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Resumen

Utilizando datos observacionales de Supernovas tipo la, se obtuvo una relacién que describe la evo-
lucién del Universo en funcién de su tamano y el tiempo. Se ajusté una ecuacién capaz de describir
dicha evolucién para, a través del formalismo de Lagrange, derivar un potencial que generara tal
comportamiento. Con el potencial obtenido se escribié un hamiltoniano que se encuentra tinica-
mente en términos de la energia, en contraste con Relatividad General; la-cual se sabe que es una
teoria basada en la geometria del espacio tiempo (métrica) [I] y que, hasta ahora, no se ha podido
unificar con la mecanica cuantica. Finalmente, utilizando el enfoque de la Mecanica Estadistica, se
analiz6 el Hamiltoniano del sistema para asi poder calcular la temperatura del Universo utilizando
el formalismo del Ensamble Candénico. Obteniendo un valor calculado para la temperatura actual
del Universo de 2.713 K.
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CAPITULO 1

Introduccion

En los inicios de la humanidad, al ver el cielo estrellado, las primeras preguntas que surgieron fueron
seguramente respecto al tamano y longevidad del mundo y Universo en el que existimos. A lo largo
de la historia, esta pregunta ha sido, en su mayoria, considerada una-pregunta de indole filoséfico
e, incluso, religioso.

La curiosidad por conocer y darle sentido a la existencia misma del Universo y entender los fenéme-
nos que ocurren en él, es intrinseco al ser humano. Esta curiosidad ha sido el motor para la formu-
lacién de teorias, el estudio, la observacion y la inspiraciéon para numerosos mitos, obras de arte,
arquitectura y demas desde tiempos ancestrales [6].

Sin embargo, no fue hasta inicios del siglo XX que se empezd a tener una versién cientifica de la
respuesta a esta pregunta. Esto es, en parte, porque la teoria de la Relatividad General de Einstein
proporcioné herramientas conceptuales que hicieron posible abordar este tema de forma mas rigu-
rosa, pero también se debié a la medicion de la expansién del Universo hecha por Edwin Hubble y
la Radiocién del Fondo Césmico de Microondas por Penzias y Wilson.

A pesar de esto, de que se ha descubierto una poderosa y elegante manera de entender el universo
a través de la ciencia, de alguna manera se ve al cosmos como distanciado de los asuntos humanos
en la vida diaria, haciéndolo parecer remoto e irrelevante para las preocupaciones cotidianas. Pero,
aun asi, los més grandes misterios, las preguntas cientificas mas profundas sobre la naturaleza y
origen del Universo despierta los intereses y pasiones de un gran niimero de personas.

Motivacion

Los modelos matematicos del Universo se han y son construidos a través de Relatividad General,
expresandolos en términos de la geometria, por lo tanto, ésto implica que el lagrangiano y el hamil-
toniano sean geométricos. Hacer un analisis clasico, con el cudl se pueda obtener un lagrangiano y
hamiltoniano en términos de la energia es necesario para llevar a cabo el anélisis desde el punto de
vista de la Fisica Estadistica.

Formular un modelo que describa el comportamiento termodindmico del Universo podria cambiar
la forma de verlo y estudiarlo, asi como expandir nuestro conocimiento respecto a ciertos fenémenos



fisicos. Los resultados obtenidos podrian, también, ayudar a darle otro tipo de interpretacién al
reciente descubrimiento de la expansion acelerada del Universo, la cual aiin no ha sido comprendida
en su totalidad.

En México existen diversos centros de investigacién en astrofisica tales como el GTM, los diver-
sos Observatorios Astronémicos Nacionales y el HAWC; los cuales son centros de investigacién de
nivel internacional. Estos se caracterizan por ser lugares de cardcter multidisciplinario, donde el
conocimiento de los procesos fisicos detras de los fenémenos estudiados, asi como el conocimiento
en ciencias computacionales, modelado e instrumentacion son siempre necesarios. Todo lo anterior,
hace de estos centros lugares ideales para el trabajo y desempeno tanto académico como practico de
un Ingeniero Fisico. Por lo que proyectos como el presente, donde se puedan aplicar las habilidades
computacionales y los conocimientos adquiridos a lo largo de la carrera en Ingenieria Fisica de la
Universidad Auténoma de Querétaro, resultan importantes no iinicamente para brindar herramien-
tas al alumno interesado en desempenarse en alguna de las dreas relacionadas, sino también para
aprovechar los recursos e inversién con los que se cuentan en nuestro pafs.

Planteamiento del Problema

Desde tiempos inmemoriables el hombre a tratado de describir el universo y, matematicamente,
se han propuesto diferentes modelos en el contexto de relatividad general y fisica newtoniana. El
Universo, visto como un sistema desde el punto de vista de la termodindmica, tiene muchas pro-
piedades tales como energia, temperatura, entropia, transiciones de fase, por mencionar algunas.
Relatividad General es la teoria mas aceptada para describir el Universo, sin embargo, esta teoria
estad basada en la geometria del espacio-tiempo, por lo cual, es muy complicado poder extraer pro-
piedades termodindmicas (como las mencionadas anteriormente) debido a que no existe una teoria
absoluta que relacione termodindmica con geometria, s6lo han existido varios intentos [7], pero no
han sido exitosos.

Por otro lado, hay teorias donde se considera que el Universo es un fluido viscoso, concibiendo las
ecuaciones de Friedmann como una ecuacion de estado, donde el puente que enlaza estas iterpreta-
ciones es la densidad. Sin embargo, esta no es geométrica [§ y se utiliza para explicar la expansién
acelerado, mas no para calcular ropiedas termodinamicas del Universo.

Por esto, hasta ahora, s6lo ha sido posible calcular propiedades termodindmicas de objetos locales
y compactos como, por ejempo, estrellas y agujeros negros. Sin embargo, para acercarnos a tener
un mayor entendimiento del Universo y su evolucion, es necesario conocer el comportamiento de
estas propiedades.

Objetivos

Generar un modelo cosmolégico que pueda ser analizado desde el punto de vista de la Fisica
Estadistica utilizando, como fundamento, datos observacionales de supernovas tipo la para calcular
la temperatura del Universo.



Objetivos Especificos

= Llevar a cabo el anélisis de datos observacionales de Supernovas Tipo la y ajustar a estos una
funcién que describa la expansién del Universo a través de un cédigo escrito en Python para
derivar el potencial que genera dicha expansién.

= KEscribir un lagrangiano u hamiltoniano desde el punto de vista de la Mecédnica Clasica a partir
del potencial generado.

= Analizar el hamiltoniano desde el punto de vista de la Fisica Estadistica, utilizando la apro-
ximacion del formalismo del ensamble candénico para calcular la temperatura.

= Obtener la temperatura del Universo, utilizando los valores actuales, para, finalmente,comparar
el resultado tedrico con datos observacionales del CMB.






CAPITULO 2

Antecedentes

Modelos Cosmolégicos

Las observaciones de Hubble indican que no vivimos en un Universo estatico, sino en uno en expan-
sién. La incognita quizd més apremiante es si el Universo permanecerd en expansiéon o se frenard.
Esta es una pregunta acerca del futuro del Universo, pero, para intentar responderla, es necesario
estudiar el pasado.

En los primeros instantes después del Big Bang (3 minutos aproximadamente), la mayor parte de
la energia estaba en forma de radiacién, y esa radiacion era la influencia dominante en la expansién
del Universo [9]. Més tarde, con el enfriamiento provocado por la expansién, los roles de la materia
y la radiacién cambiaron y el Universo entrd en una era dominada por la materia. Los resultados
recientes sugieren que ya hemos entrado en una era dominada por la energia oscura [10].

Sin embargo las densidades de energia producida por radiacién y de materia no son proporcionales
entre si. Esto nos lleva a deducir la existencia de diferentes eras a lo largo de la historia de nuestro
Universo: una era dominada por radiaciéon en el Universo muy temprano, una era dominada por
materia en un momento posterior y, desde hace unos 4 mil millones de anos, una era dominada por
lo que hemos nombrado energfa oscura [11].

Después de la inflacién, y hasta aproximadamente 47,000 anos después del Big Bang, las dinamicas
del Universo primitivo se establecieron por radiacién (constituyentes del Universo que se movian de
forma relativista, principalmente fotones y neutrinos). En la era de la inflacién cédsmica, también se
piensa que el parametro de Hubble es constante, por lo que la ley de expansion de la era dominada
por la energia oscura también es valida para la precuela inflacionaria del Big Bang.

Entre aproximadamente 47, 000 anos y 9.8 mil millones de anos después del Big Bang, la densidad de
energia de la materia excedié tanto la densidad de energia de la radiacién como la del vacio. Cuan-
do el Universo tenia aproximadamente 47,000 anos, la densidad masa-energia superé la energia de
radiacién, aunque el Universo permanecié cegado a la radiacién hasta que tenia aproximadamente
378,000 anos. Este segundo momento en el tiempo (cerca del momento de la recombinacién) en
el que los fotones que componen la radiacién césmica de fondo de microondas se dispersaron por
ultima vez, a menudo se confunde con el final de la era de la radiacién [11].



La era dominada por la energia oscura se propone como la ultima de las tres fases del Universo
conocido. Esta era comenzé después de la era dominada por la materia, es decir, cuando el Uni-
verso tenfa aproximadamente 9.8 mil millones de anos. La constante cosmolégica recibe el simbolo
Ay, considerada como un término fuente en la ecuacién de campo de Einstein, puede verse como
equivalente a una masa de espacio vacio, o energia oscura. Dado que esto aumenta con el volumen
del Universo, la presion de expansion es efectivamente constante, independiente de la escala del
Universo, mientras que los otros términos disminuyen con el tiempo. Por lo tanto, a medida que
la densidad de otras formas de materia desciende a concentraciones muy bajas, el término de la
constante cosmoldgica (o energia oscura) eventualmente dominard la densidad de energia del Uni-
verso. Las mediciones recientes del cambio en la constante de Hubble con el tiempo, basadas en
observaciones de supernovas distantes, muestran esta aceleracién en la tasa de expansion, esto es
un claro indicador de la presencia de dicha energia oscura.

La expansion relativa del Universo estd parametrizada por un factor de escala adimensional a,
también conocido como el factor de escala césmica o, a veces, el factor de escala de Robertson-
Walker [12]. Para cada una de las eras anteriormente mencionadas, la evolucién del factor de escala
esta dada por:

H
a (t)radiacion X t1/27 a (t)materm x t2/37 a (t)A xe ! (21)

Por lo que, en resumen, se puede decir que durante la época inflacionaria, aproximadamente 10732
segundos después del Big Bang, el Universo se expandio repentinamente y su volumen aumenté en
un factor de al menos 1078, equivalente a expandir-un objeto de 1 nanémetro (107 m, aproximada-
mente la mitad del ancho de una molécula-de ADN) de longitud a aproximadamente 10.6 anos luz
de longitud. Después de esto, continué una expansion del espacio mucho mas lenta y gradual, hasta
que alrededor de 9,800 millones de anos después del Big Bang comenzé a expandirse gradualmente
aceleradamente, y continda haciéndolo [11].

Perlmutter demostré en 2011 la existencia de energia oscura, a través del andlisis de datos de su-
pernovas Tipo la, que aparece como una constante cosmolédgica en los modelos gravitacionales mas
simples como una forma deexplicar la aceleracién [I3]. En junio de 2016, los cientificos de la NASA
y la ESA confirmaron esto al informar que se descubrié que el Universo se estaba expandiendo
entre un 5% y un 9% m4és rapido de lo que se pensaba anteriormente, segiin estudios realizados
con el Telescopio Espacial Hubble [10].

Actualmente, se intenta describir la expansién del espacio a través de una fuerza que actia separan-
do los objetos astronémicos. Aunque esta podria ser considerada, de hecho, como una descripcién
bastante precisa del efecto de la constante cosmoldgica en las ecuaciones de Relatividad General, no
es una imagen precisa del fenémeno de la expansién en general. Durante gran parte de la historia
del Universo, la expansién se debié principalmente a la inercia. La materia en el Universo muy
temprano se estaba separando por razones desconocidas (muy probablemente como resultado de la
inflacién césmica) y simplemente continué haciéndolo, aunque a una tasa cada vez menor debido
al efecto atrayente de la gravedad [14].



Evolucién Futura

Se ha intentado modelar la evolucién futura del Universo en este escenario, a través de diversos
modelos y teorias. Sin embargo, descubrimientos o teorias futuras podrian cambiar algunos de los
sucesos predichos. Las observaciones sugieren que la expansién del Universo continuara para siem-
pre. Si es asi, entonces una teoria popular es que el Universo se enfriard a medida que se expande,
llegando a ser demasiado frio para mantener la vida. Por esta razon, este escenario futuro, una vez
conocido popularmente como Big Chill o Big Freeze [15].

Sin embargo, la expansién infinita no determina la curvatura espacial general del Universo. Podria
tratarse de un Universo abierto (con curvatura espacial negativa), plano o cerrado (curvatura es-
pacial positiva), aunque si esté cerrado, debe haber suficiente energia oscura para contrarrestar las
fuerzas gravitacionales o, de lo contrario, el Universo terminard en un Big Crunch [16].

Supernovas como Pruebas de la Historia del Universo

Una supernova es un evento que ocurre cuando mueren ciertos tipos de estrellas. En latin, nova sig-
nifica nuevo, refiriéndose astronémicamente a lo que temporalmente parece ser una nueva estrella
brillante. La palabra supernova fue acunada por Walter Baade y Fritz Zwicky, para distinguirlos
entre eventos astronémicos mucho menos luminosos, en 1931 [17].

Las supernovas pueden expulsar mucho, o casi todo, el material lejos de una estrella. Esto impulsa
una onda de choque en expansiéon y rapida al medio interestelar circundante y, a su vez, arrastra
una capa de gas y polvo en expansién, que se observa como un remanente de supernova [I§]. Las
supernovas crean, fusionan y expulsan la mayor parte de los elementos quimicos producidos por
la nucleosintesis, desempenando un papel importante en el enriquecimiento del medio interestelar
con los elementos quimicos de masa atomica méas pesados. Ademas, la expansién de las ondas de
choque de las supernovas puede desencadenar la formacién de nuevas estrellas.

La mayoria de las supernovas-se desencadenan por uno de dos mecanismos basicos: la repentina
re-ignicién de la fusion nuclear en una estrella degenerada o el repentino colapso gravitacional del
nicleo de una estrella masiva. En primer lugar, una enana blanca degenerada puede acumular
suficiente material de un companero binario, ya sea a través de la acumulacién o mediante una
fusién, para elevar su temperatura central lo suficiente como para desencadenar una fusién nuclear
descontrolada, interrumpiendo completamente el proceso de evolucién de la estrella [19]. En el
segundo caso,. el nicleo de una estrella masiva puede sufrir un colapso gravitacional repentino,
liberando energia potencial gravitatoria como una supernova. Si bien algunas supernovas observadas
son mas complejas que estas dos teorias simplificadas, la mayoria de los astrénomos han establecido
y aceptado la mecanica de colapso astrofisico durante algtin tiempo.

Supernovas Tipo Ia

Una supernova tipo la ocurre en sistemas binarios (dos estrellas que se orbitan entre si) en los
cuales una de las estrellas es una enana blanca y la otra estrella que conforma el sistema puede ser
de cualquier tipo. Fisicamente, las enanas blancas de carbono y oxigeno con rotaciéon baja estan
limitadas a menos 1.38 masas solares [20].



A pesar de esto, las enanas blancas pueden volver a tener combustién y en algunos casos generan
una explosién de supernova. El limite para que este fenémeno ocurra es conocido como el limite de
Chandrasekhar, a pesar de que es bastante diferente del limite absoluto de Chandrasekhar donde
la presién degenerativa electrénica no previene los colapsos catastréficos [18]. Si una enana blanca
une gradualmente su masa con su companero binario, la hipdtesis general es que el nticleo alcanzara
la temperatura necesaria para provocar la fusién del carbono. En el raro caso de que dos enanas
blancas se mezclen, esto excederd el limite de Chadrasekhar y empezaran a colapsar, aumentando
la temperatura mas alla del punto de fusién. En cuestién de segundos después del comienzo-de la
fusién nuclear, una fraccién significativa de la materia que compone la enana blanca pasa por una
reaccion descontrolada, la cual liberara suficiente energia para provocar el colapso de la estrella en
una supernova [20].

Esta categoria de supernova produce luminosidad consistente por la uniformidad de la masa de las
enanas blancas que explotan a causa de el mecanismo de aceleracién. La estabilidad de los valores
de luminosidad permite que estas explosiones sean usadas como estandares para medir la distancia
de sus galaxias pertenecientes, ya que la magnitud visual de una explosion-de supernova depende
en gran medida de la distancia [21].

La supernova de tipo Ia es una subcategoria en la clasificacion Minkowski-Zwicky, que fue desa-
rrollada por el astrénomo estadounidense Rudolph Minkowski y el astrénomo suizo Fritz Zwicky.
Existen diversas formas por las cuales una supernova de este tipo puede formarse, sin embargo,
todas ellas tienen un mecanismo en comun. Los astrénomos tedricos tenian la creencia desde hace
tiempo de que el tipo de estrella que daba origen a este fendmeno era una enana blanca, teoria que
se confirmé con evidencia empirica después de que se pudo observar una supernova de este estilo,
observada en la galaxia Messier82 [22]. Cuando una enana blanca que rota lentamente hace decrecer
la materia de otra estrella de las mismas caracteristicas, puede exceder el limite de Chandrasekhar
en 1.44 Mg (unidades de masa solar), limite en el cual ya no es posible sostener su propio peso
con presion degenerativa electrénica. En la ausencia de un efecto de compesacion, la enana blanca
colapsara para formar una estrella de neutrones, cosa que ocurre con frecuencia con las enanas
blancas conformadas principalmente por magnesio, neon y oxigeno.

Actualmente, se cree que en-las explosiones de supernovas tipo Ia el limite nunca es alcanzado. En
su lugar, el aumento en la presiéon y densidad ocasionado por el siibito incremento de peso hace
que se eleve la temperatura del nicleo, y conforme la enana blanca se aproxima al limite en un
99 %, una etapa de conveccién ocurre y tiene lugar durante aproximadamente 1000 afos [23]. En
algin punto de.el proceso de ebullicién, una llamarada subita frontal es creada por la fusion del
carbon. Los detalles de la combustién aun son desconocidos, incluida la localizacién y cantidad de
eventos donde esta llamarada comienza. La fusién del oxigeno comienza poco después, pero este
combustible no se agota en su totalidad como el carbono.

Una vez iniciada la fusion, la temperatura de la enana blanca comienza a incrementar. La secuencia
principal estelar originada por la presién térmica se expandiria y enfriaria y esto contrarrestaria de
manera automatica el alza en la energia térmica. Sin embargo, La presion degenerativa es indepen-
diente de la temperatura; la enana blanca es incapaz de regular el proceso de fusién de la manera
de una estrella convencional, asi que es vulnerable a una reaccién de fusién de escape térmico [20].



Las llamaradas generadas se aceleran de manera dramatica, en parte por la inestabilidad Eayleigh-
Taylor e interacciones con la turbulencia. Hoy en dia aun es un tema de debate si las se transforman
en una detonacién supersonica de una deflagracion subsénica.

Una fraccién sustancial del carbon y del oxigeno en la enana blanca son convertidos en elementos
mas pesados en cuestién de segundo, aumentando la temperatura interna a mies de millones de
grados. Esta liberacién de energia por la fusiéon térmica es mas que suficiente para disociar la es-
trella; es decir, las particulas que conforman la enana blanca ganan suficiente energia cinética para
separarse de las otras [20]. La estrella explota de manera violenta y crea una onda expansiva que
acelera la materia y es expulsada a una velocidad que varia entre 5,000 a 20,000 km/s, practica-
mente 6 % la velocidad de la luz. La energia liberada en la explosién también genera un aumento
extremo en la luminosidad del fenémeno. La magnitud absoluta visual promedio de.las supernovas
tipo Ia es de M, = —19.3 (5 billones de veces més brillante que el sol).

Un modelo de formacion de este tipo de supernova es un sistema cerrado de estrella binaria. El
sistema binario progenitor consiste en dos estrellas consecutivas, con la principal teniendo una ma-
sa mayor que la secundaria. Teniendo una masa mayor, la primaria es la primera del par para
evolucionar en una rama asintética gigante, en la cual el exterior de la estrella se expande signi-
ficativamente. Si las dos estrellas comparten la envoltura comun entonces el sistema perderd una
cantidad significativa de masa, reduciendo el momento-angular, radio orbital y periodo. Después
de que la estrella principal se degenere en una enana blanca , la estrella secundaria evolucionara en
un gigante rojo y se preparan las condiciones para la.aceleracién de masa de la estrella primaria.
Durante la ultima fase de la envoltura compartida, las dos estrellas circulan cada vez maés cerca a
medida que el momento angular se pierde. La Orbita resultante puede tener un periodo tan corto
que sea de unas cuantas horas. Si la aceleracion continua durante el tiempo suficiente, la enana
blanca puede eventualmente acercarse al limite de Chandrasekhar [20].

La companera de la enana blanca podria también decrecer materia de otro tipo de cuerpos celestes
secundarios, como pueden ser subgigantes. El proceso creciente durante este decaimento sigue sin
ser completamente descrito, ya que puede depender del la tasa de decaimento y la transferencia de
momento angular al companero de la enana blanca. Se ha estimado que el 20 % de las supernovas
de tipo Ia son originados por progenitores degenerados simples [22].

Otro posible mecanismo que da origen a las supernovas de tipo Ia es el de la fusiéon de dos enanas
blancas de las‘cuales sus masas combinadas exceden el limite de Chandrasekhar. El resultado de
esta union es llamada una enana blanca de masa super-Chandrasekhar. Dado este caso, la masa
total no seria restringido por el limite de Chandrasekhar [22].

Observaciones hechas con el telescopio de la NASA, Swift, descartaron la posibilidad de que hu-
bieran supergigantes u otras estrellas companeras de todas las supernovas tipo Ia estudiadas. La
companera de la supergigante al explotar deberia emitir rayos X, pero estos no han sido detectados
por el telescopio XRT en los 53 fenémenos de supernova maés cercanos. Para 12 supernovas de tipo
Ia observadas durante 10 dias de la explosion, el satélite UVOT mostré que no habia radiacion
ultravioleta originada por el calentamiento de la superficie de la estrella que fue golpeada por la
onda expansiva de la supernova, demostrando que no se encontraban gigantes rojas o supergigan-



tes orbitdndo a los progenitores [24]. El observatorio Chandra de rayos X revelé que la radiacién
emitida en rayos X de 5 galaxias elipticas y la deformacion de la galaxia Andrémeda es de 30 a
50 veces mas débil de lo esperado. La radiacién provocada por rayos X deberia ser emitida por los
discos de acrecion de los progenitores de las supernovas tipo la. La radiacién faltante indica que
algunas enanas blancas poseen discos de acrecién, mientras que los pares de enanas blancas con
espirales interiores deben ser los responsables de las ondas gravitacionales.

Las condiciones de los degenerados dobles plantean la pregunta acerca de qué tan aplicables podrian
ser los estandares de luminosidad de las supernovas de tipo Ia, ya que la masa total de dos enanas
blancas es variable, asi como su luminosidad [24].

Las supernovas tipo Ia generalmente ocurren en todo tipo de galaxias, exceptuando las elipticas.
Este tipo de fenémeno no muestra una preferencia especial por regiones especificas en las regiones
estelares. Como las enanas blancas se forman al final del periodo de evolucién principal de las
estrellas, es dificil saber si al convertirse en enanas blancas siguen estando en la misma region en
donde se formaron originalmente. Gracias a esto, un sistema binario puede tardar alrededor de un
millén de anos en la etapa de transferencia de masa (generando novas constantes) antes de que
alcance las condiciones ara que una supernova de tipo Ia pueda ocurrir [22].

Las observaciones directas de los progenitores representan informacion valiosa para el estudio de
los modelos de supernovas. Observaciones previas al Telescopio Hubble no mostraron la posicién
de una estrella en dicho evento, excluyendo la posibilidad de que un gigante rojo fuera el causante
de dicha ocurrencia. El plasma que se esparcié debido a la explosién presenté evidencia de conte-
ner carbono y oxigeno, haciendo muy probable que la enana blanca causante de dicho fenémeno
estuviera compuesta principalmente de dichos elementos [24].

Las supernovas tipo Ia tienen una curva de luz caracteristica, la intensidad de su luz como funcién
del tiempo después de la explosién. Cercano al punto de maxima luminosidad, el espectro contie-
ne lineas de elementos de masa ‘intermedia, desde oxigeno hasta calcio. Estos son los principales
componentes de las capas exteriores de la estrella. Meses después de la explosion, cuando las capas
exteriores se han expandido al punto de ser transparentes, el espectro estd dominado por la luz
emitida por el material cercano al nicleo de la estrella, elementos pesados sintetizados durante
la explosién; isdtopos con masa cercana a la del Hierro. El decaimeinto de nickel-56 a hierro-56
produce fotones'de alta energia que dominan la expulsién de energfa [25].

Gracias a la colaboracion de astrénomos estadounidenses y chilenos, con el censo de supernovas de
Caléan/Tololo, en una serie de articulos en los 90s, mostré que las supernovas tipo Ia comparten los
mismos picos de luminosidad, un pardmetro de la curva de luz que puede ser usado para corregir
la luminosidad a un estandar comun. Las correcciones originales, conocidas como la relaciéon de
Phillipsc fueron usadas para determinar distancias relativas con una precisiéon del 7%. La causa de
la estabilidad en el pico de luminosidad se debe a a cantidad de nickel-56 producido en las enanas
blancas que explotan tentativamente cerca del limite de Chandrasekhar [21].

La similitud en la luminosidad absoluta en los perfiles conocidos de todas supernovas de tipo Ia
ha llevado a ser usado como un estdndar secundario en la astronomia extragalactica. Las dltimas
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calibraciones de la escala variable de Cepheid en distancia y mediciones geométricas directas en la
medicion de NGC 4258 de la dindmica del medidor de masa, combinado con el diagrama de Hubble
de las supernovas de tipo Ia han llevado a una mejor interpretacién de la constante de Hubble [I3].

En 1998, las observaciones de supernovas de tipo la distantes indican el resultado inesperado de
que el Universo parece estar en una aceleraciéon expansiva. Tres miembros de dos equipos fueron
galardonados con premios Nobel por estos descubrimientos [13].

Recientemente se ha descubierto que las supernovas de tipo la fueron consideradas iguales son
realmente, diferentes. Al comienzo de la historia del Universo eran mucho maés frecuentes que en la
actualidad, y esta clase de datos podria tener un significado cosmolégico que después podria llevar
a la estimacién de la tasa de expansion del Universo y la prevalencia de la energia oscura. Para
demostrar estos datos, se necesitara mas investigacién [I8].

Supernovas Tipo Ia como Candelas Estandar

Como parte del intento de entender las supernovas, los astrénomos las han clasificado de acuerdo
con sus curvas de luz y las lineas de absorcion de diferentes elementos quimicos que aparecen en
sus espectros. El primer elemento para la divisién es la presencia o ausencia de una linea causada
por el hidrégeno. Si el espectro de una supernova contiene lineas de hidrégeno (conocidas como las
series de Balmer en la parte visual del espectro), se clasifica como Tipo II; de lo contrario, es el
Tipo I [I8]. En cada uno de estos dos tipos hay subdivisiones segin la presencia de lineas de otros
elementos o la forma de la curva de luz (una grafica de la magnitud aparente de la supernova en
funcién del tiempo).

Las supernovas de Tipo I se subdividen en funcién de sus espectros, y el Tipo Ia muestra una
linea de absorcién de silicio ionizado fuerte [20]. Las supernovas de Tipo I sin esta linea fuerte se
clasifican como Tipo Ib e Ic, con el Tipo Ib mostrando fuertes lineas de helio neutro y el Tipo Ic
que carece de ellas. Las curvas deluz son todas similares, aunque el Tipo Ia generalmente es mas
brillante en la luminosidad méxima, pero la curva de luz no lo es todo para la clasificacién de las
supernovas de Tipo I.

Un pequeno ntimero de supernovas de Tipo Ia exhiben caracteristicas inusuales como la luminosi-
dad no estandar o curvas de luz ampliadas, y estas se clasifican tipicamente al referirse al ejemplo
més antiguo que muestra caracteristicas similares [22]. Una pequenia proporcién de supernovas
tipo Ic muestra lineas de emision muy ampliadas y combinadas que se toman para indicar velo-
cidades de expansién muy altas para la eyeccién. Estos han sido clasificados como tipo Ic-BL o Ic-bl.

Hay varios medios por los cuales se puede formar una supernova de tipo Ia, pero comparten un
mecanismo subyacente comun. Si una enana blanca de carbono-oxigeno acumulara suficiente ma-
teria para alcanzar el limite de Chandrasekhar de aproximadamente 1.44 masas solares (Mg ), ya
no podria soportar la mayor parte de su masa, a través de la presion de la degeneracién electronica
comenzaria a colapsar [I9]. Actualmente se cree que este limite no se alcanza completamente: el
aumento de la temperatura y la densidad dentro del nicleo encienden la fusiéon de carbono a medida
que la estrella se aproxima al limite (dentro de aproximadamente el 1 %), antes de que se inicie el
colapso.
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En unos pocos segundos, una fraccién sustancial de la materia en la enana blanca sufre una fusién
nuclear, liberando suficiente energia para desatar la estrella en una supernova. El modelo para la
formacién de esta categoria de supernova es un sistema estelar binario cerrado. La mayor de las
dos estrellas es la primera en evolucionar fuera de la secuencia principal, y se expande para formar
un gigante rojo. Las dos estrellas ahora comparten un sobre comtn, haciendo que su érbita mutua
se reduzca. La estrella gigante luego arroja la mayor parte de su envoltura, perdiendo masa hasta
que ya no puede continuar la fusién nuclear. En este punto, se convierte en una estrella enana
blanca, compuesta principalmente de carbono y oxigeno. Finalmente, la estrella secundaria tam-
bién evoluciona de la secuencia principal para formar un gigante rojo [19]. La materia del gigante
es acrecentada por la enana blanca, lo que hace que esta tltima aumente de masa. A pesar de la
aceptacién generalizada del modelo basico, los detalles exactos de la iniciacién y delos elementos
pesados producidos en el evento catastrofico auin no estan claros.

Otro modelo para la formacién de supernovas de Tipo la consiste en la fusién de dos estrellas
enanas blancas, con la masa combinada que excede momentaneamente el limite de Chandrasekhar
[23]. Existe una gran variacién en este tipo de evento, y en muchos casos puede que no haya nin-
guna supernova, pero se espera que tengan una curva de luz més amplia y menos luminosa que
las supernovas Tipo Ia més anormalmente brillantes. se esperan cuando la enana blanca ya tiene
una masa mas alta que el limite de Chandrasekhar, posiblemente aumentada por asimetria, pero el
material expulsado tendra una energia cinética inferior ala normal. No existe una subclasificacién
formal para las supernovas de Tipo Ia no estandar. Se ha propuesto que un grupo de supernovas
luminiscentes que ocurren cuando el helio se acumula en una enana blanca se debe clasificar como
Tipo Tax. Este tipo de supernova no siempre destruye por completo al progenitor enano blanco y
puede dejar atras una estrella casi muerta.

Las supernovas de tipo Ia siguen una.curva de luz caracteristica, la grafica de la luminosidad en
funcién del tiempo, después del evento. Esta luminosidad es generada por la descomposicién radio-
activa del niquel-56 a través de cobalto-56 a hierro-56. La luminosidad méxima de la curva de luz
es extremadamente constante en las supernovas de Tipo Ia normales, con una magnitud absoluta
méxima de aproximadamente —19.3 [25]. Esto les permite ser utilizados como una candela estdndar
secundaria para medir la distancia a sus galaxias anfitrionas.

Se suele usar a las supernovas tipo Ia, el tipo de supernova méas brillante, como candela estandar
[21]. Estas se avivan sélo unas pocas semanas y se desvanecen en unos pocos meses. Generalmente,
se usa la magnitud en el pico, que resulta ser un brillo muy consistente (después de calibracién).
Estos son los eventos explosivos de supernova son los mas brillantes por aproximadamente un factor
de 6, asi que a un gran corrimiento al rojo, la mayoria de las supernovas que encontramos son tipo Ia.

Aunque una candela tan brillante y estdndar deberia ser un excelente instrumento de medicién
cosmologico, el problema al usar supernovas es que resultan ser una herramienta verdaderamente
complicada de utilizar, ya que no se pueden predecir las explosiones de supernova y las supernovas
s6lo explotan un par de veces por milenio en cualquier galaxia. Los telescopios mas grandes del
mundo, los cuales son necesarios para observar las supernovas més lejanas que explotaron muy
atras en el tiempo, otorgan permisos para su tiempo de uso. Las peticiones deben ser escritas seis
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meses antes, y es, por supuesto, necesario garantizar que habré algo que observar [21].

Sin embargo, es posible garantizar la observacién de supernovas, si se deja el obturador abierto por
el suficiente tiempo, en pedazos de cielo aparentemente vacios, fuera del plano donde se encuentra
nuestra galaxia, podremos ver cientos de galaxias distantes [I7]. Con varios pedazos de cielo se
pueden observar algunos millares de galaxias y, si se regresa en tres semanas para observar las
mismas nuevamente, habra entre una y dos docenas de explosiones de supernova que no estaban
ahi anteriormente. Localizando, por lo tanto, un punado de supernovas para darles seguimiento y
las observaciones con fotometria y espectrometria pueden ser planeadas para sguir la supernova
mientra se aviva hasta llegar a su pico y se desvanece. Generalmente, en estas tres semanas, las
supernovas no alcanzan su brillo mas alto, por lo que la mayoria de estos descubrimientos son
previos al pico. Esta estratregia, entonces, convierte un suceso extrano y raro en algo'que puede se
estudiado de una manera sistematica.

Magnitudes Astrondmicas

La magnitud absoluta (M) es una medida de la luminosidad de un objeto celeste, en una escala
de magnitud astronémica logaritmica inversa. La magnitud absoluta de un objeto se define como
igual a la magnitud aparente que tendria el objeto si fuera visto desde una distancia de exactamen-
te 10 parsecs (32,6 anos luz), sin extincién (o atenuacién) de su luz debido a la absorcién por el
medio interestelar (materia y polvo). Al colocar hipotéticamente todos los objetos a una distancia
de referencia estandar del observador, sus luminoesidades se pueden comparar directamente en una
escala de magnitud [26].

Como con todas las magnitudes astronémicas, la magnitud absoluta se puede especificar para dife-
rentes rangos de longitud de onda correspondientes a bandas de filtro o bandas de paso especificadas;
para las estrellas, una magnitud absoluta cominmente citada es la magnitud visual absoluta, que
utiliza la banda visual (V) del espectro (en el sistema fotométrico UBV). Las magnitudes absolutas
se denotan con una M mayuscula, con un subindice que representa la banda de filtro utilizada para
la medicién, como MV para magnitud absoluta en la banda V [26].

El astrénomo griego Hiparco establecié una escala numérica para describir el brillo de cada estrella
que aparece en el cielo. A las estrellas més brillantes del cielo se les asigné una magnitud aparente
m = 1, y alasestrellas més tenues visibles a simple vista m = 6. La diferencia entre ellas corresponde
a un factor de brillo de 100. Para objetos dentro de la vecindad inmediata del Sol, la magnitud
absoluta M y la magnitud aparente m desde cualquier distancia d (en parsecs) estd relacionada por:

m—M F10 d 2
1 = — =
00" F (10 pc>

donde F es el flujo radiante medido a la distancia d (en parsecs), Fig el flujo radiante medido a la
distancia 10 pc. La relacion se puede escribir en términos de logaritmo:

M=m— 510g10(dpc) +5 (22)
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Donde se asume la insignificancia de la extincion por gas y polvo. Las tasas de extincion tipicas
dentro de la galaxia son de 1 a 2 magnitudes por kiloparsec, cuando se tienen en cuenta las nubes
de gas y polvo que oscurecen la radiacién.

La magnitud aparente (m) es una medida del brillo de una estrella u otro objeto astronémico visto
desde la ubicacién de la Tierra. La magnitud aparente de un objeto depende de su luminosidad
intrinseca, su distancia de la Tierra y cualquier extincién de la luz del objeto por el polvo interes-
telar a lo largo de la linea de visién del observador [26].

Se denomina fotometria a la medicién de la magnitud aparente de los objetos celestes. Las'medicio-
nes fotométricas se realizan en varias bandas de longitud de onda ultravioleta, visible o infrarroja,
segun lo definido por los filtros de banda de paso estandar que pertenecen a sistemas fotométricos
como el sistema UBV.

La magnitud absoluta difiere de la magnitud aparente en que es una medida de la luminosidad
intrinseca en lugar del brillo aparente de un objeto celeste, expresado en la misma escala logaritmica
inversa. La magnitud absoluta se define como la magnitud aparente que tendria una estrella u objeto
si se observara desde una distancia de 10 parsecs. Cuando simplemente se refiere a magnitud (en el
contexto de la astronomia), normalmente se entiende la magnitud aparente en lugar de la magnitud
absoluta.

Distancias a Objetos Celestes

El médulo de distancia 4 = m — M es la diferencia entre la magnitud aparente m y la magnitud
absoluta M de un objeto astrondémico. Estéa relacionado con la distancia d en parsecs por:

logip(d) =1+ & —  p=>5logig(d) 5

d=105% (2.3)

Esta definiciéon es conveniente porque el brillo observado de una fuente de luz esta relacionado
con su distancia por la ley del cuadrado inverso y porque los brillos generalmente se expresan no
directamente, sino en magnitudes [20].

La ley del cuadrado inverso establece que una cantidad o intensidad fisica especificada es inver-
samente proporcional al cuadrado de la distancia desde la fuente de esa cantidad fisica. La causa
fundamental de esto puede entenderse como la dilucién geométrica correspondiente a la radiacion
de fuente puntual en el espacio tridimensional.

La ley del cuadrado inverso generalmente se aplica cuando alguna fuerza, energia u otra cantidad
conservada se irradia uniformemente hacia afuera desde una fuente puntual en el espacio tridi-
mensional. Dado que el drea de superficie de una esfera (que es 47r?) es proporcional al cuadrado
del radio, a medida que la radiaciéon emitida se aleja de la fuente, se extiende sobre un drea que
aumenta en proporcion al cuadrado de la distancia desde la fuente. Por lo tanto, la intensidad de
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la radiacién que pasa a través de cualquier drea unitaria (directamente frente a la fuente puntual)
es inversamente proporcional al cuadrado de la distancia desde la fuente puntual.

Corrimiento al Rojo

El corrimiento al rojo es un fenémeno en el que la radiacién electromagnética de un objeto expe-
rimenta un aumento en la longitud de onda. Independientemente de si la radiacién es visible o no,
el corrimiento al rojo significa un aumento en la longitud de onda, equivalente a una disminucién
en la frecuencia de onda y la energia de los fotones.

Hay tres causas principales de los desplazamientos al rojo en astronomia y cosmologia: los objetos
se separan, el espacio mismo se expande, lo que hace que los objetos se separen sin cambiar sus
posiciones en el espacio (todas las fuentes de luz suficientemente distantes muestran el corrimiento
al rojo correspondiente a la tasa de aumento en su distancia de la Tierra , conocida como la ley de
Hubble) y el corrimiento al rojo gravitacional es un efecto relativista observado debido a los fuertes
campos gravitacionales que distorsionan el espacio-tiempo y ejercen una fuerza sobre la luz y otras
particulas [I1].

Se puede medir a través del espectro de luz que proviene de una sola fuente. Para determinar el
corrimiento al rojo, se buscan caracteristicas en el espectro, como lineas de absorcién, lineas de
emisiéon u otras variaciones en la intensidad de la luz. Si-se encuentran, estas caracteristicas se
pueden comparar con las caracteristicas conocidas en el espectro de varios compuestos quimicos
encontrados en experimentos donde ese compuesto se encuentra en la Tierra [26]. Los cambios en
rojo no se pueden calcular observando caracteristicas no identificadas cuya frecuencia de trama de
reposo es desconocida, o con un espectro sin caracteristicas o ruido blanco (fluctuaciones aleatorias
en un espectro).

De acuerdo con la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker que se usa para modelar el
Universo en expansion, si se recibe luz de un objeto distante con un corrimiento al rojo de z,
entonces el factor de escala en el momento en que el objeto emitié originalmente la luz es:

B 1
14z

a(t) (2.4)

Donde a(t) es un factor de escala adimensional y z el redshif [27].

Expansion métrica del espacio

En cosmologia, la distancia comévil y la distancia propia son dos medidas de distancia estrecha-
mente relacionadas utilizadas para definir distancias entre objetos. La distancia propia se refiere a
la, posicién que ocuparia un objeto distante en un momento especifico del tiempo, que puede cam-
biar debido a la expansién del Universo. La distancia comévil elimina la expansién del Universo,
dando una distancia que no cambia en el tiempo debido a la expansién del espacio (aunque esto
puede cambiar debido a otros factores locales, como el movimiento de una galaxia dentro de un
ciimulo). La distancia comévil y la distancia propia se definen como iguales en la actualidad; por lo
tanto, la relacion entre la distancia propia y la distancia de desplazamiento ahora es 1. Para otras
épocas, el factor de escala difiere de 1. La expansién del Universo da como resultado el cambio de
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distancia adecuado, mientras que la distancia comévil no cambia por esta expansién debido a que
es la distancia propia dividida entre el factor de escala de la época [12].

La distancia comovil es la distancia entre dos puntos medidos a lo largo de un camino definido en el
tiempo cosmoldgico actual. Para los objetos que se mueven con el flujo del Hubble, se considera que
permanece constante en el tiempo. La distancia comoving de un observador a un objeto distante
(por ejemplo, galaxia) se puede calcular mediante la siguiente férmula (derivada usando la métrica
de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker):

= te ‘ a(t’)

donde a(t') es el factor de escala, t' es el tiempo de emisién de los fotones detectados por el
observador, t es el tiempo presente, y ¢ es la velocidad de la luz en el vacio.

La Temperatura del Universo

A medida que el Universo se expandid, el enfriamiento adiabético (responsable del actual fenémeno
de corrimiento al rojo) causé que el plasma se enfriara hasta que la formacién de dtomos de
hidrégeno fue posible. Este enfriamiento se dio aproximadamente unos 380 000 anos después del
Big Bang, cuando el Universo alcanz6 una temperatura de alrededor de 3 000 K [2§].

A esto le prosigié la era conocida como recombinacion, la radiacién césmica de fondo es el resultado
de ese periodo. Al expandirse el Universo, esta radiacién también disminuy6 su temperatura, por lo
que hoy en dia es solo de unos 2.72 K [2]. Los fotones han continuado enfridndose desde entonces y
su temperatura continuard cayendo segin se expanda el Universo. La radiacion que se mide viene
de una superficie esférica, llamada superficie de la tdltima dispersion, en la que los fotones que se
descompusieron en la interaccién con materia en el Universo primigenio, hace 13 700 millones de
anos aproximadamente [29]. La radiacién césmica de fondo permea toda la béveda celeste y gran
parte de la radiacién en el Universo estd en ella.

Fondo Césmico de Microondas

La radiacién de fondo de microondas (en inglés, cosmic microwave background o CMB) es una
forma de radiacién electromagnética descubierta en 1965 que llena el Universo por completo [30].
También se denomina radiacién césmica de microondas, radiacién césmica de fondo o radiacion del
fondo césmico.
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Figura 2.1: La imagen detallada de todo el cielo, el universo joven, creada a partir de nueve anos
de datos de WMAP [2].

Esta radiacién es una prediccién del modelo del Big Bang: el Universo primigenio era un plasma
compuesto principalmente por electrones. La energia media de dicho plasma era muy alta, tal que
la formacién atémica resultaba imposible.

Tiene caracteristicas de radiaciéon de cuerpo negro a una-temperatura de 2.725 K y su frecuencia
pertenece al rango de las microondas con una frecuencia de 160.2 GHz, correspondiéndose con
una longitud de onda de 1.9 mm. Esta radiacién es una de las pruebas principales del modelo
cosmoldgico del Big Bang [31].
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Figura 2.2: La medicién del espectro de fondo de microondas césmico por el instrumento FIRAS
de COBE muestra que la radiaciéon coincide con las predicciones de la teoria del Big Bang en un
grado extraordinario [3].
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Pese a que cominmente se afirma que es el eco del Big Bang esto no es cierto, puesto que el Big
Bang ocurrié 379,000 anos antes que los eventos registrados [32].

La radiacién del fondo césmico de microondas es isotrépica en su mayoria. El espectrofotémetro
FIRAS (en inglés The Far-Infrared Absolute Spectrophotometer) en el satélite COBE de la NASA
ha medido cuidadosamente el espectro de la radiacién de fondo del microondas. El FIRAS comparé
el CMB con un cuerpo negro de referencia y no se pudo ver ninguna diferencia en sus espectros [3].
Cualquier desviacion podria seguir estando sin detectar en el espectro del CMB sobre el rango de
longitudes de onda desde 0.5 a 5 mm, pero tendria que tener un valor de unas 50 partes por millén
del pico de brillo del CMB. Esto hace del espectro del CMB el cuerpo negro medido de manera
mas precisa existente en la naturaleza.

Esta radiacién es una prediccién del modelo del Big Bang, ya que segtin este modelo, el Universo
primigenio era un plasma compuesto principalmente por electrones, fotones y bariones (protones
y neutrones) [32]. Los fotones estaban constantemente interactuando con el plasma mediante la
dispersiéon de Thomson. Los electrones no se podian unir a los protones y otros nucleos atémicos
para formar dtomos porque la energia media de dicho plasma era muy alta, por lo que los electro-
nes interactuaban constantemente con los fotones mediante el proceso conocido como dispersién
Compton.

A medida que el Universo se fue expandiendo, el enfriamiento adiabético (del que el corrimiento
al rojo cosmolégico es un sintoma actual) causé que el plasma se enfriara hasta que fue posible
que los electrones se combinaran con los protones y formaran atomos de hidrégeno. Esto ocurrié
cuando este alcanzé los 3000 K, unos 380,000 afios después del Big Bang. A partir de ese momento,
los fotones pudieron viajar libremente a través del espacio sin rozar (sin llegar a unirse) con los
electrones dispersos. Este fendmeno es conocido como era de la recombinacion; la radiacion de fondo
de microondas es precisamente el resultado de ese periodo. Al irse expandiendo el Universo, esta
radiacion también fue disminuyendo su temperatura, lo cual explica por qué hoy en dia es solo de
unos 2.7 K. La radiacién de fondo es el ruido que hace el Universo. Los fotones han continuado
enfridndose desde entonces y su temperatura continuaréd cayendo segin se expanda el Universo [29].

La radiacién que medimos viene de una superficie esférica, llamada superficie de la ultima dis-
persion, en la que los fotones que se descompusieron en la interaccién con materia en el Universo
primigenio, hace 13,700 millones de afios, estan observandose actualmente en la Tierra. El Big Bang
sugiere que la radicién césmica de fondo llena todo el espacio observable y que gran parte de la
radiacién en el Universo esta en el CMB [31].

Dos de los grandes éxitos de la teoria del Big Bang son sus predicciones de este espectro de cuerpo
negro casi perfecto y su prediccién detallada de las anisotropias en el fondo césmico de microondas.
WMAP recientemente ha medido precisamente estas anisotropias sobre el cielo por completo. Estas
se pueden utilizar para estimar los parametros del modelo Lambda-CDM estandar del Big Bang
[33]. Alguna informacién, como la forma del Universo, se puede obtener directamente del CMB,
mientras otros, como la constante de Hubble, no estan restringidos y tienen que ser inferidos de
otras medidas.
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Esta radiacién fue predicha por George Gamow, Ralph Alpher y Robert Hermann en 1948 [34].
Alpher y Herman pudieron estimar que la temperatura del fondo de radiacién de microondas era
5 K, aunque dos anos después, la reestimaron en 2.8 K. Aunque habia varias estimaciones previas
de la temperatura del espacio, éstas sufrieron dos defectos. En primer lugar, fueron medidas de
la temperatura efectiva del espacio y no sugieren que el espacio fue rellenado con un espectro de
Planck térmico. Y en segundo lugar, son dependientes del lugar que ocupa la Tierra en el extremo
de la Via Lactea y no sugieren que la radiacién sea isétropa.

Los resultados de 1948 de Gamow y Alpher no fueron ampliamente discutidos. Sin embargo, fueron
redescubiertos por Robert Dicke y Yakov Zel’dovich a principios de los anos 1960 [2§8]. La primera
apreciaciéon de la radiacion del CMB como un fenémeno detectable aparecié en un breve articulo de
los astrofisicos soviéticos A. G. Doroshkevich e Igor Dmitriyevich Novikov, en la primavera de 1964.
En 1964, David Todd Wilkinson y Peter Roll, y los colegas de Dicke en la Universidad de Princeton,
empezaron a construir un radiémetro de Dicke para medir el fondo de radiacién de microondas. En
1965, Arno Penzias y Robert Woodrow Wilson en los Laboratorios Bell de Crawford Hill cerca de
Holmdel Township (Nueva Jersey) habian construido un radiémetro Dicke-que intentaron utilizar
para radioastronomia y experimentos de comunicaciones por satélite. Su instrumental tenia un ex-
ceso de temperatura de ruido de 3.5 K con el que ellos no contaban. Un encuentro entre los grupos
de Princeton y Crawford Hill determiné que la temperatura de la antena fue inducida debido al
fondo de radiaciéon de microondas. Penzias y Wilson recibieron el Premio Nobel de Fisica de 1978
por su descubrimiento [30].

La interpretacion de la radiaciéon césmica de fondo fue un tema controvertido en los afios 1960 entre
los defensores de la teoria del estado estacionario argumentando que el fondo de microondas era
el resultado de la luz dispersada de las estrellas procedente de las galaxias distantes. Sin embargo,
durante los anos 1970 el consenso fue que la radiacién de fondo de microondas es un remanente del
Big Bang. Esto fue en gran parte porque las nuevas medidas en un rango de frecuencias demostraron
que el espectro era un térmico, cuerpo negro, un resultado que el modelo del estado estacionario
no podia reproducir [12].

El Universo primigenio tendria que tener inhomogeneidades en un nivel de 10~% o 107°. Rashid
Sunyaev después calculé la huella observable que estas inhomogeneidades tendrian en el fondo de
radiacion de microondas. Los limites estrictos de la anisotropia del fondo de radiacién de microon-
das fueron establecidos por experimentos basados en la tierra, pero la anisotropia se detecté por
primera vez por el Radiémetro de Microondas Diferencial en el satélite COBE [3].

Inspirado por los resultados del COBE, una serie de experimentos en tierra o basados en globos mi-
dieron las anisotropias del fondo de radiacién de microondas en pequenas escalas angulares durante
la década siguiente [35]. El objetivo primario de estos experimentos fue medir la escala del primer
pico acustico, para el que el COBE no tenia suficiente resolucién para resolverlo. El primer pico en
la anisotropia fue detectado tentativamente por el experimento Toco y el resultado fue confirmado
por los experimentos BOOMERanG y MAXIMA [36]. Estas medidas demostraron que el Universo
era aproximadamente plano y podia descartar las cuerdas césmicas como un gran componente en
la formacién de estructuras césmicas y sugiere que la inflacién césmica era la teoria correcta para
la formacién de estructuras.
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El segundo pico fue detectado con indecisién por varios expertos antes de ser detectado definitiva-
mente por el WMAP, que también ha detectado vacilantemente el tercer pico. Varios experimentos
para mejorar las medidas de la polarizacién y el fondo de microondas en pequenas escalas angulares
estdn en curso. Estas son el DAST, WMAP, BOOMERanG y el Cosmic Background Imager. Los
experimentos venideros en este campo son el satélite Planck, el Telescopio Cosmolégico de Atacama
y el Telescopio del Polo Sur [37].

El modelo estandar del Big Bang requiere que las condiciones iniciales para el Universo sean un
campo gaussiano casi invariante o espectro de Harrison-Zel’dovich. Esto es una prediccién del mo-
delo de inflacién césmica y significa que el estado inicial del Universo es aleatorio, pero de una forma
claramente especifica en que la amplitud de las inhomogeneidades virgenes fue de 10~2. Por tanto,
los postulados sobre las inhomogeneidades en el Universo necesitan ser estadisticas por naturaleza.
Esto lleva a que las incertidumbres en la varianza de las fluctuaciones de las escalas mayores obser-
vadas en el Fondo Césmico de Microondas tienen dificultades para compararse de manera precisa
a la teoria [33].

La radiacién césmica de fondo y el corrimiento al rojo cosmoldgico se consideran conjuntamente
como la mejor prueba disponible para la teoria del Big Bang. El descubrimiento del CMB a me-
diados de los anos 1960 redujo el interés en alternativas como la Teoria del Estado Estacionario.
El CMB proporciona una imagen del Universo cuando, de acuerdo con la cosmologia convencional,
la temperatura descendié lo suficiente como para permitir que los electrones y protones formen
atomos de hidrégeno, haciendo asi el Universo transparente a la radiacién [34].

Cuando se originé unos 379,000 anos después del Big Bang, este periodo es conocido generalmente
como el periodo de la recombinacion, la temperatura del Universo era de unos 3000 K. Esto se
corresponde con una energia de unos 0.25 eV, que es mucho menor que los 13.6 €V de la energia de
ionizacién del hidrégeno [31]. Desde entonces, la temperatura de la radiacién ha caido en un factor
de aproximadamente 1100 debido a la expansién del Universo. Segiin se expande el Universo, los
fotones del fondo césmico de microondas se desplazan hacia el rojo, haciendo que la temperatura
de radiacién sea inversamente proporcional al factor de escala del Universo [29].

La radiacién de fondo aparece a primera vista isétropa, es decir, independiente de la direccién el
que se mida. Estehecho era de dificil explicacién segtin el modelo original del Big Bang y fue una de
las causas que llevd a la formulacién del modelo inflacionario del Big Bang. Una de las predicciones
de este modelo-es la existencia de pequenas variaciones en la temperatura del fondo césmico de
microondas [33].

Estas anisotropias o inhomogeneidades fueron detectadas finalmente en los afos 90 por varios ex-
perimentos, especialmente, por el satélite de la NASA COBE (Cosmic Background Explorer) entre
1989 y 1996 que fue la primera experiencia capaz de detectar irregularidades y anisotropias en
esta radiacion. Las irregularidades se consideran variaciones de densidad del Universo primitivo y
su descubrimiento arroja indicios, de la formacién de las primeras estructuras de gran escala y la
distribucién de galaxias del Universo actual [3]. En el 2001 la agencia espacial americana NASA
lanz6 el WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), un nuevo satélite capaz de estudiar con
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gran detalle la radiacién césmica de fondo, que consiguié el mapa més completo de las anisotropias
en la radiacién de fondo de microondas. Otros instrumentos han detectado atin con mas detalle y
a mayor resolucién angular las anisotropias del CMB, como el Cosmic Background Imager pero en
sblo unas zonas del cielo. Los datos aportados por el WMAP en 2003 y 2006 revelan un Universo
en expansién formado por un 4% de materia bariénica, un 22 % de materia oscura y un 74 % de
energia oscura [37]. El 2009 la ESA lanzé el Planck, un satélite de capacidades mucho mayores
todavia que el WMAP.

Los picos de las anisotropias contienen interesantes firmas fisicas. La escala angular del primer pico
determina la curvatura del Universo (pero no la topologia del Universo) [33]. La proporcién de los
picos impares con los picos pares determina la densidad bariénica. El tercer pico se puede utilizar
para extraer informacion sobre la densidad de materia oscura.
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Figura 2.3: Estimaciones de potencia de banda de los experimentos WMAP, BOOMERANG,
QUAD, CBI y ACBAR. La curva trazada es un modelo de mejor ajuste de 5 anos de WMAP
més otros datos de CMB [4].

El periodo después de la emisién del fondo de radiaciéon de microondas y antes de la observacién
de las primeras estrellas es conocido de forma casi cémica por los cosmologos como las edades
oscuras, vy es un periodo que estd bajo un intenso estudio por los astrénomos (con la radiacién de
21 centimetros) [14].

En la actualidad la radiacion césmica de fondo, producto del Big Bang, constituye la principal fuente
de radiacion electromagnética en el Universo, sobre todo en el espectro de radio. La expansién de
éste provocard un corrimiento al rojo tan elevado que el fondo cédsmico acabara por ser indetectable,
siendo reemplazado poco a poco por el producido por el brillo de las estrellas. Este también acabara
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por ser indetectable debido a un corrimiento al rojo creciente [15].

El Universo Observable

El Universo observable es una region esférica del Universo que comprende toda la materia que se
puede observar desde la Tierra o sus telescopios espaciales y sondas exploratorias en la actualidad,
porque la radiacién electromagnética de estos objetos ha tenido tiempo de alcanzar el Sistema Solar
y la Tierra desde El comienzo de la expansién cosmolégica. Hay al menos 2 billones de galaxias en
el Universo observable.

Suponiendo que el Universo es isotropico, la distancia hasta el borde del Universo observable es
aproximadamente la misma en todas las direcciones. Es decir, el Universo observable tiene un vo-
lumen esférico (una bola) centrado en el observador. Cada ubicacion en el Universo tiene su propio
Universo observable, que puede superponerse o no con el centrado en la Tierra.

La palabra observable no se refiere a la capacidad de la tecnologia moderna para detectar luz u
otra informacién de un objeto, se refiere al limite fisico creado por la velocidad de la luz misma. Ya
que ninguna senal puede viajar mas rapido que la luz, cualquier-objeto més alejado de nosotros que
la luz podria viajar en la edad del Universo simplemente no se puede detectar, ya que las senales
no podrian haber alcanzado nosotros todavia A veces, los astrofisicos distinguen entre el Universo
visible, que incluye solo seniales emitidas desde la recombinacién (cuando se formaron dtomos de
hidrégeno a partir de protones y electrones y se emitieron fotones), y el Universo observable, que
incluye seniales desde el comienzo de la expansién cosmoldgica (el Big Bang en la cosmologia fisica
tradicional, el final de la época inflacionaria en la.cosmologia moderna).

Algunas regiones del Universo estan demasiado lejos para que la luz emitida desde el Big Bang haya
tenido tiempo suficiente para llegar a‘la Tierra o sus instrumentos cientificos basados en el espacio,
y asi estar fuera del Universo observable. En el futuro, la luz de galaxias distantes habra tenido mas
tiempo para viajar, por lo que regiones adicionales seran observables. Sin embargo, debido a la ley de
Hubble, las regiones suficientemente distantes de la Tierra se estan expandiendo mas réapido que la
velocidad de la luz (la relatividad especial evita que los objetos cercanos en la misma regién local se
muevan mas rapido que lavelocidad de la luz entre si, pero no existe tal restriccion para los objetos
distantes cuando el espacio entre ellos se estd expandiendo (ver usos de la distancia adecuada para
una discusion) y, ademds, la tasa de expansion parece estar acelerandose debido a la energia oscura.

Suponiendo 'que la energia oscura permanezca constante, existe un limite de visibilidad futura més
alla del cualilos objetos nunca entraran en nuestro Universo observable en ningin momento en el
futuro, porque la luz emitida por objetos fuera de ese limite nunca alcanzaria la Tierra.

Este limite de visibilidad futura se calcula a una distancia comévil de 19 mil millones de parsecs
(62 mil millones de afos luz), suponiendo que el Universo se siga expandiendo para siempre, lo que
implica el nimero de galaxias que podemos observar teéricamente en el futuro, dejando de lado
el problema que algunos pueden ser imposibles de observar en la préactica debido al corrimiento al
rojo, es solo mayor que el nimero actualmente observable por un factor de 2.36.
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Aunque en principio més galaxias seran observables en el futuro, en la practica un niimero creciente
de galaxias se desplazara extremadamente hacia el rojo debido a la expansién en curso, tanto que
pareceran desaparecer de la vista y volverse invisibles.

No existe evidencia que sugiera que el limite del Universo observable constituye un limite en el
Universo como un todo, ni ninguno de los modelos cosmolégicos convencionales propone que el
Universo tenga ningtn limite fisico en primer lugar, aunque algunos modelos proponen que podria
ser finito pero sin limites, como un andlogo de dimensiones superiores de la superficie 2D de una
esfera que es de drea finita pero no tiene borde.

Si el Universo es finito pero ilimitado, también es posible que el Universo sea mas pequeno que el
Universo observable. En este caso, lo que consideramos galaxias muy distantes en realidad pueden
ser imagenes duplicadas de galaxias cercanas, formadas por la luz que ha circunnavegado el Uni-
Verso.

La distancia comovil desde la Tierra hasta el borde del Universo observable es de aproximadamente
14.26 gigaparsecs (46.5 mil millones de afios luz o 4.40 x 10%¢ metros) en cualquier direccién. El
Universo observable es, por lo tanto, una esfera con un didmetro de aproximadamente 28.5 giga-
parsecs, 93 mil millones de afios luz o 8.8 x 10?% metros [38].

Las cifras citadas anteriormente son distancias actuales, no las distancias en el momento en que se
emitio la luz. La radiacién de fondo césmico de microondas que vemos en este momento se emitio en
el momento del desacoplamiento de fotones, que se estima que ocurrié unos 380,000 afios después
del Big Bang, que ocurrié hace unos 13.8 mil millones de anos. Esta radiaciéon fue emitida por
materia que, en el tiempo intermedio, se condensd principalmente en galaxias, y ahora se calcula
que esas galaxias estan a unos 46 mil millones de afios luz de nosotros.

Los resultados WMAP de nueve anios combinados con otras mediciones nos dicen que, si la materia
que emiti6é originalmente los fotones del fondo césmico de microondas (CMB) més antiguos se
encuentran una distancia actual de 46 mil millones de anos luz, entonces, en el momento del
desacoplamiento cuando-los fotones se emitieron originalmente, la distancia habria sido solo de
unos 42 millones de anos luz.

Mecanica Clasica

La mecéanica clasica describe el movimiento de los objetos macroscopicos: si se conoce el estado
actual de un-objeto, las leyes de la mecédnica clasica pueden predecir como se movera en el futuro
(determinismo) y cémo se ha movido en el pasado (reversibilidad).

El primer desarrollo de la mecanica clasica a menudo se conoce como mecénica newtoniana. Con-
siste en los conceptos fisicos empleados y los métodos matematicos desarrollados por Isaac Newton,
Gottfried Wilhelm Leibniz y otros en el siglo XVII para describir el movimiento de los cuerpos bajo
la influencia de un sistema de fuerzas.

Mas tarde, se desarrollaron métodos mas abstractos, que condujeron a la reformulacién de la mecéni-
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ca clasica conocida como mecédnica lagrangiana y mecdnica hamiltoniana. Estos avances, realizados
predominantemente en los siglos XVIII y XIX, se extienden sustancialmente mas alla del trabajo
de Newton, particularmente a través del uso de la mecanica analitica. Con algunas modificaciones,
también se usan en todas las areas de la fisica moderna.

Hay dos formulaciones alternativas a la Mecanica Newtoniana: la mecanica lagrangiana y la mecéni-
ca hamiltoniana. Estas, y otras formulaciones modernas, generalmente omiten el concepto de fuerza,
en lugar de referirse a otras cantidades fisicas, como la energia, la velocidad y el momento; para
describir sistemas mecénicos en coordenadas generalizadas.

Mecanica Lagrangiana

La mecdnica lagrangiana es una reformulacion de la mecénica clasica, introducida por-el matemati-
co y astrénomo italiano-francés Joseph-Louis Lagranage en 1788. La Mecédnica lagrangiana es més
sofisticada matematicamente y sistematica. Las leyes de Newton pueden incluir fuerzas no conserva-
tivas como la friccion, pero deben incluir fuerzas de restriccién explicitamente y son mas adecuadas
para las coordenadas cartesianas. Las coordenadas generalizadas se pueden elegir por conveniencia,
para explotar las simetrias en el sistema o la geometria de las restricciones, lo que puede simplificar
la resolucién del movimiento del sistema [39].

En lugar de fuerzas, la mecanica lagrangiana usa las energfas en el sistema. La cantidad central de
la mecénica lagrangiana es la lagrangiana, una funcién que resume la dindmica de todo el sistema.
El lagrangiano no relativista para un sistema de particulas puede definirse por:

L=T-V

donde T es la energia cinética total del sistema y V la energia Potencial total. En general, el la-
grangiano tiene unidades de energia, pero no tiene una tnica expresién para todos los sistemas
fisicos. Cualquier funcion que genere las ecuaciones de movimiento correctas, de acuerdo con las
leyes fisicas, puede ser considerado como un lagrangiano [39].

Para una fuerza no conservativa que depende de la velocidad, puede ser posible encontrar una
funcién de energia potencial V que dependa de las posiciones y las velocidades. Si las fuerzas
generalizadas (); puede derivarse de un potencial V tal que

dor _or_ ., _ oV
dt8Qj aqj'_ 7 i

ya que el lagrangiano se definié como L = T'—V y debido a que el potencial depende exclusivamente
de las coordenadas generalizadas, no de las velocidades, se obtienen las ecuaciones de Lagrange del
segundo tipo o las ecuaciones de movimiento de Euler-Lagrange, que se definen como:

d oL 0L

qioq,  9q (25)

y son resultados matemadticos del célculo variacional, que también se puede usar en mecédnica [40].
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Si se toma la derivada total del lagrangiano, se tiene el siguiente resultado general:

oL _d /. 0L .
ot dat \ 1o,

Si todo el lagrangiano es explicitamente independiente del tiempo, se deduce que la derivada tem-
poral del lagrangiano sera cero. Y, por lo tanto, serd una cantidad conservada, en este caso se trata
de la energia. De esta manera, se define

E:@@é—L (2.6)

Es la energia total conservada del sistema. Las energias cinética y potencial ain .cambian a medida
que el sistema evoluciona, pero el movimiento del sistema serd tal que su suma, la energia total, sea
constante. Esta es una simplificacién valiosa, ya que la energia E es una_ constante de integracién
que cuenta como una constante arbitraria para el problema, y puede ser posible integrar las veloci-
dades de esta relacion de energia para resolver las coordenadas. En el caso de que la velocidad o la
energia cinética (o ambas) dependan explicitamente del tiempo, entonces la energia no se conserva.

Una propiedad importante del lagrangiano es que las cantidades conservadas se pueden leer facil-
mente. El momento generalizado con la coordenada g; se define por

oL

94
Si el lagrangiano no depende de alguna coordenada g¢;, se deduce inmediatamente de las ecuaciones
de Euler-Lagrange que

Di (2.7)

oL
3%_
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Integrando se muestra que el momento generalizado correspondiente es igual a una cantidad cons-
tante, una cantidad conservada. Este es un caso especial del teorema de Noether. Tales coordenadas
se llaman ciclicas.

Mecanica Hamiltoniana

La mecanica hamiltoniana es una teoria desarrollada como una reformulacién de la mecanica cléasica
y predice los mismos resultados que la mecanica clasica no hamiltoniana. Utiliza un formalismo
matematico diferente, proporcionando una comprensién més abstracta de la teoria. Historicamente,
fue una reformulacion importante de la mecédnica clasica, que més tarde contribuy6 a la formulacién
de la mecéanica estadistica y la mecanica cudntica.

La mecanica hamiltoniana fue formulada por primera vez por William Rowan Hamilton en 1833, a

partir de la mecanica lagrangiana, una reformulacién previa de la mecanica clasica introducida por
Joseph Louis Lagranage en 1788.
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En Mecénica hamiltoniana, un sistema fisico clasico se describe mediante un conjunto de coorde-
nadas canénicas r = (¢, p), donde cada componente de la coordenada ¢;, p; se indexa al marco de
referencia del sistema. La evolucion temporal del sistema se define de la siguiente manera por las
ecuaciones de Hamilton:

dp oH dq OH
A 2
dt g ' dt Op (28)

donde H = H(q,p,t) es el hamiltoniano, a menudo corresponde a la energia total del sistema [41].

Las ecuaciones de Hamilton consisten en 2n ecuaciones diferenciales de primer orden, mientras que
las ecuaciones de Lagrange consisten en n ecuaciones de segundo orden (n siendo los grados de
libertad del sistema). Sin embargo, las ecuaciones de Hamilton generalmente no reducen la dificul-
tad de encontrar soluciones explicitas. Aunque ofrecen algunas ventajas, ya que se pueden derivar
resultados tedricos importantes porque las coordenadas y los momentos trabajan‘como sus variables.

En mecénica clasica se puede usar una transformada de Legendre para derivar la formulacién del
hamiltoniano, partiendo del lagrangiano, y viceversa.

Eso es posible, puesto que el lagrangiano es una funcién explicita de las coordenadas de posicién
gi y las velocidades generalizadas dg;/dt (y el tiempo). Mientras que el hamiltoniano es funcién
explicita de las coordenadas de posicién y los momentos. Los momentos pueden ser obtenidos como
derivadas del lagrangiano como se vié en la ecuacién

oL )
HZQia*q_LZQipi_L (2.9)

Se puede entonces construir el hamiltoniano a partir del lagrangiano. En esas condiciones el hamil-
toniano viene dado como transformacién de Legendre del lagrangiano:

Fisica Estadistica

La fisica estadistica o mecéanica estadistica es una rama de la fisica que mediante la teoria de la
probabilidad es capaz de deducir el comportamiento de los sistemas fisicos macroscopicos constitui-
dos por una cantidad estadisticamente significativa de componentes equivalentes a partir de ciertas
hipétesis sobre los elementos o particulas que los conforman y sus interacciones mutuas [42].

Los sistemas macroscépicos son aquellos que tienen un niimero de particulas cercano a la constante
de Avogadro, cuyo valor, de aproximadamente 10?3, es increiblemente grande, por lo que el tamafio
de dichos sistemas suele ser de escalas cotidianas para el ser humano, aunque el tamano de cada
particula constituyente sea de escala atémica.

La importancia del uso de las técnicas estadisticas para estudiar estos sistemas radica en que, in-
cluso para las méas avanzadas computadoras, llevar un registro del estado fisico de cada particula
y predecir el comportamiento del sistema mediante las leyes de la mecanica, ademéas del hecho de
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que resulta impracticable el conocer tanta informacién de un sistema real.

La fisica estadistica nos permite ligar el comportamiento microscépico de los sistemas con su com-
portamiento macroscépico o ensamble, de modo que, conociendo el comportamiento de uno, pueden
averiguarse detalles del comportamiento del otro [43]. Permitiendo asi describir numerosos campos
de naturaleza estocastica.

La termodinamica crecié mediante el estudio experimental del comportamiento macroscopico de los
sistemas fisicos a partir de los trabajos de grandes figuras como Carnot, Joule, Clausius‘y Kelvin.
Las conclusiones teéricas deducidas a partir de las primeras dos leyes de la termodinamica coin-
cidian con los resultados experimentales. A la par, la teoria cinética de los gases, basada més en
la especulacion que en los calculos, comenzd a emerger como una teoria mateméatica real. Ludwig
Boltzmann en 1872 desarrollé un teorema estableciendo el enlace directo entre la entropia y la
dindmica molecular [44]. A su vez, la teoria cinética di6 pasé a la teoria del ensamble.

La mecénica estadistica puede construirse sobre las leyes de la mecdnica clasica o la mecanica
cuantica, segun sea la naturaleza del problema a estudiar. Aunque, a decir verdad, las técnicas de
la mecénica estadistica pueden aplicarse a campos ajenos a la propia fisica [43].

El postulado fundamental de la mecéanica estadistica, conocido también como postulado de equi-
probabilidad a priori dice que: dado un sistema aislado-en equilibrio, el sistema tiene la misma
probabilidad de estar en cualquiera de los microestados accesibles [42].

Mientras que la mecéanica estadistica propiamente dicha implica dindamica, la atencién se centra en
el equilibrio estadistico (estado estacionario). El equilibrio estadistico no significa que las particulas
hayan dejado de moverse (equilibrio mecénico), sino que el conjunto no esté evolucionando [42].

La relacién entre estados microscépicos.y macroscépicos (es decir, la termodindmica) viene dada
por la famosa férmula de Ludwig Boltzmann de la entropia:

S(E,N,V) = kg log(Q)

Esta ecuacion da una informacion termodinamica completa del sistema. Estas configuraciones se
obtienen teniendo en cuenta el modelo que se haga del sistema real a través de su hamiltoniano
mecanico. Donde © es el nimero de estados microscépicos (microestados) compatibles con una
energfa, volumen y nimero de particulas dado y kp es la constante de Boltzmann [42].

Se suele interpretar la entropia como una medida del desorden del sistema. De hecho, a veces se
enuncia el segundo principio de la termodindmica: el desorden de un sistema aislado solo aumenta.

La termodindmica no es capaz de establecer esta relacién por si misma, pues no trabaja con los
estados microscépicos. La mecanica estadistica es capaz de demostrar la termodinamica, ya que,
partiendo de unos principios mas elementales, obtiene por deduccion estadistica el segundo princi-
pio. Fue esa la gran contribucién matematica de Ludwig Boltzmann a la termodinamica.

La formulacién moderna de esta teoria se basa en la descripcién del sistema fisico por conjuntos o
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una ensamble que representa la totalidad de configuraciones posibles y las probabilidades de reali-
zacion de cada una de las configuraciones.

A cada ensamble se le asocia una funcién de particién que, por manipulaciones matematicas, per-
mite extraer los valores termodinamicos del sistema. Segtin la relacién del sistema con el resto del
Universo, se distinguen generalmente tres tipos de ensamblees, en orden creciente de complejidad:

= El ensamble microcanénico describe un sistema completamente aislado, por tanto con energia
constante, que no intercambia energfa, ni particulas con el resto del Universo.

= El ensamble candnico describe un sistema en equilibrio térmico con un foco térmico-exterior;
solo puede intercambiar energia en forma de transferencia de calor con el exterior.

= El ensamble gran candnico reemplaza a la ensamble candnica para sistemas abiertos que
permiten el intercambio de particulas con el exterior.

Para los sistemas que contienen muchas particulas, los tres conjuntos enumerados anteriormente
tienden a dar un comportamiento idéntico. Entonces es simplemente una cuestién de conveniencia
matemadtica el conjunto que se decida utilizar. El teorema deGibbs sobre la equivalencia de conjun-
tos se desarroll6 en la teoria del fenémeno de la concentracién dela medida, que tiene aplicaciones
en muchas areas de la ciencia, desde el andlisis funcional hasta los métodos de inteligencia artificial
y la tecnologia de big data.

Una vez que la funcién de estado para un conjunto se ha calculado para un sistema dado, ese
sistema se resuelve (los observables macroscépicos o propiedades termodindmicas se pueden extraer
de la funcién de estado caracteristico). Sin embargo, calcular la funcién de estado de un conjunto
termodindamico no es necesariamente una tarea simple, ya que implica considerar todos los estados
posibles del sistema. Si bien algunos sistemas hipotéticos se han resuelto exactamente, el caso mas
general (y realista) es demasiado complejo para una solucién exacta. Existen varios enfoques para
aproximar el conjunto verdadero y permitir el cdlculo de cantidades promedio.

En principio, la mecéanica estadistica fuera del equilibrio puede ser mateméticamente exacta: los
conjuntos para un sistema aislado evolucionan con el tiempo de acuerdo con ecuaciones determi-
nistas como la ecuacion de Liouville o su equivalente cuantico, la ecuacién de von Neumann. Estas
ecuaciones son el resultado de aplicar las ecuaciones mecanicas de movimiento independientemente
a cada estado del conjunto. Desafortunadamente, estas ecuaciones de evolucién de conjunto here-
dan gran parte de la complejidad del movimiento mecanico subyacente, por lo que las soluciones
exactas son muy dificiles de obtener. Ademads, las ecuaciones de evolucién del conjunto son comple-
tamente reversibles y no destruyen la informacion (se preserva la entropia de Gibbs del conjunto).
Para avanzar en el modelado de procesos irreversibles, es necesario considerar factores adicionales
ademds de la probabilidad y la mecanica reversible [45].

Ensamble Candnico

El ensamle candnico asigna esta probabilidad a cada microestado distinto dado por la siguiente
ecuacion:
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1
B:EG Be;

donde la suma se ha realizado sobre todos los microestados s, €; representa la energia del microestado
sy B se define como el inverso del producto de la temperatura por la constante de Boltzmann:

1

p kT

El término exp(—pf¢;) se conoce como el factor de Boltzmann.

La normalizacion de esta expresién, asegurando que la suma de las probabilidades de todos los
microestados sea igual a uno, proporciona la funcién de particion Z:

Zi:PZ-:;Zeﬁei :%221 :

i
Utilizando la funcién de particiéon candnica

Z frnd ZZ e_Ez/(kT)

En mecénica cléasica, las variables son continuas, por lo que la suma debe ser sustituida por una
integral:

Z = N'lh?’N/ exp[—BH (p;, ;)] d>p; d>x;

donde N es el numero de particulas del sistema, p; representa el momento de la particula i, z; su
posicién; d® es una notacién abreviada aludiendo a que x; v p; son vectores de un espacio tridi-
mensional, h es una cantidad infinitesimal con dimensiones de accién (se suele tomar el valor de la
constante de Planck con el fin de que los resultados sean consistentes con la mecénica cuédntica) y
H es el hamiltoniano clasico.

En termodindmica, una funcién de estado es una magnitud fisica macroscépica que caracteriza el es-
tado de un sistema en equilibrio, y que no depende de la forma en que el sistema llegd a dicho estado.

A partir de la funcién de particién es posible obtener una expresién para ciertas funciones de estado.
Por ejemplo, el valor esperado de la energia interna U del sistema es la suma de la energia de los
microestados multiplicada por su probabilidad.

1 1 0 olnZz
_ P B . = Y ) —
(U) = Ez 6P 7 % €€ ZaﬁZ(ﬂ,ez) a5 (2.10)
o bien:
OlnZ
(U) = kpT? ;T (2.11)



Donde se considera que la energia interna de un sistema es un reflejo de la energia a escala ma-
croscopica. Concretamente, es la suma de: la energia cinética interna y la energia potencial interna.
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CAPITULO 3

Resultados y Discusion

Procedimiento

1. Se utilizé la base de datos observacionales de supernovas de UNION 2.1 [5], la compilacién
de datos de supernovas tipo la del Supernova Cosmology Project.

50.0 Supernovae Observational Data

+  Supernovae Data

47.5 A

45.0 A

b %%%ﬁ Fany

42.5 1

40.0 1

Distance Modulus (u)

30.0 - - - - . . .
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4

Redshift (z)

Figura 3.1: Datos observacionales de supernovas de la base de datos Union 2.1 [5]
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Esta base de datos es una actualizacién de la compilaciéon Union2, que ahora reine datos de
580 supernovas, extraidos de 19 conjuntos de datos y presenta datos del senso de Cluster del
Hubble Space Telescope. Todos estos datos se ajustaron usando un tnico adaptador de curva
de luz (SALT2-1) y se analizaron uniformemente. Todos los andlisis y cortes se desarrollaron
si tomar en cuenta la cosmologia.

En el sitio web de Union 2.1E|proporciona tablas con la informacién que incluye el nombre de
la supernova, el médulo de distancia (1), el corrimiento al rojo (z) y el error en el médulo de
distancia.

2. Utilizando las ecuaciones y se pueden convertir los datos de tal manera que expresen
la distancia y el factor de escala. Ya que el factor de escala es adimensional; se multiplica
por el radio del Universo observable [46]. Y con la distancia a la supernova es posible conocer
hacer cuanto explotd, pues se conoce la velocidad de la luz. De esta manera tendremos en los
ejes tamano vs tiempo.

3. Teniendo en cuenta la relacién entre el factor de escala y el tiempo (ecuacién [2.1)), se ajustad
una ecuacion a los datos obtenidos, de tal manera que‘deseribieran la evolucién del Universo
en sus diferentes épocas.

4. Se derivé un potencial efectivo que genere dicha expansién a través del formalismo de Euler-
Lagrange.

5. Se construyd el lagrangiano del sistema, y su correspondiete hamiltoniano.

6. Se llevo acabo el andlisis de dicho hamiltoniano desde el punto de vista de la Fisica Estadistica,
viendo al Universo como un emsamble canoénico.

7. Se calculd la temperatura actual del Universo utilizando la relaciéon con la energia interna del
sistema.

Supernovas Tipo Ia

Es posible hacer esto, dada la relacion de la ecuacién utilizando el brillo mdximo medido (en
los datos) y el conocido por la teoria. Se puede entonces calcular la distancia a la cudl fue emitida
la radiacién captada y, por lo tanto, hace cuanto tiempo fue emitido.

Ya que se conoce el corrimiento al rojo y nuestro modelo debe ser consistente con las ecuaciones
de Friedman, se puede conocer la escala del Universo respecto a su tamano actual utilizando la
ecuacion El factor de escala se multiplica por el radio del Universo observable [46], para tener
asi una relacién con dimensiones coherentes.

"http://supernova.lbl.gov/Union/
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Figura 3.2: Datos a partir de observaciones de supernovas tipo Ia.

Tras haber llevado a cabo el analisis de los datos de supernovas tipo la utilizando el método descrito
en el procedimiento, se tienen ahora datos que describen la evolucién del Universo en funcién de

su tamano y el tiempo transcurrido.

Con los resultados anteriores, se hizo un ajuste para obtener una ecuacién que modele la evolucion
del Universo. Para esto se consideré como base la ecuacién existente que describe la expansion del

Universo (el factor de escala Robertson Walker).

Es decir, se busca una funcion descrita por dicho factor de escala, la cual se multiplica por el tamano
actual del radio del Universo observable (el didmetro estimado del Universo observable, actualmente
es de 93 Gly [46]),que describen la expansion durante las diferentes épocas del Universo (ecuacién

2.1)):
To, t=0 y
c1tt/?, 0y <t< 47000 y
r(t) = 2/3 9
cot®/?, 47000 y <t < 9.8 x 107 y
c3ect, 98 x10°y <t

De tal forma que se obtuvieron valores para las constantes ¢; generando lo siguiente:
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Figura 3.3: Se ajustaron los parametros para coincidir con la informacién extraida de los datos
observacionales de supernovas tipo Ia.

Expansion Acelerada

Los parametros ajustados para un Universo que se expande aceleradamente, la cual pareciera ser la
predicciéon mas adecuada, se obtiene lo siguiente y llevando a cabo el analisis de unidades se tiene:

c3 = 17.64390591[Gly] = 166.9242476 x 10*4[m]

¢4 =0.07027504[1/Gy] = 0.02228124 x 10151 /]

Podemos comprobar que nuestros ajustes son correctos y describen correctamente al Universo, pues
el pardmetro ¢4 tiene un valor convertido de 68.75348518[(km/s)/Mpc], dentro de los actuales va-
lores medidos para la constante de Hubble [2].

Con_la forma general expuesta anteriormente para un Universo en expansién acelerada se puede
derivar la fuerza de acuerdo a la época, pues se tiene una relaciéon de tamano contra tiempo. Y se
sabe que al derivar la ecuacién que describe esta clase de evolucién , se tendran los valores de
la velocidad y la aceleracion.

— 1 Meyt3/2 0y <t< 47000 y
F=Mi=S —2Mcpt™/3, 47000y <t < 9.8 x 107 y
MCg,c?leC“t, 9.8 x 107y <t
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O bien, sustituyendo 744, Tmat ¥ TA, S€ tiene:

4
1y 0y <t<47000 y
r’l‘éld
F=9 —ZM-32-, 47000y <t <9.8 x 107 y
mat
Mciry, 98 x10%y <t

Ya que la fuerza también estd definida a través del potencial como:

dv(r)
F(r)y=- o
Integrando se pueden obtener los potenciales:
4
%M%d 0y <t<47000y
V=93 2M-2, 47000y << 9.8x10%y
mat
—sMcir, 9.8 x 10%. y < t

(3.2)

De los potenciales obtenidos, el que es de mayor interés es el que describe la época actual, la
dominada por energia oscura (Vj), ya que podemos contrastar directamente los resultados de la
tempertura con las mediciones actuales de la Radiacién Césmica de Fondo (CMB). Sin embargo,
se decidié reparametrizar este potencial, manteniéndolo positivo pues esto asegura mantener la

continuidad con el potencial de la época anterior, ver figura [3.4

Potential Along Time

20

10

Potential
o

—10 1
- mat
201 — v,
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-30 T T : :
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Time (Billlions of Years)

Figura 3.4: Potencial obtenido para la era actual y reparametrizacion.
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Con esta reparametrizacién, ademas, el potencial queda como el de un oscilador arménico, lo que
hara al problema mucho mas facil de analizar desde el punto de vista de la Fisica Estadistica. Ya
que el potencial reparametrizado resulta ser el de un oscilador arménico, se pueden recurrir a los
calculos ya realizados en Mecanica Estadistica para resolver este problema.

Considerando un sistema esférico, se agregan las coordenadas esféricas a los términos de la energia
cinética, pues el caso mas sencillo es considerar que el potencial depende tinicamente de una coor-
denada (el radio).

LM (72,4 12,48 + 12, sin? 0) = Vya 0y < t<47000 y
1y (fﬁwt 12 02402 B2sin?0) — Vi, 47000y <t < 9.8 x 10° y
LM (73 + 1302 + 1342 sin 0) — Vi, 9.8 x 10° y <1

De esta forma, ahora se puede construir un hamiltoniano que represente la energia del sistema.
Utilizando la definicién 2.9

P? P2 P2 2
% < At Mrg P M jsin29 + Mrgégi Oy <t <47000 y
1 PP P; P2 M Tt 47000 0.8 % 10°
2 M + Mr2, ., + Mr2, , sin? 6 + 92 y <t<98x y
P? P2 P2 2,2
%<M/\+M70",2\+Mrifin29>+MC4;A7 9.8 x 107 y <t
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Anadiendo los términos correspondientes a coordenadas esféricas, ya que se estd considerando un
universo esférico en tres dimensiones, siendo este el caso mas sencillo y obvio donde el principio
cosmologico (de isotropismo y homogenuidad) se mantiene. Se puede reescribir el hamiltoniano,
agregando estos términos después de haber derivado el potencial, pues, la aproximacion mas sen-
cilla es que el potencial dependa tinicamente del radio. De anadirse los términos previamente, el
potencial dependeria también de 6 y ¢.

Para la era dominada por energia oscura, haciendo una transformacién de Legendre, el hamiltoniano
queda escrito utilizando los momentos:

g1 P P? P
Ao\ M T M2 T M3 sin?

+ M 0.00246929 3 (3.3)

Tenemos asi, un hamiltoniano puramente energético que puede ser analizado desde la formulacién
clésica de la Mecanica Estadistica.

Ensamble Candnico

En mecénica estadistica, un conjunto canénico es el conjunto estadistico que representa los posibles
estados de un sistema mecdnico en contacto con un bano ‘de calor (reservorio). El sistema puede
intercambiar energia con el reservorio, de modo que los estados del sistema diferirdn en la energia
total. Resulta ser una buena aproximacion para estudiar el Universo pues no se ve un intercambio
de particulas entre él y sus posibles alrededores, sin embargo, si podria estar intercambiando energia
(siendo la energia oscura un resultado de este intercambio).

Con el hamiltoniano anterior, la funcién de particién candnica estara dada por:

d3q d*

Siendo H el hamiltoniano se puede reescibir la funcién de particién como:

o [ 3P, 2) )
7 d¢ dp,, e 2\ ) o 2 \Mrisin?0 ] B(M 0.00246929 73) 1P 1 P. dOdr
h3 paLy A
—0o0
De la integral -gaussiana se sabe que:
/00 e dy = \/?
oo a
Por lo cual:
g %27[_ % /oo ZTB 7; e_ﬁ(M 0.00246929 T?\)dﬂdr/\

2M 77\ 2Mr% | 2Mr2sin% 6
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Desarrollando se obtiene:

1 2M7 /OO 2Mrir [2Mr? sin? O (M 0.00246929 13)
— —on /220 e : "A) dfdr
B\ B oo\/ B p
_ 27;\/%/00 /” 2M T/QX sin 6 e_5(1\4 0.00246929 Ti)d&dm
\/m/ o o /oo 2M r2 e~ B(M 0.00246929 1) .
*2Mm _ 2
:h?)\/T( cosH\o)/O - "2 e B(M 0.00246929 %) qg -«

2Mm 3/2 /co 5 2
~B(M 0.00246929 73) 4
TR € TA
h3 < ,8 > 0 A

Por definicién se tienen que:

o o
/ e gy = 1 a_%l“ <n + 1) — / 22e= P dy =
0 b b 0

Utilizando esto, observamos que:

1 (2M~ 3/2 T 3/2
7 = —
h3 ( B8 ) (MB (0.00246929)>

Utilizando la relacién para la energia libre

F=—-kT'hz

Al relacionar lo anterior con el hamiltoniano

(H)y=F — Ta—F —lenZ—Tw

olnZ
5T 5T _—lenZ—T<—kan—kT 57 )
T 0z T oZ
—kTInZ + kT (an+ZaT> kT <Z(9T)
_ kT? 9 ((26066.22668012 x 10°Y) T?)
 (26066.22668012 x 1030) T3 or

k
= (26066.22668012 x 109} 73 (26066.22668012 x 10°°) T? = 3kT
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Despejando para obtener una expresién para la temperatura:

_ (H) _
T=25 = (H)=3%T (3.4)

Donde (H) es la energia esperada y N el numero de particulas. El 3 se debe el ntimero de grados
de libertad del sistema, ya que se considera un universo esférico. Notemos que esto es consistente
con los resultados obtenidos para un oscilador harménico.

Consideraciones Adicionales

Se puede notar que el momento angular se conserva en ¢ y, para los fines de este andlisis, se
supondra que lo mismo sucede para 6, ya que se busca un modelo que sea lo mas homogéneo y
sencillo posible. El caso donde ambos momentos angulares se conservan es el mas simple. Por lo
que, al utilizar estas consideraciones para los momentos angulares y reparametrizar se tiene que:

oL . . lo lg Jge—2cat

lg 50 7“0 — 0 NZ ~ Megc®ort — 0 M crcs (3.5)
oL . . { l

ly = = = Mr2dsin?0  — = M ¢ 3.6

¢ ¢ rosn ¢ My2sin?  Me2eatsin? 9 (3.6)

Por lo que sélo hace falta sustituir y evaluar las expresiones anteriores para 9.0 y gb en el tiempo
actual. El lagrangiano puede ser reescrito como:

1 12 12 cr?
L=-Mi24=0 ¢ _ M A
27 ATOMr T 2Me3 sin® 6 2
2
L (g BB
= 9MrA 2 2 2
2 2 2Mry  2Mry sin” 6

Donde es importante recordar que lg y ls son constantes. Y se puede apreciar que los términos
entre paréntesis pueden ser vistos ahora como un potencial efectivo.

Comparacion con Valores Reales

Se busca caleular (H) para t = 13.799 Gy, es decir, el valor de la energia para el tiempo actual.
Sin embargo, es imposible llevar a cabo este cédlculo por si sélo, ya que tenemos dos incognitas: los
momentos angulares.

La energia puede ser derivada a partir de las nuevas consideraciones hechas al lagrangiano gracias
a la relacién Se tiene entonces que la energia serd,

2 2 2,.2

ly . l¢ CaTA
2Mr2  2Mr?sin? 0 2

1
(H)y=E=3kT = 5M7ﬁ—
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Por ltimo, despejando la ecuacién anterior y sustituyendo con la ecuacion se puede calcular la
temperatura en funcion de r(¢), la ecuacién que describe la evolucién (tamatio-tiempo) del Univer-
so. La masa del Universo puede ser calculada al multiplicar el porcentaje de materia ordinaria dado
por Planck [37] con la densidad de energia total dada por WMAP [2], siendo la masa del Univer-
so observable 1.5 x 10%3 kg. Con estos datos, las tinicas incégnitas son los momentos angulares lg y Ly

A través de métodos computacionales se encontré que si la relacién entre los momentos angulares
es como se muestra a continuacion, la temperatura calculada para la actualidad es de 2.713 K.

Relation Between Angular Momenta

70 1

Angular Momentum (/)
p— [\ %) I wn (o)
o o o o o o

e
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Figura 3:5: Relacién calculada entre los momentos angulares.

Es decir, se encontré una relacion sea tal que:

l2 12 2..2
-t <1Mf2 0 _ ¢ + M) Z 9713

T3k 2 AT oM T oM r2sin 0 2

A‘manera de recuento, se encontré que de un modelo que considere un Universo esférico, bajo un
potencial tipo oscilador arménico, rotando en ambos ejes, con ambos momentos angulares con-
servandose y respondiendo a la relacién anterior, se obtiene un valor de 2.713 K para el céalculo
de la temperatura actual.
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CAPITULO 4

Conclusiones y Perspectivas

Se logr6 obtener, a través de datos observacionales de supernovas tipo la, una grafica que expre-
sara la evolucién del Universo en términos su tamano y el tiempo transcurrido (figura . Esto
permiti6 extraer una ecuacion que describiera la evolucién del Universo y derivar un potencial que
lo generara. Por lo que se concluye que la expansién del Universo puede ser estudiada a partir de
informacién obtenida de datos observacionales de Supernovas Tipo Ia.

Con el potencial derivado, fue posible construir un lagrangiano y hamiltoniano clasico, puramente
energético. A través de la formulacién clasica de la Mecanica Estadistica, fue posible analizar el
hamiltoniano construido. Se eligi6 el formalismo del ensamble candnico, pues permite estudiar al
Universo como un sistema abierto, capaz de intercambiar energia con sus alrededores, pero no ma-
teria, dando asi una posible interpretacion a‘la existencia de la Energia Oscura.

Considerando un universo esférico y con sus momentos angulares se conservan, se pudo desarrollar
el caluclo. Finalmente, se obtuvo una relaciéon de los momentos angulares pudiéndose observar su
comportamiento y finalmente se calculé la temperatura actual del Universo, obteniendo un resul-
tado de 2.713 K, lo cual es consistente con las mediciones de la Radiacién Césmica de Fondo por
WMAP [2]. Es posible llevar a cabo todas estas consideraciones si se toma en cuenta el principio
cosmoldgico, que-dice que el Universo es homogéneo e isotrépico a gran escala.

A través de este proyecto, se propuso una nueva forma de estudiar al Universo, ya que hasta ahora
los andlisis y modelos que se proponen son geométricos, mientras que el presente modelo no. Este
modelo es independiente de la métrica, lo que permite llevar a cabo analisis més extensos. Con este
analisis, se tiene una nueva forma de estudiar las propiedades termodinamicas del Universo.

El objetivo principal de esta tesis era encontrar la temperatura del universo, lo cual fue posible
utilizando un método tedrico, asi como haciendo uso de las herramientas computacionales adquiridas
a lo largo de la formacién dentro de la licenciatura en Ingenieria Fisica de la Universidad Auténoma
de Querétaro.
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Trabajo a Futuro

El estudio de nuestro Universo es una ciencia viva, en constante cambio y poco predescible tinica-
mente con los conocimientos y datos actuales. Es decir, no se puede saber con certeza absoluta que
le depara en un futuro al Universo.

Como trabajo posterior, diversas ecuaciones podrian ser ajustadas a la informacion extraida delos

datos observacionales de Supernovas tipo Ia de tal forma que se pueda estudiar el comportamiento
de los diferentes modelos a través de la Mecanica Estadistica para realizar distintas predicciones.

Expansion of the Universe
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Figura 4.1: Diferentes ajustes pueden ser hechos para los datos observacionales.

Ya que se hizo la aproximacién de que ambos momentos angulares se conservan, también se podria
estudiar otro acercamiento, donde se considere un potencial que varie respecto al angulo. De tal
forma que se pudiera. recrear la distribucién de energia medida por Planck, buscando recrear y
estudiar las anisotropias y entender asi, desde otra perspectiva, las oscilaciones bariénicas, de tal
manera que le modelo fuera también consistente con estos estudios. O, bien, estudiar otras épocas del
Universo y sus respectivos comportamientos. Otras propiedades termodinamicas podrian también
ser estudiadas e, incluso, comparadas con otros modelos o predicciones.

Publicaciones y Presentaciones

Este trabajo fue presentado en el XVI LARIM, en la modalidad de poster. Ademas, ha sido usado
para hacer trabajo de divulgacién dentro de las Escuelas de Bachilleres de la UAQ y el Club de
Astronomia de FEUQ.
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