo cosmologico.

2.3.1. Funcién de correlaciéon void-galaxia en el espacio de redshift

En este trabajo se pretende estudiar las distorsiones de corrimiento al rojo en vacios (o voids),

en ese sentido se estudiaran dos tipos de distorsiones de redshift:

= Distorsiones dindmicas medidas a partir de la funcién de correlaciéon, también llamadas efecto

Kdiser, se estudiardn en esta sub-seccion.

= Distorsiones geométricas de estructuras esféricamente simétricas, mejor conocidas por el nom-

bre de efecto de Alcock-Paczynski, las cuales se discutiran en la siguiente sub-seccién.

En la seccion 2.2.2 se estudié la correlacion entre dos galaxias mediante la ahora llamada funcién
de correlacion de sobredensidades las cuales pueden asociarse a halos galacticos, pero también
se puede estudiar lo mismo para dos distribuciones de objetos diferentes. Para este trabajo se
consideraran dos tipos de objetos: vacios y galaxias, por lo que se usara la funcién de correlacion
void-galaxia §,, que cuantifica el exceso de probabilidad de encontrar en el centro de un vacio (o
void) en el elemento de volumen dV alrededor de & y al mismo tiempo, una galaxia en dV alrededor
de 7 [15]:

P = 1,1, dV2[L + €0, (7, 7). (2.64)

siendo 17, la densidad de ntmero promedio de voids y 1, la de galaxias. En [24] se normaliza la
probabilidad de tal manera que el producto 1,1,dV? se hace igual a uno. Entonces, considerando
homogeneidad e isotropia estadistica, la probabilidad de encontrar una galaxia y el centro de un

void separados por una distancia comévil r en el espacio real es
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P=1+¢(r), (2.65)

donde a partir de ahora, con el objetivo de simplificar notacion, £ = &,4 y se le llamara simple-
mente funcién de correlacion asumiendo que se trata de voids y galaxias.

Para obtener una relacion entre las funciones de correlacion en los espacios comovil y de co-
rrimiento al rojo respectivamente, primero se necesita una expresion para la velocidad peculiar de
una galaxia, hospedada en la perturbacion correspondiente al void. A orden lineal, el campo de

velocidad peculiar es [25]:

Up = —%]‘(Z)HFA(T)7 (2.66)

donde A(r) es el contraste de densidad de materia promedio (o suavizado) en una region esférica

de radio comovil r [24]:

A(r) = % /0 Sy, (2.67)

y f(2) es la funcion de crecimiento de las perturbaciones de velocidad relacionada con el factor

de crecimiento D de las perturbaciones de densidad [30]:

dln D
fla) = df;a, (2.68)

recordando que el factor de escala y el corrimiento al rojo se relacionan mediante z = 1/a — 1.
Para el modelo ACDM, f(z) se aproxima muy bien mediante la densidad relativa de materia, de
tal forma que f(z) = Q) () con v ~ 0,55. Para un modelo con materia oscura inestable, éste puede
ser obtenido numéricamente a partir de las soluciones para las perturbaciones. Lamentablemente,
ni 0(r) ni A(r) se pueden observar de manera directa, por fortuna se ha demostrado una relacion

entre A(r) con la funcién de correlacién promedio &(r) [45]:

&(r) = bA(r), (2.69)

donde b es el factor de bias, el cual surge a partir del desconocimiento que se tiene sobre la
formacion de la parte visible de las galaxias, ya que no son las tnicas que forman el campo de
densidad de materia, esto es, podria haber una distribucion de perturbaciones de materia diferente
a la de la materia visible, en ese sentido, b = d,/0 parametriza dichas discrepancias, donde d, es el
contraste de densidad de las galaxias [14]. Con esto, el campo de velocidad 2.66 luce ahora de la

siguiente manera:

vy = —%/Z’Hfé(r). (2.70)

Antes de seguir, conviene aclarar un poco la notaciéon: sea X el vector de posicion del centro
del void, cuyo origen esta en la posicion del observador, ¥ la posicion de la galaxia, y ¥ = 7 — X
su separacion, ademés, se elije la linea de vision como la direccion hacia el centro del void, la cual

es X =X /X. La figura 2.2 ilustra de muy buena manera la distorsiéon de un void y una galaxia
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A\

Figura 2.2: Distorsion de redshift del void y una galaxia en esa region. Se ve el vector de separacion
7 en el espacio real (izquierda) entre el centro del void con vector de posicion X y la galaxia ubicada
en &, asi como el vector de posicion § en el espacio de redshift (derecha). El cambio en la funcion
de correlacion entre ambos espacios se conoce como efecto Kaiser. Imagen obtenida de [24]

en esa region vacia. Entonces, la relacion entre §'y 7 es ahora [23]:

§=7— %/bf. XE(r)X. (2.71)

Es importante notar que el niimero total de galaxias no se puede alterar debido a las RSD, por

lo tanto, la funcién de correlacion en el espacio real y en el de redshift son iguales:

(M) =¢£°(5). (2.72)

Para obtener la funcién de correlacion en el espacio de redshift se hace un cambio de coorde-

nadas:

o3

146 = [1+€ @) 5, (273)

en donde |05/07] es el Jacobiano de la transformaciéon que relaciona §y 7, el cual esta dado

por:

05

or| =1 L/b’(r)f( g Il VE(r) - X, (2.74)

3 3

como la funcién de correlacion solo depende de la coordenada radial r, su gradiente es VE(r) =
7OE(r)/Or, entonces:
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o3
oF

_1 Iy g PO ¢ (2.75)

3 3 or r

Se puede demostrar que el Jacobiano de la transformaciéon entre el espacio real y el espacio de
redshift es:

o5
oF

1Py - Lieieey e (2.76)

Entonces, haciendo uso de 2.72 y 2.73 se tiene lo siguiente:

(2.77)

£(5) = — s __
1= L28(r) — £12le(r) — €(n)]
Ahora se hace una expansion en serie a primer orden en £ se obtiene una relacién entre la

funcién de correlaciéon en el espacio real y en el de redshift, esa transformaciéon de dicha funcién

entre ambos espacios se conoce como efecto kdiser:

e @ =) + 0w + Lt e (278)

En [24] se descompone la funcion £%(3) en multipolos usando los polinomios de Legendre Py:

&i(s 2£+1/ §°(s)Pe(pn (2.79)

La integral anterior puede realizarse analiticamente, sin embargo, los tnicos casos en que es
distinta de cero, es para el caso £ = 0 con Py = 1y £ = 2 con P, = (322 — 1)/2. Fisicamente
esto quiere decir que el efecto Kaiser es dominante en el monopolo y el cuadrupolo, lo cual se
comprueba en la figura 2.3 en donde se realiz6 la medicion de los multipolos de la funcion de
correlacion void-galaxia en el espacio de redshift para 30 catalogos de datos simulados. La forma

explicita del monopolo y el cuadrupolo son:

o) =<1+ 117, (2.80)
i) = L) — ) (2.81)

A pesar de que son los tnicos dos en que la integral 2.79 es distinta de cero, son suficientes

para determinar la funcién de correlacion en el espacio de redshift:

3u—1
£(3) = &(s) + T3 &), (2.82)
ademas, £5(s) y €5(s) cumplen con la siguiente identidad:
- 3 b
6(5) - G(6) = 6595 (2.59)

Esta ultima igualdad es de suma importancia por dos razones: 1) Se tiene una relaciéon entre
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Figura 2.3: Monopolo (azul), cuadrupolo (rojo) y hexadecapolo (verde) de la funcion de correlacion
void-galaxia en el espacio de redshift para el mismo conjunto de datos simulados, notandose que
unicamente para los primeros dos el efecto kaiser es dominante. Figura obtenida de [24].

multipolos en el espacio de redshift sin ser necesario el calculo de ninguna cantidad en el espacio
real [24], por lo que las mediciones son completamente realizables independientemente del modelo
cosmologico y 2) que las mediciones de los multipolos solamente dependen de la tasa de crecimiento
logaritmica dividido entre el factor de bias. Por esa razon se usan las distorsiones de redshift,
particularmente el efecto Kaiser, para aprender sobre el crecimiento de las perturbaciones [17].
Los resultados de las mediciones de RSD, a partir de la funciéon de correlacion, se reportan en
términos del parametro f/b o también se suele usar fog, con og definido en la subseccion (2.5.4),
multiplicando f/b por bog. En este trabajo se usaron distintos resultados sobre RSD reportados
en términos de fog, los cuales se mostraran en el capitulo 4, cuando se estimen las incertidumbres

de los parametros de un modelo alternativo a ACDM.

2.3.2. El test de Alcock-Paczynski

Cuando se determina el vector distancia § en el espacio de redshift entre algin par vacio-galaxia,
conviene separar el vector en dos componentes, una a lo largo de la linea de visién s y otra sobre
el plano del cielo (perpendicular a la linea de vision), s, . Estas cantidades en términos de la
separacion angular observada §¢ y el corrimiento al rojo 0z como medida de la separacion a lo

largo de la linea de vision, tiene la siguiente manera [24]:

s1 = Da(z)09, (2.84)
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0z
Tradicionalmente se introducen los llamados pardmetros de Alcock-Paczynski, ¢ y g1 dados

por:

q1L = 5. = Daz)’ (2.86)
(O
QH - SH H*(Z) (287)

en donde las cantidades con asterisco (*) son evaluadas en la cosmologia real, la cual se desco-
noce, o se asume de acuerdo a determinada teoria bajo prueba, mientras que las que no lo tienen
corresponden a una cosmologia que asume un modelo fiducial para D4 y H, el cual tipicamente
es el de concordancia. El caso especial en el que la cosmologia verdadera coincide con la fiducial,
se tiene que q; = ¢ = 1, esto sucede si la distribucion de las galaxias en el void es esféricamente
simétrica. Este método se conoce como el test de Alcock-Paczynski [22] y provee constricciones a
los parametros cosmologicos a partir de predicciones de D4 y H. Mas aun, para estructuras esféri-
camente simétricas en promedio ,se puede definir una cantidad ¢ que corresponde a la proporcion
de q1 y q) que juegue el papel de parametro de Alcock-Paczynski:

o DAEHE)

q  Da(z)H*(z)

El cual cuantifica la medida de distorsiéon geométrica de una estructura esférica debido a las

(2.88)

velocidades peculiares. Normalmente se suele adoptar al modelo ACDM como el modelo fiducial,
y se asume otro modelo como el que describe el universo real, ese modelo corresponde a aquél en
el que la materia oscura es inestable, y decae a un tipo de particula relativista llamada radiacion
oscura. Tal modelo se describira y analizara en el proximo capitulo.

Un ejemplo de una distorsion geométrica se visualiza en la figura 2.4, en donde se muestra
una sobredensidad en una estructura simétrica, las galaxias de esa sobredensidad sufren una caida
gravitacional hacia el centro de ésta. Una galaxia en el extremo mas cercano al observador se esta
alejando, por lo que la distancia estimada es mayor que la real. Por el contrario, en el extremo
més alejado, la galaxia se estd acercando porque cae al centro de la sobredensidad, entonces la
distancia estimada es menor que la real. Las galaxias a los costados no sufren distorsiones, entonces

sus distancias no sufren alteraciones.
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Proceso de formacion de estructura a gran escala
2.3 Distorsiones en el Espacio de Corrimientos al Rojo.

Figura 2.4: Distorsiones geométricas de una sobredensidad. Del lado izquierdo se muestra la sobre-
densidad en el espacio real, mientras que en el lado derecho esté en el espacio de redshift, se puede
apreciar que la region parece achatada en la direccion de la visual.
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Capitulo 3

Modelo cosmolbégico con materia
oscura lnestable

3.1. El problema de la Materia Oscura

Como ya se menciond en el primer capitulo, aproximadamente el 30 por ciento de la densidad
total del universo corresponde a materia formada por particulas no relativistas, o polvo, y esta
constituida por materia bariénica y materia oscura. Esta tltima constituye alrededor del 96 % del
total de la materia, y a pesar de eso, no se tiene mucha certeza sobre su naturaleza,incluso, no
se tiene una prueba directa sobre su existencia. Este dilema recibe el nombre de problema de la
materia oscura y es una de las preguntas abiertas mas importantes de la cosmologia, y de la fisica
en general. Es por eso que en esta seccion se abordara el tema de la materia oscura (DM por su

nombre en inglés).

3.1.1. Evidencias observacionales de la materia oscura

A pesar de que su naturaleza es ain un misterio sin resolver, las evidencias que prueban que
la materia oscura existe son numerosas y convincentes, aunque la ausencia de su detecciéon directa
deja abierta la posibilidad a su no existencia y a otras hipotesis alternativas como una modificacion
de las leyes de la gravitacion a grandes escalas como posibles soluciones al problema. Vale la pena

mencionar algunas de dichas posibles evidencias [19]:

= Curvas de rotacion. Las curvas de rotacién no son mas que las velocidades de rotacién
promedio de objetos (como estrellas o gas) como funcion de su distancia radial al centro de
la galaxia. Ford y Rubin en 1970 [46] dedujeron tedricamente que estas velocidades deberian
disminuir como funcion de esta distancia radial, sin embargo, las observaciones indicaban que
permanecia constante. Esto sucede porque las galaxias tienen mas masa de la que se puede
detectar a partir de objetos luminosos. Esta masa faltante tendria que estar distribuida en
halos de materia oscura que rodean a la galaxia. La figura 3.1 ilustra este hecho, en donde

de analizaron las curvas de rotacion de la galaxia NGC 6503.

» Lentes gravitacionales. El efecto de una lente gravitacional se produce cuando la luz que
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Figura 3.1: Curvas de rotacién de la galaxia NGC 6503. Tomando en cuenta tinicamente materia
bariénica (el gas y el disco de la galaxia), no pueden explicar las velocidades observadas. Sin
embargo, al anadir un halo de materia oscura rodeando la galaxia, la aproximacién a los datos es

mucho mejor. Imagen obtenida de [19].

proviene de objetos lejanos se curva al pasar alrededor de algin otro objeto masivo, de
tal forma que un observador en la Tierra ve tales objetos distorsionados o en una posicion
diferente. Al analizar los objetos luminosos deformados, es posible calcular la masa del objeto
que causa este efecto el cual funciona como lente gravitacional. De observaciones del Sloan
Digital Sky Survey [2], a través del analisis de un gran numero de objetos deformados, se
concluyd que las galaxias, entre las que se incluye la Via Lactea, deben tener mucha mas
materia de la que se podia detectar, concluyendo que la responsable de este aumento en la

masa es la materia oscura.

Gas caliente en camulos de galaxias. En la figura 3.2 se puede observar una imagen en
rayos X del Camulo de Coma, un conjunto con més de 1000 galaxias, en donde se puede ver
la presencia de gas caliente hacia el centro de la imagen. La materia oscura crea una barrera
de potencial haciendo que el gas permanezca ahi, de lo contrario, se dispersaria. Peebles y
Ostriker desde los anos 70’s demostraron a partir de simulaciones que los halos de materia

oscura son necesarios para garantizar la estabilidad de galaxias y ctimulos.

También existen evidencias de DM a escalas cosmolégicas. Por ejemplo para predecir correc-
tamente la distribucion de perturbaciones a grandes escalas de acuerdo al P(k) observado,
es necesario que haya estructura de materia oscura a escalas mucho mayores a las galacticas

y de camulos.
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Coma Cluster
0.5-2.0 keV

Figura 3.2: Imagen en rayos X del Cimulo de Coma, tomada por el satélite ROSAT.

3.1.2. Caracteristicas de la materia oscura fria

Aunque existen diversos modelos de materia oscura, el més aceptado y estudiado es la materia
oscura fria (CDM) debido a que es el modelo mas sencillo que explica la formacion de estructuras
cOsmicas como galaxias o cimulos de galaxias. La CDM consiste en particulas con velocidades no

relativistas, ademas de otras caracteristicas como [49]:

= Solo interactiian gravitacionalmente y no tienen interacciones entre ellas de manera signifi-
cativa en el universo tardio. A escalas de energia mayores, como las del universo temprano

podrian haber interactuado a través de la fuerza débil.

= La materia oscura al dia de hoy es una densidad de reliquia de un proceso de aniquilacion

fuera del equilibrio en el universo temprano.
= Deben ser eléctricamente neutras y no deben tener carga de color.

= No se pueden enfriar por medio de fotones radiantes, a diferencia de la materia bariénica,

esto debido a que son eléctricamente neutras.
= Se comportan como fluido perfecto sin presion a grandes escalas.

= Su tiempo de vida debe ser del orden de la edad del universo.

3.1.3. Problemas del modelo de CDM

A pesar de que el modelo de CDM es consistente con la formacion de estructuras a grandes

estructuras como galaxias y camulos de galaxias a distancias de unos cuantos de Mpc a cerca de
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1000 Mpc, el problema surge a escalas por debajo de 1 Mpc, donde se han encontrado discrepancias

a niveles de subestructuras. Los principales problemas con la CDM son los siguientes [43]:

= Las subestructuras, como halos y galaxias satélites de la Via Lactea, no son tan numerosos

como se esperaban. A este problema se le conoce como el "problema de los satélites faltantes".

= No se encuentra evidencia contundente de que dadas las imagenes de una galaxia lejana, se
detecten lentes gravitacionales producidas por halos de CDM pequenos como para justificar

la prediccion del modelo.

s Los perfiles de densidad de halos de CDM en galaxias pequenias predichos por la teoria difieren

a los obtenidos mediante simulaciones.

= La densidad en las regiones centrales de halos de materia oscura en galaxias es mucho mayor

en las simulaciones con CDM que en las observaciones.
» Galaxias espirales ordinarias tienen mucha menos CDM en su interior de lo esperado.

= Simulaciones producen galaxias cuyos discos con mas pequenos y con menos momento angular

que las observaciones realizadas.

Estas discrepancias entre la teoria y las observaciones, ha motivado a los cosmoélogos a generar

modelos alternativos a la CDM, a continuacion se mencionan algunos de ellos.

» Materia oscura fuertemente autointeractuante (SIDM)[48]. En este modelo, las co-
lisiones entre las particulas de materia oscura dan origen una evolucion de estructuras mas

compleja.

» Materia oscura tibia (WDM)|[13]. Estas particulas tienen velocidades de aproximadamen-
te 100 m/s. Al extrapolar en el tiempo, adquieren dispersiones de velocidades lo suficiente-
mente grandes como para tener efectos en las subestructuras como por ejemplo, se impide la
formacion de estructuras pequenias, resolviendo con eso el problema de los satélites faltantes
de la Via Lactea.

» Materia oscura repulsiva (RDM)[21]. Aqui, la materia oscura consiste en bosones masi-

vos con un potencial repulsivo que corrige los perfiles de densidades de los halos.

= Materia oscura difusa o escalar (FDM o SFDM)[29]. En donde las particulas bosonicas
tienen una masa muy pequeia, y su longitud de onda de Compton es comparable al tamafio
del bulbo de una galaxia, por lo tanto, la materia oscura no se puede concentrar en pequenas

escalas resultando que los halos en su centro son mas achatados que en CDM.

» Materia oscura aniquilante (SADM)[32]. Las particulas de materia oscura colisionan y

se autoaniquilan, reduciendo la densidad en las regiones centrales de los cimulos de galaxias.

En esta tesis, se trabajara con otro modelo alternativo, el cual recibe el nombre de "materia
oscura inestable o materia oscura decayente"(DDM), en donde las particulas de materia oscura

decaen en particulas relativistas denominadas radiaciéon oscura y las cuales tienen tiempos de vida
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de escalas cosmicas y por tanto, solo afectan la evolucion del universo tardio. Esto podria resolver
algunas de las discrepancias antes mencionadas, por ejemplo, ocasiona que las densidades de los
halos se reduzcan, sin alterar la formacion de estructura a grandes escalas [11]. En las siguientes
secciones se desarrollard toda la cosmologia correspondiente a este modelo.

Diversos trabajos han establecido cotas para el tiempo de vida de la DDM. En las tultimas dos
décadas, varios trabajos han establecido cotas para el tiempo de vida de la materia oscura, por
ejemplo, Ichiki et al (2004) [31] la estableci6 mayor a 54 Giga-afios (Gyr); De Lope Amigo et al.
(2008) [16] la fijo mayor a 100 Gyr; mientras que Aoyama et al. (2014) [6], Audren et al. (2014) [§],
obtuvieron que el tiempo de vida de la materia oscura es mayor a 200 Gyr. Finalmente, , Enqvist
et al. (2015) [18] establecio la cota del tiempo de vida de la materia oscura inestable mayor a 95
Gyr.

3.2. Proceso de Decaimiento de una particula (no relativista)

a particulas relativistas

En esta seccion se derivaran las ecuaciones de continuidad para una particula inestable pesada
y también para su producto, la cual es una particula relativista. Llamese ) a la primera. La reliquia
de ésta particula apareci6 en una etapa del universo en la que esta especie ya era no relativista, y
su tiempo de vida 7 es tan grande que puede compararse con la edad del universo. Su densidad,
puede escalarse de tal manera que py a~3. Esto solo solo es verdad cuando no hay decaimiento
de la particula .

Cuando existen procesos en equilibrio, la densidad de ntimero comévil de particulas de la especie
1) se conserva, sin embargo, en procesos fuera del equilibrio, en donde el nimero de particulas por
volumen comévil de una especie cambia, como el que se esta estudiando en este trabajo, esto no es
verdad. En este caso, se tiene un decaimiento exponencial de las particulas 1), que se puede escribir

de esta manera [33]:

3

d, 4 a Ny
— =— . 3.1
o) == (3.1)
Desarrollando la derivada del lado izquierdo y dividiendo entre a®:
. a Ty
3—ny = ——. 3.2
my ¥ 3 =0 (3.2)

La relacion entre la densidad de energia y la densidad de namero de particulas de la especie i
es estd dada por py = mypy, donde my, es la masa de una particula. Entonces, introduciendo en

la ecuacioén anterior:

d a mwnw
- 3= = — 3.3
g (M) + 3-myny —— (3:3)
usando la relacidon anterior se tiene finalmente:
: a Py
3—py = ——. 3.4
Py + 3= py o (3.4)
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La ecuacion anterior es la ecuacion de continuidad para las particulas de la especie 3, que
describe la evolucién a lo largo del tiempo de la densidad de energia de la especie 1. Durante el
decaimiento, cierta fraccién de las particulas i se convierte en particulas relativistas, por lo que
también es necesaria una ecuacién de continuidad para esa especie. Para tal objetivo, la segunda

ley de la termodinamica aplicada a un elemento de volumen comévil implica que [33]:

dQ _ _dd’py) _ pya’
T T T,

ds = dt, (3.5)

donde T es la temperatura del bano de particulas relativistas, la cual es la temperatura del
Universo. En la ultima igualdad se usé la ecuacion 3.1 dividida entre la masa de la particula m..
En lo anterior se puede ver que si el tiempo de vida de la particula 1 tiende a infinito, la entropia
por volumen comoévil es constante, pero no es el caso del modelo que se esta considerando en este
trabajo. Después se usa la Primera Ley de la Termodindmica: dE = —pdV 4+ T'dS, en donde, como
se estd trabajando en esta tesis con unidades naturales, la masa y la energia son equivalentes,

entonces V, = 1, el volumen fisico es Viprar = a>V. = a?, por lo tanto, la energia total es:

Etotal = thotal = a3ptotal7 (36)

y la primera ley se puede escribir, usando lo anterior, y 3.5, de esta forma:

A(@*pr) = —prd(@®) — d(a*py) = =2 d(a®) + (@ pu)it/ 7, (3.7)

en donde se us6 la ecuacion de estado del producto w, = 1/3, y entonces p,. = p,./3. Desarro-

llando lo anterior se sigue que:

r . dt
addp, + 3aap,dt = —%(3a2adt) +adp, = (3.8)
T
Dividiendo todo lo anterior entre a>dt se llega a la ecuacién de continuidad del producto:

o+ 42, = L2 (3.9)

a T
La fisica detras de 3.9 es clara: el término 4%pr representa el corrimiento al rojo usual de
la densidad de energia de la radiaciéon. En ausencia del decaimiento de 1, el tiempo de vida de
ésta tiende a infinito, por lo que el término p, se hace cero, y la solucién de 3.9 es simplemente
pr < a~*. La densidad de energia de la radiacion estd relacionada con la entropia por volumen

comovil mediante [33]:

3( 45 1/3A4 3 —4
oy = 4<2W29*) §43q74, (3.10)

donde g, corresponde al numero efectivo de grados de libertad relativistas. Las ecuaciones
3.4, 3.9 (o equivalentemente, 3.10) con su respectiva ecuacién de Friedmann forman un sistema
de ecuaciones diferenciales cerrado gobernando la evolucion del factor de escala a, py y pr (0 la
densidad de entropia comoévil §). Su solucién numérica es mostrada en la figura 3.3 [33]. Las lineas

punteadas indican la evolucién de la densidades py y p, cuando la particula ¢ no decae. Es de
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Figura 3.3: Evolucién de las densidades py,s; ¥ su correspondiente producto pg, junto con la entropia
en la época en que la particula v decae. Las lineas punteadas indican la evolucién de ambas especies
en ausencia de decaimiento de 1. Notar que en la imagen, R es el factor de escala, y R; es el mismo
al dia de hoy, el cual tiene el valor de uno. Imagen obtenida de [33].

especial relevancia notar el aumento de entropia debido al decaimiento de v, algo que no ocurre

en un universo con particulas estables.

3.3. Cosmologia de Fondo

Regresando al modelo cosmolégico que se esta considerando en esta tesis, el cual se caracteriza
por tener materia oscura fria que decae en un tipo de particula relativista llamada radiacién oscura,

las ecuaciones que gobiernan sus densidades de fondo son anédlogas a 3.4 y 3.9, y son las siguientes:

. a
Pddm = =3~ Pddm — Lddmpddm., (3.11a)

. a
Pdr = _4gpdr + Ladmpddm, (311b)

en donde se defini6 la tasa de decaimiento de la materia oscura inestable como Tggm = 1/Tgdm,
siendo Tyqm, €l tiempo de vida medio de la materia oscura inestable en unidades de giga-anos. Con
el objetivo de resolver el sistema de ecuaciones diferenciales, conviene primero hacer un cambio de

dlna

variable. Recordando que H = a/a = *;*, y definiendo N = Ina, se tiene que dN = Hdt y el

sistema 3.11a y 3.11b en términos de N en vez de ¢ luce de la siguiente forma:
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Pddm . . i
IN 3pddm HFddmpddm, (3.12a)
Pdr 1
= —4par —TLaam m - .12b
AN Pdr + 77| ddmpPdd (3.12b)

Las ecuaciones anteriores, junto con la ecuacion de Friedmann correspondiente, determinaran

la evolucion del factor de escala a(t) para este modelo en especifico, para el cual se consideran en

total seis especies de particulas:

es:

» Materia barionica. Su densidad es p, = popa 2.

= Materia relativista estandar. Anteriormente se habia ignorado debido a su baja abun-
dancia el dia de hoy, sin embargo, en este modelo si serd tomada en cuenta dado que hay
una contribucion debida al decaimiento que podria tener efectos considerables. Su densidad
es Py = p0ra74.
= Energia oscura. Es la constante cosmologica, exactamente la misma que en el modelo de

concordancia, con densidad py = poa.

» Materia oscura fria estable (CDM). Corresponde a la parte del total de la materia

oscura que es estable. Su tratamiento es igual que en el modelo ACDM y su densidad es
Pedm = pOcdma73~

» Materia oscura fria inestable (DDM). Es la parte del total de materia oscura que si

decae en radiacion oscura. Su densidad esta determinada por el sistema de ecuaciones 3.12.

» Radiaciéon oscura (DR). Es el producto de decaimiento de la DDM, su densidad esta

determinada también por el mismo sistema de ecuaciones diferenciales 3.12.

La ecuacién de Friedmann para este modelo, anédlogamente a la obtenida para el modelo ACDM,

881G

H? = 73 (p()bCli3 + pOra74 + poa + P()cdmeB + pddm + pdv‘)a (313)

e insertando en el sistema 3.12:

~1/2
dd 87TG _ _ _
Pddm _ —3pddm — ((Poba 5+ pora™ + poa + Pocam@ > + Pddm + pdr)> Tadmpddm,

dN 3
(3.14a)
. 881G _ _ _ —1/2
Z;l\f = —4pg, + <3(P0ba 34 Pora 44 PoA T+ POcdm@ 5+ Pddm + pdr)) L aampddm-

(3.14b)
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El sistema de ecuaciones diferenciales anterior es imposible de resolver analiticamente de ma-
nera exacta dada su complejidad, por lo que es necesario recurrir a herramientas numéricas para
resolverlo. Por otro lado, para reducir errores numéricos conviene expresar las soluciones en térmi-
nos de las densidades relativas Qg4 vy Q4r, las cuales se obtienen dividiendo tanto pg,, como pg.
entre la densidad critica p. en cualquier momento correspondiente a este modelo, establecida en la

ecuacion 1.55, en donde, al usar la ecuacién de Friedmann 3.13 se sigue que:

Pc = (Pozﬂig + P0r074 + POA + POcdme?’ + pddm(a) + pdr(a))~ (315)

Aqui es muy importante senalar dos puntos: el primero, que para calcular p,, el sistema 3.14a y
3.14b ya debib ser resuelvo, debido a que se estdn usando las densidades de DM y DR para calcular
la densidad critica; el segundo, que se asume que la suma de las densidades relativas de materia
oscura fria y decayente al dia de hoy corresponden a la densidad de materia oscura fria del modelo
ACDM inferida a partir del espectro de potencias del fondo cosmico de microondas (CMB) del
satélite Planck 2018 [3], cuyo mejor ajuste es rodmhz(ACDM) = 0,11933 £0,00091 , y por lo tanto,
debe cumplirse una ecuaciéon de constriccion dada por:

Qocdm + Qodam = QTP (3.16)

ademaés, como una parte del total de la materia oscura va a decaer, se denotaré el cociente de

las densidades al dia de hoy de ambas especies como aggqm, la cual puede tomar valores entre cero
y uno, siendo los casos extremos a4, = 0 si toda la materia oscura es estable, y agqmn = 1 si toda

es inestable, entonces, ambas densidades relativas se pueden escribir asi:

Qoddm = lec\dcn?M)addm7 (3.17a)
Qocdm = Q(()ﬁdcrnD]M)(l - Oéddm)y (317]1))

donde se puede ver facilmente que la suma de las ecuaciones anteriores cumple la ecuacion de
constriccion 3.16. Para resolver el sistema de ecuaciones diferenciales 3.14a y 3.14b se uso el codigo
publico de Einstein-Boltzmann «Cosmic Linear Anisotropy Solving System» (CLASS) [37] del cual
se utilizo el wrapper o libreria correspondiente escrita en el lenguaje de programacion Python. De
aqui en adelante sera la herramienta que servira para calcular todas las cantidades relacionadas a
este modelo, y que ademas sirvié como base para la creacién de un cdédigo propio con el objetivo de
estimar las incertidumbres de los parametros de este modelo, los cuales son la tasa de decaimiento

T4am y la fraccion de materia oscura que decae, aggm -

3.4. Ecuaciones para las Perturbaciones Lineales de DDM

A nivel de las perturbaciones escalares, la ecuacion 1.35 si bien es valida para las perturbaciones
del total de la materia, ésta no es aplicable en este modelo para cada especie por separado, debido
a la interaccion entre las particulas de materia oscura y su producto, por esa razon las ecuaciones

de conservacion para la DDM y la DR tienen otra forma en este modelo [8]:
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VLo = —aladmpadm (1 + dadm), (3.18)

V. Th o = alqampadm (1 + dddm)- (3.19)

Por lo anterior, los contrastes de densidad para la DDM y su producto 44, ¥ d4r junto con la
divergencia de las velocidades 044, v 04, tienen una forma diferente a 2.34 y 2.35, las cuales, en

la norma Newtoniana Conforme estan dadas por [8]:

S = —Odam — 3¢ — alaam, (3.20)
a/

egidm, = 7g0ddm + kQQpa (321)

o 4 ] Pddm
Oar = —g(eddm —3¢) + al'gam (Oddm — dar + 1), (3.22)

Pdr

k? 3pddm [ 4

0 = —6aqr — k20ar + k21 — al gam — ~0g, — Odam 3.23
ar = 7 0d oar + k7Y —algq spy \ 30ar = Oaam |, (3.23)

donde oy, corresponde a la perturbacion de estrés anisotropico de la radiacion oscura, definido
andlogamente a 2.33. Las ecuaciones anteriores son implementadas en el codigo CLASS para un
modelo con materia oscura inestable para producir, entre otros, su respectivo espectro de potencias.
Considerar un modelo asi tiene implicaciones importantes a nivel de formacion de estructura, dada
la importancia de la materia oscura fria en este aspecto [§]. En la siguiente seccion se analizaran
distintos efectos de un modelo con materia oscura inestable tanto para la cosmologia de fondo como

a nivel de formaciéon de estructura a gran escala descrita por la dindmica de las perturbaciones.

3.5. Implicaciones del modelo DDM

Usando CLASS para resolver el sistema de ecuaciones diferenciales 3.14, ademés de las respecti-
vas ecuaciones de cada especie estandar, se encuentran, en primer lugar, las densidades relativas de
la materia oscura inestable, y su respectivo producto. Las condiciones iniciales para encontrar una
solucion fueron Qoggm = Qé?;fM)addm v Qoar =~ 0. Soluciones para la densidad relativa de DDM
y DR se muestran en las figuras 3.4 y 3.5 para diferentes valores tanto de la tasa de decaimiento
T'4am como de la fraccion de materia oscura que decae ggm.

Con respecto a las graficas para Qg (figura 3.4), es evidente que entre menor sea la fraccion de
materia oscura que es inestable, es decir, el valor de g, la porcion de ésta sera cada vez menos.
Es interesante observar que para los péneles 2 y 3, correspondientes a tiempos de vida mayores que
la edad del universo de acuerdo ACDM son practicamente idénticos, lo cual tiene sentido ya que
para los dos, la probabilidad de que DDM haya decaido al dia de hoy es muy baja, manteniéndose
sin cambio sus densidades relativas. En cuanto al primer panel correspondiente al tiempo de vida

mas corto, indica que, a pesar de que en el pasado lleg6 a ser practicamente la especie dominante,
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Figura 3.4: Densidades relativas de la materia oscura inestable como funcién del corrimiento al
rojo z. Cada panel muestra en la parte superior el valor del inverso del pardmetro I'44,,,, cada uno
con seis diferentes casos, correspondientes a: aggm = 0,05 (azul), aggm = 0,2 (verde), agam = 0,4
(rojo), agam = 0,8 (dorado) y aggm = 1 (café)
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Figura 3.5: Densidad relativa del producto de la DDM, radiacion oscura, como funcion del corri-
miento al rojo. Cada panel muestra en la parte superior el valor del inverso del parametro I' g4y,
cada uno con seis diferentes casos, correspondientes a: aggm = 0,05 (azul), aggm = 0,2 (verde),
Addm = 0,4 (rojo), agim = 0,8 (dorado) y aggm = 1 (café)

49



Modelo cosmolégico con materia oscura inestable
3.5 Implicaciones del modelo DDM

actualmente la cantidad de materia oscura serfa practicamente nulo, algo que es imposible dada

las estimaciones actuales de la densidad relativa de la reliquia de materia oscura.

Naturalmente, la evolucion de la materia oscura inestable esta estrechamente relacionada con
la evolucién de su producto, analizando la figura 3.5, se aprecia cémo conforme el tiempo de vida
de la DM es mayor, la densidad relativa de la radiaciéon oscura disminuye, un resultado esperado
debido a que si atin no decae la materia oscura, evidente habra una menor cantidad de su producto.
También resulta facil notar intuitivamente que entre mayor sea la fraccion de DM inestable, mayor
cantidad de radiacién oscura habra. Finalmente, cabe destacar que sélo en el caso en que el tiempo
de vida es menor a la edad del universo, su fracciéon respecto al total de todas las especies de

particulas es considerable, siendo en los otros casos demasiado pequena.

Haber resuelto el sistema de ecuaciones diferenciales 3.14a y 3.14b permite ahora resolver la
ecuacion de Friedmann 3.13 para encontrar la evolucion del factor de escala a lo largo de la historia
del universo tardio. A diferencia de lo que se hizo en el capitulo 1, no es posible encontrar una
expresion explicita para a(t), pero se puede usar CLASS para obtener soluciones numéricas y
poder graficarlas. Resulta natural pensar que un modelo alternativo a ACDM tendra variaciones
importantes respecto a la forma en que el universo se expande, a pesar de eso, la forma de a(t)
no varia en gran manera cuando se consideran tiempos de vida del orden o mayores a la edad del
universo, por lo que incluir imagenes en donde se aprecie el factor de escala para diferentes valores
de I'ggm 0 agqm no aportaria demasiada informacion al respecto. Por ese motivo, para cuantificar
de mejor manera las discrepancias conviene definir la diferencia relativa del factor de escala entre
diferentes modelos DDM y el ACDM, la cual esta definida por:

da _ |ancpm — appm|

= (3.24)
a AACDM

La diferencia relativa cuantifica la diferencia del factor de escala en el modelo DDM respecto
al valor para ACDM, de manera que en el valor extremo que da/a = 1, la diferencia es maxima, es
decir, que appy = 0. En la figura 3.6 se muestra tal diferencia relativa para distintas cantidades
de aggm Y Taam. Se puede apreciar que para tiempos de vida mayores a la edad del universo,
la variacion de a(t) entre ambos modelos es de, a lo mucho, de poco méas del 3 por ciento. Para
tiempos de vida tempranos, las discrepancias se elevan en gran medida, llegando a un 60 por ciento
para un modelo en donde la materia oscura tarda solo 1 Gyr en decaer, y ademas, toda ella es
inestable, nuevamente indicando que un modelo con un tiempo de vida tan corto no es bueno para
describir el universo. También se puede ver que un universo con una fracciéon de DDM inestable
menor da lugar a menos diferencias que uno con mayor cantidad.

Otro efecto de un modelo con DDM se presenta al momento de calcular las diferentes medidas
de distancia el cual seré relevante para estudiar algunos efectos de las distorsiones de redshift en
el siguiente capitulo. Nuevamente se puede hacer uso de la diferencia relativa, en este caso, de la
distancia angular diametral:

D4 _ |Darcos = Dapoul

= (3.25)
Dy DAACDM

La cual esta graficada en la figura 3.7. Se puede apreciar que para corrimientos al rojo grandes,
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Figura 3.6: Diferencia relativa entre el factor de escala del modelo ACDM y el modificado con
materia oscura inestable como funcién del tiempo propio. Cada panel muestra en la parte superior
el valor del inverso del pardmetro I'z4,,,, cada uno con seis diferentes casos, correspondientes a:
agam = 0,05 (azul), aggm = 0,2 (verde), agim = 0,4 (rojo), agam = 0,8 (dorado) y aggm = 1
(café).

las discrepancias aumentan si el tiempo de vida es menor, y si la fraccion de DDM aumenta,
sin embargo, como es de esperarse, para z tendiendo a cero, que corresponde al dia de hoy (o
equivalentemente, a distancias cortas) no hay diferencia alguna entre ambos modelos. Las graficas
correspondientes a la distancia comdévil y a la distancia luminosa son muy similares, y por esa razén

no se incluyen, se aplica el mismo razonamiento a cada una de ellas.

Tal y como se mencioné en la secciéon anterior, al ser la materia oscura una especie clave para
la formacion de estructura a gran escala en el universo, modificar tanto su tiempo de vida como su
fraccion debe tener consecuencias en este aspecto. En este caso, con la finalidad de obtener un mejor
analisis y ver lo efectos del decaimiento en las perturbaciones, conviene graficar directamente el
espectro de potencias para diferentes modelos DDM junto con el ACDM. En la figura 3.8 se observa
dicha imagen. Nuevamente, los casos extremos, correspondientes a nglm =1Gyry aggm =1
muestran que, a escalas grandes (o distancias pequenias) un modelo con esos parametros predice
mayor estructura de la que realmente existe, y viceversa, a escalas pequenas (o distancias grandes)
se predice mucha menos estructura de la que las observaciones indican. Incluso a un tiempo de
vida de 50 Gyr, se llegan a apreciar diferencias respecto al modelo de concordancia. También se
aprecia que conforme mas grande sea el valor de la fraccion de DDM, el cambio respecto al modelo
ACDM sera mayor, sin embargo, entre més grande sea su tiempo de vida, la diferencia se hace
cada vez menor, sugiriendo que existe una sensibilidad importante de P(k) respecto al parametro

T"4am conforme hay una mayor fraccion de DDM.

Como se pudo analizar cualitativamente, los pardmetros de un modelo con materia oscura
inestable, aggm ¥ [qam, estan estrechamente correlacionados. Parece que para un modelo con una
fraccion de DDM muy cercana a cero, el factor de escala, las medidas de distancia, o el espectro
de potencias no sufren variaciones significativas respecto a ACDM sin importar el tiempo de vida.
Por el contrario, si la fraccion de DDM respecto al total de DM es grande es necesario que F;dlm

sea lo suficientemente grande para que los resultados coincidan con el modelo de concordancia. La

o1



Modelo cosmolégico con materia oscura inestable
3.5 Implicaciones del modelo DDM

-1 -1 —1
I, =1Gyr I, =10Gyr I, =50Gyr
0.3 —i- 100 VT 40.006
< | | / : :

% 02 0.02 “J0.004
3 ] //
S | % 0.01 0.002

0.0 —— o0 0.000

1072 107! 10° 10! 1072 107! 10° 10" 1072 107! 10° 10!
Corrimiento al rojo z Corrimiento al rojo z Corrimiento al rojo z

Figura 3.7: Diferencia relativa entre la distancia angular diametral del modelo ACDM y el modifi-
cado con materia oscura inestable como funciéon del corrimiento al rojo. Cada panel muestra en la
parte superior el valor del inverso del pardmetro I'j4,,, cada uno con seis diferentes casos, corres-
pondientes a: aggm = 0,05 (azul), agem = 0,2 (verde), agim = 0,4 (rojo), @gdm = 0,8 (dorado) y
Qgam = 1 (café)

busqueda de un modelo DDM que reproduzca fielmente las observaciones es todo un reto, por lo que
en el siguiente capitulo se explicara cémo se establecié un modelo con valores de aggm v I'qam que
reprodujeran la observable fog predicha por ACDM asi como el parametro de Alcock-Paczynski.

Para finalizar el capitulo, vale la pena hablar brevemente sobre el espectro de potencias del
fondo cosmico de microondas (CMB), una de las principales pruebas del modelo del Big-Bang, el
cual si tiene cambios en el régimen relativista de las perturbaciones, a diferencia del proceso de
formacién de estructura a pequenas escalas. Como se puede ver en la figura 3.9, hay diferencias
mucho mas significativas en escalas pequenas, mientras que para escalas grandes no hay tantas
discrepancias, incluso para tiempos de vida pequenos, estas diferencias a escalas pequenas estan
asociadas al efecto de Sachs-Wolfe. El objetivo de este trabajo no es estudiar este efecto, pero
ofrece una perspectiva interesante a explorar en este modelo para imponer constricciones a los

parametros de éste.
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Figura 3.8: Espectro de potencias de materia para diferentes modelos DDM. Cada panel muestra
en la parte superior el valor del inverso del pardmetro I'44,,, cada uno con seis diferentes casos,
correspondientes a: aggm = 0,05 (azul), agam = 0,2 (verde), agam = 0,4 (rojo), aggm = 0,8
(dorado) y agam = 1 (café). La linea azul punteada corresponde en cada panel al espectro en el
modelo ACDM
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Figura 3.9: Espectro de potencias del fondo césmico de microondas para diferentes modelos DDM.
Cada panel muestra en la parte superior el valor del inverso del parametro I'34,,,, cada uno con seis
diferentes casos, correspondientes a: aggm = 0,05 (azul), aggm = 0,2 (verde), aggm = 0,4 (rojo),
agam = 0,8 (dorado) y aggm = 1 (café). La linea azul punteada corresponde en cada panel al
espectro en el modelo ACDM
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Capitulo 4

Pronoésticos de las incertidumbres de
los parametros del modelo DDM de
acuerdo con datos simulados de
Euclid.

Este capitulo esta enfocado en obtener estimaciones para las incertidumbres de los dos pardme-
tros del modelo con materia oscura inestable, aggm v I'qam, estas estimaciones se realizan usando
datos simulados para experimentos futuros (algo que en inglés se denomina mock data) de fos y
del parametro de Alcock-Paszynski €, de tal manera que se espera que las cotas que se obtengan
para Qggm ¥ Ladm sirvan para constreiir tanto el tiempo de vida como la fracciéon de la materia

oscura Iria inestable dentro del marco del modelo ACDM.

4.1. Meétodo de la Matriz de Fisher

La matriz de Fisher es usada frecuentemente en el analisis de constricciones cosmologicas a par-
tir de conjuntos de datos observacionales [12], y sirve para hacer estimaciones de las incertidumbres
minimas de los parametros de un modelo. Bajo ciertas suposiciones los valores en la diagonal dicha
matriz son los cuadrados de las las varianzas inversas respecto a una estimaciéon correspondiente
a un modelo fiducial. Los elementos fuera de la diagonal diferentes de cero indican correlaciones
entre los errores de los parametros [27]. En esta seccion se haré una breve descripcion de como se
deduce la matriz de Fisher, cual es su forma y como se relacionan sus entradas con los parametros
de la funcion de distribuciéon asociada a determinados conjuntos de datos. A su vez se mostrara
la metodologia a partir de la cual se van a calcular las estimaciones de las incertidumbres de los

parametros del modelo de este trabajo.

Para estimar los parametros de un modelo junto con sus errores a partir de un conjunto de
datos, se debe obtener la distribuciéon de probabilidad de los parametros 6 dado un conjunto de

datos x, la cual se llama distribucién de probabilidad posterior y se denota como
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P(0)x). (4.1)

Con esto se puede definir el espacio de parametros, en el donde cada punto corresponde a una
realizacion del modelo. La distribucion de probabilidad posterior no es muy facil de calcular, por
el contrario, lo que si es més sencillo es la distribucién de probabilidad de los datos dado que se
conocen los valores de los parametros del modelo y la cual se conoce como funcién de verosimilitud

o likelihood en inglés (el cual es el nombre mas usado atin hablando en esparol), denotada por

L(x]6) = P(x|0). (4.2)

como ejemplos de estas distribuciones se tiene la binomial, poisoniana, gausiana, entre otras. El
teorema de Bayes [10] relaciona la funcion de verosimilitud con lo que realmente se quiere calcular

que es la distribucion posterior, P(6]x):

P(x|0)P(0)

P(Bh) = =0

(4.3)

A P(6) se le llama probabilidad a priori, y expresa lo que se sabe de los parametros antes de que
alguna observacion se realice, pueden ser experimentos previos o alguna teoria. Se suele asumir que
todos los valores de los parametros son igualmente probables, de tal forma que P(#) =constante,
a lo que se llama una probabilidad a priori uniforme. P(x) recibe el nombre de evidencia, la cual

en estimacion de parametros suele ser ignorada [26], entonces:

PO|x) x L(x;0). (4.4)

Asumiendo que la probabilidad a priori es uniforme, en el punto en el espacio de parametros en
que se alcanza el maximo logaritmo de la funcién de verosimilitud, se asocia con el valor esperado
de los parametros 6, correspondientes al mejor ajuste y éstos se asocian con "el modelo verdadero

o fiducial”, 0y, dicho mateméaticamente:

(6) = 6, (4.5)

Ahora se hace se hace una expansion en serie de Taylor alrededor de los parametros del mejor

ajuste:

2
In L(x;0) = In L(x;60p) + 1(19(1 — Ooa) 0L

en donde la primera derivada, al ser calculada en el maximo del logaritmo de la funcién de

verosimilitud se anula [28]. Calculando la exponencial de la ecuacién anterior se tiene que:

1
L(x;0) = L(x;00) exp | — 5(9a —0oa)Hop(05 — 008) |, (4.7)

donde se defini6 la matriz Hessiana H,g como:
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?Inl

Hyp=-—"".
P 90,00,

(4.8)
En la préctica, para estimar los errores de un futuro experimento, se recurre al valor esperado

de la matriz Hessiana, llamada la matriz de Fisher:

OIn L > (4.9)

Fas = 01es) = ( = 7.5,

La inversa de la matriz de Fisher corresponde a la matriz de covarianza, la cual cuantifica las
incertidumbres de los parametros y el ancho de la distribuciéon posterior cuando ésta es multidi-
mensional. Por ejemplo, para un modelo con dos parametros, la matriz de covarianza se ve asi

[12]:

2
F} = Cup= ("w "””;/) : (4.10)
Ozy Oy

donde 0,y = Y0,04 y & v se le conoce como el coeficiente de correlacion. Si la matriz de
correlacion es diagonal, es decir, que v = 0 significa que las estimaciones de los parametros no
estan correlacionadas. Por otro lado, la desigualdad de Cramer-Rao se establece que para cualquier
estimacién de un parametro, la entrada de la matriz de covarianza no serd mayor que la inversa
de la matriz de Fisher. En ese sentido, la matriz de Fisher proporciona un estimador del mejor
ajuste posible de las incertidumbres de los parametros, por lo que ofrece el mejor escenario para

constrefiir parametros dado un conjunto de observaciones [4].

Asumiendo, como aproximacion, que las incertidumbres obedecen una distribucion Gaussiana,

entonces la funcion de verosimilitud tiene la forma siguiente [4]:

Eu—im, (4.11)

2
o
b=1 b

donde ¥, son cantidades observadas, cada una con incertidumbres gaussianas oy, y cada una
de éstas observables se asocia a una funcién f, de los parametros del modelo. De esta manera, la

matriz de Fisher (3.10) tiene las siguientes entradas:
1 0fy Ofs
Fj, = g — o o 4.12
T £ 07 90; 061 (4.12)

En el sentido de este trabajo, los parametros del modelo DDM son 8; = I'qgp, ¥ 0k = atddm, mien-
tras que su inversa, la matriz de correlaciéon, proporciona el mejor ajuste para las incertidumbres

de ambos parametros, o, y or, alrededor de sus valores fiduciales:

2
Cji = (”F Uf) . (4.13)

Oal’ g,
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4.2. En busca de un modelo DDM fiducial

Para poder estimar las incertidumbres de los parametros I' gz v Qgam €S necesario establecer
unos valores centrales o fiduciales para estos. Generalmente, cuando se estiman pronosticos de
las cotas inferiores de las incertidumbres esperadas en observaciones futuras, dichos pronoésticos
se realizan asumiendo que las incertidumbres corresponden al mejor ajuste de un modelo fiducial
correspondiente a datos reales anteriormente obtenidos. El criterio para decidir qué valores van
a usarse consiste en que sean capaces de reproducir alguna observable, es decir, para seleccionar
ese modelo se ajusta la prediccion de dicha observable correspondiente al mejor ajuste de ACDM
de acuerdo a los conjuntos de datos observacionales reales al momento. En este caso, se considerd
como modelo fiducial el modelo DDM que ajuste perfectamente determinadas observables predichas
por el modelo ACDM para los pardametros cosmologicos estimados por la colaboracién de Planck.
Es importante notar que si se consideran diferentes observables entonces los modelos DDM que
empate las predicciones de ACDM correspondientes pueden ser distintos.

Para esta tesis se trabajo con dos modelos DDM fiduciales, el primero que pudiera empatar
la observable fog, la cual cuantifica el efecto Kaiser, predicha por el modelo de concordancia, y
el segundo corresponde a aquel que empata la prediccion de ACDM del parametro de Alcock-
Paczynski, esto es, aquel para el cual € se acerque lo mas posible a uno. Para el primer modelo

fiducial, los valores de los parametros fueron:

apig, = 1073, (4.14a)
T tiq, = 0,001 Ho. (4.14b)

En cuanto al segundo modelo, es oportuno senalar la dependencia del parametro e de la distancia
angular diametral, como indica la definicién 2.88. En el capitulo anterior se hizo notar que la
diferencia relativa de las medidas de distancia para tiempos de vida del orden, o mayores a la
edad del universo, es pequena incluso para valores de agg,, cercanos a uno lo cual indica que estas
observables son poco sensibles a variaciones de ese parametro. Para lograr la mayor sensibilidad
posible para ajustar esta cantidad se asumi6 que toda la materia oscura decae en radiacién oscura

y por tanto, agqm = 1, mientras que el valor fiducial de la tasa de decaimiento fue:

T ig, = (1 x 107%)Hy (4.15a)

4.3. Estimacion de las incertidumbres de g4, vV T'gam

Para estimar las incertidumbres de los pardmetros del modelo con materia oscura inestable,
Qgdm ¥ aam se usaron datos de catalogos mock obtenidos a partir de simulaciones de N-cuerpos
realizadas para la planeacién de surveys futuras, particularmente aquellas de la colaboracion de
EUCLID [24, 22]|. En esos trabajos, primero se identifican los VOIDs dentro de la distribucién

de materia a diferentes tiempos en las simulaciones y se estiman los multipolos de la funcion de
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z fos O fog € Oc
0.99 | 0.4531 | 0.0060 | 1.0125 | 0.0073
1.14 | 0.3777 | 0.0059 | 0.9988 | 0.0073
1.33 | 0.4310 | 0.0064 | 1.0127 | 0.0076
1.58 | 0.3666 | 0.0066 | 0.9908 | 0.0074

Tabla 4.1: Datos en VOIDs identificados en catalogos mock para EUCLID [22] a partir de medi-
ciones del efecto Kaiser (fos) y el efecto de Alcock-Paczynski (€) para diferentes corrimientos al
rojo y sus respectivos errores

correlacion void-galaxia en el espacio de corrimiento al rojo, cuyo desarrollo fue explicado en el
capitulo 2. De esa forma se obtienen las medidas de las distorsiones de redshift con lo cual se
estima tanto fog como € para diferentes corrimientos al rojo. En la tabla 4.1 se enlistan los datos
resultantes con sus respectivos errores, mientras que en la figura 4.1 se grafica fog para el modelo
DDM fiducial, junto con el correspondiente a ACDM, haciendo evidente su extrema similitud.
Adicionalmente, se indican los valores de la tabla 4.1 junto con sus errores ofq, y 0.

La definicién de derivada que sera usada para el calculo de la matriz de Fisher para el modelo

fiducial que involucra a fog es la siguiente:

Ofog _ fosria(z, apiar, T riar) — fos(z, apiar, Dadm)

, 4.16a
Il 4dm I'tiar — Laam ( )
dfos _ fosgia(z, ofiar, U ia1) — fos(z, Qadm, I fia) (4.16b)
0 ddm Ofidl — Cddm

La metodologia usada para calcular las derivadas 4.16a y 4.16b fue la siguiente: para cada uno
de los corrimientos al rojo z de la tabla 3.1 se calcula fogy;q mediante CLASS con los parametros
fiduciales establecidos en las ecuaciones (3.1a) y (3.1b), mientras que para fos(z,arid, Dadgm) ¥
fos(z, gqm, T giq) uno de los argumentos se deja con su valor fiducial, mientras que el otro es
variado ligeramente alrededor de su valor fiducial hasta encontrar una convergencia en las derivadas,
es decir, que sean del mismo orden de magnitud. De esa manera se forma un vector de razones
de cambio. Después se promedian esos valores. Finalmente, usando esos resultados, se calculan las
entradas de la matriz de Fisher segtn 4.12.

En cuando al segundo modelo fiducial que involucra a €, solo es necesario el calculo de una sola
derivada, esto debido a que af;q2 se ha fijado a 1, por lo que en realidad la matriz de Fisher s6lo
tendré una entrada, y como consecuencia solo es necesaria la derivada de € respecto a I'g4m, la cual

estd dada de la siguiente manera:

Oe 1 —e(z,azia2, ladm)

= 4.17
Ol qdm fia2 — Laam (4.17)

La razon por la que en la derivada parcial para € aparece un uno en vez de una funcion fiducial
para este parametro viene dado por la definicién 2.88. En ese caso, se asume que el modelo DDM
como aquel que describe el universo real, que para el mejor ajuste, concuerda con lo establecido por

el mejor ajuste del modelo ACDM, dando como resultado que € = 1. En cuanto a €(2, afia2, I'adm)

99



Pronoésticos de las incertidumbres de los parametros del modelo DDM de acuerdo
con datos simulados de Euclid.
4.3 Estimacion de las incertidumbres de aggm ¥ 'aam
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6

Corrimiento al rojo z

Figura 4.1: Gréafica de fog predicha por los modelos ACDM y DDM correspondientes a los valores
fiduciales de los parametros establecidos en 4.14a y 4.14b. Adicionalmente se indican los datos
obtenidos mediante simulaciones realizadas para la planeacion de surveys futuras de la colaboracion
Euclid [22] (dorado). También se muestran datos reales obtenidos por varios trabajos mediante la
medicion del multipolos descritos en el capitulo 2 a partir del conjunto de datos BOSS DR12:
Hamaus et.al 2020 [24] (azul claro) Gil-Marin et.al 2016 [20] (verde) ,Nadathur et.al 2019 [42]
(negro), del conjunto de datos 6-degree Field Galaxy Survey por Achitouv et. al 2017 [1] (naranja),
y del VIMOS Public Extragalactic Redshift Survey por Hawken et. al 2016 [1] (rosa).Es interesante
notar la discrepancia entre los valores del modelo fiducial y los datos esperados para Euclid, lo
cual puede indicar que RSD observadas en futuras surveys ayudaran a aminorar las tensiones en
estimaciones de og.
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y, el procedimiento para obtenerlas es el mismo que para el caso del efecto Kaiser.
Usando las definiciones de las derivadas para el caso del efecto Kaiser, la matriz de Fisher

resultante es:

1,95523 x 1078 —0,01254
(Fjr) = ( ) . (4.18)

—0,01254 14861,206
Tras calcular su inversa se obtiene la matriz de correlaciéon que se muestra a continuacioén:
1,1142 x 108 93999
(Cik) = E (4.19)
93999 1,4659 x 10

de tal manera que las incertidumbres para los parametros I 4z v @gam alrededor de sus valores

fiduciales I'fjq1 y ariq1 de acuerdo con Euclid se espera que sean al menos:

km
=1,05 x 104 ——, 4.20
OT qdm1 s.Mpc ( )
y
Tagami = 1,21 X 1072 (4.21)
Mientras que el coeficiente de correlacion es:
v =0,73. (4.22)

Para el caso del efecto de Alcock-Paczynski, como se mencion6 anteriormente, solo se calcula

de la entrada Fjy de la matriz de Fisher:

Fyo = 0,015, (4.23)
y por lo tanto, la incertidumbre para el pardmetro I' 44y, alrededor de su valor fiducial I' ;42 es:

km

OT y4me = 0,12 (4.24)

s.Mpc’

4.4. Discusion de los resultados

Las incertidumbres anteriores se pueden dar en términos de Hy = 1/ty, donde ¢ ~ 14 Gyr es

el tiempo de Hubble, el cual tiene un valor muy cercano a la edad del universo actual, de manera

que:
OTddm1
Ilaam _ 3 4.2
i 55,66, (4.25)
y
Tlaamz _ (), 0018. (4.26)
Ho ’

Al expresar las cotas de I'g4p, en términos de Hy permite expresar al tiempo de vida en términos
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de ty que es una medida de tiempo en escalas cosmicas. De tal forma, se puede expresar la cota
para Lygm (0 equivalentemente, el tiempo de vida 744,,) para el primer modelo fiducial, el cual

corresponde a medidas del efecto Kaiser mediante fog, de la siguiente manera:

1
[ gam < 155,664277 o (4.27)
H
o bien,
Tadm > 0,00642 t . (4.28)
Por otro lado, la cota para agqm, en este caso es igual a:
Qgam < 0,012107. (4.29)

Cabe notar que este tiempo de vida es muy pequeno, esto se debe a que el modelo fiducial tiene
asociada una agg4,, muy pequena (como ya se dijo, esto es necesario para empatar al mejor ajuste
de ACDM). Por lo tanto, para generar efectos detectables dada la incertidumbre de los datos, es
necesario tomar una tasa de decaimiento grande (o un tiempo de vida pequeno). Lo anterior es
consistente con otros trabajos como se muestra més adelante.

Para el segundo modelo fiducial, correspondiente a mediciones del efecto de Alcock-Pazcynski,

las cotas para I'g4.,, son las siguientes:

1
T adm < 0,0018 —, (4.30)
e

lo que corresponde a:

Tddm > 94D tp. (4.31)

En este caso, recordemos que el pardmetro agq,, = 1 dado que es posible reproducir ¢ = 1
(correspondiente al mejor ajuste de ACDM) asumiendo que el total de la materia oscura puede
decaer.

Es importante mencionar que estrictamente hablando, no existe un tinico modelo DDM fiducial,
sino un conjunto de ellos, esto es, aquellos con agym = 1 ¥ Tggm — 0 ' o bien aquellos con
Qggm < 1 para los cuales I' g4, podria tomar valores alejados de cero y aun asi conseguir ain un
empate con el mejor ajuste de ACDM dentro de sus limites de incertidumbre. Dicha correlacion
tan alta de ambos parametros se traduce en que existen situaciones donde uno de los valores
puede modificarse de manera importante, pagando el precio de que el otro paradmetro también
debe cambiar significativamente. Lo anterior fue comprobado por S.Alvi et. al [5] donde explican
que para valores grandes de aggqm, €l limite superior de la tasa de decaimiento estd constrenida a
valores pequefios mientras que para valores pequenos de la fraccion de DDM inestable (como el

considerado en el modelo fiducial 1, el limite para I'yq,, se relaja y permite a la materia oscura

1Cabe mencionar también que al usar un modelo con I'gg,, = 0 en la practica no es viable pues no es posible
calcular numéricamente la derivada de las diferentes observables respecto a variaciones de los pardmetros. Lo anterior
se debe a que la razon de cambio de éstas no es convergente.
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Figura 4.2: El limite superior de la tasa de decaimiento I' 44, para varios valores fijos de a g4, para
diferentes conjuntos de datos. En la imagen, I'1g = g/ 10718571, mientras que fqgm corresponde
a la fraccion de DDM inestable. Imagen obtenida de [5].

decaer rapidamente, como justamente se puede observar en la figura 4.2. Esto explica por qué se
obtuvo una cota menos fuerte a partir de mediciones del efecto de Kaiser en catalogos mock para
EUCLID.

La figura 4.2 ilustra lo explicado en el parrafo anterior y justifica la elecciéon de los parametros
fiduciales para ambas observables: para el primer modelo asociado al efecto Kaiser, donde a¢;q1 =
2 x 1073 permitié una eleccion de I'fiq1 = 0,1Hp, mientras que una eleccién de o920 = 1 obligd a
que en el segundo modelo, asociado al efecto Alcock-Paczynski, la tasa de decaimiento fuera mucho
menor, g0 = (1 x 1078) H,.
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Conclusiones

En esta tesis se presenta un modelo alternativo al modelo estandar tipo ACDM, en el cual una
fraccion de la materia oscura fria puede decaer en radiacion oscura. El objetivo principal de la tesis
era: explorar las implicaciones tanto en las propiedades del universo de fondo como los efectos del
decaimiento de la materia oscura sobre el proceso de formacién de estructura a gran escala descrito
en el régimen lineal de la teoria de perturbaciones. Una meta para ello era aprender sobre dicha
teoria en el contexto del modelo de DDM, la cual fue alcanzada exitosamente al reproducir todas
las ecuaciones de Einstein linealizadas asi como las de las perturbaciones de materia.

Una vez determinado el sistema de ecuaciones para las perturbaciones del modelo, éste se re-
solvio numéricamente usando el codigo publico CLASS. Posteriormente se realizé un anélisis de
los efectos del decaimiento de la DM a partir de estas soluciones. Lo anterior fue de suma impor-
tancia ya que se pudieron identificar posibles observables y escalas en los cuales las predicciones
del modelo alternativo no coinciden con lo establecido por el modelo cosmolégico estandar y que
ofrecen un escenario para buscar senales indirectas de decaimientos de DM o mejores cotas para
sus parametros. Una conclusién importante de este anéalisis fue que si toda la materia oscura fuera
decayente, considerar tiempos de vida menores a la edad del universo da lugar a resultados que
estan alejados de las observaciones, por lo que F;dlm debe ser por lo menos, del orden de la edad
del Universo (13.77 Gyr) o mayor para reproducir el universo observable a la fecha.

Por otro lado, se utilizaron distintos datos de distorsiones de redshift obtenidos por el proyecto
Euclid para establecer cotas correspondientes a el tiempo de vida y la fraccién de materia oscura
inestable a través de los efectos Kaiser y Alcock-Paczynski. A partir de éste ultimo, se pudo
establecer una cota para el tiempo de vida de 744, >545 ty, un valor que esta de acuerdo con
trabajos previos sobre este tipo de modelos. Si bien la cota obtenida mediante fog no estia en
conflicto con la que se obtuvo con ¢, los datos utilizados no fueron capaces de constrenir 744,, de
la mejor manera.

Es posible obtener atin mejores estimaciones para el tiempo de vida de la DDM y de la fracciéon
de ésta mediante otras observables, como el espectro de potencias de las anisotropias de tempera-
tura y polarizacién del fondo césmico de microondas, por lo que este campo de investigacién esta
abierto a futuros trabajos y a la luz de datos nuevos los cuales prometen ser abundantes y mucho

més precisos que los presentes.
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