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Resumen

En este trabajo se estudia la dindmica del Universo considerando efectos disipativos. Con la finalidad
de acotar los pardmetros libres de los modelos, se realiza un andlisis Bayesiano basado en el método de
cadenas de Markov Monte Carlo usando las observaciones provenientes de las mediciones directas del
parametro de Hubble y de Supernovas del tipo Ia. Cuando se compara estadisticamente los modelos
disipativos con ACDM, el criterio de informacién de Akaike indica que tanto los fluidos disipativos
como ACDM son igualmente preferidos por las observaciones. Sin embargo, el criterio-de informacién
Bayesiano indica que existe una evidencia en contra de los modelos disipativos. Finalmente, se confirma
que los fluidos viscosos presentan una transicién mas temprana entre las etapas de desaceleracién-
aceleracién que la obtenida por ACDM, se estiman desviaciones en los pardmetros cosmograficos para
épocas actuales menores a 30 y se obtiene que la edad del Universo aumenta cuando estos términos
disipativos se toman en cuenta.
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Capitulo 1

Introduccion

La cosmologia es la rama de la ciencia que estudia el origen y la evolucién del Uni-
verso a grandes escalas [Il 2]. Los avances mds significativos en esta drea han sido
presentados a lo largo de los tdltimos 100 anos, en especifico, a partir de 1915, cuando
Albert Einstein publicé su famosa teoria de la Relatividad General, sentando las bases
modernas de la cosmologia. La cosmologia moderna se basa en la hipétesis de un Uni-
verso homogéneo (no se distinguen componentes) e isotrépico (no existe una direccion
de medicién privilegiada). Dicho enunciado es conocido como el principio cosmoldgico.
En primera instancia, este principio no parece cumplirse, ya que al observar el Universo
obtenemos imagenes como la que se muestra en la figura[1.1] en donde se aprecia una
variedad de objetos celestes, con distintas luminosidades y otras propiedades que no
hacen vélido el principio cosmolégico. Pero desde el punto de vista estadistico, el prin-
cipio comienza a aplicarse a escalas mayores de 100 Mpc, consideradas como escalas
cosmolégicas 2, [3].

Figura 1.1: La imagen obtenida por el telescopio espacial Hubble muestra el ciimulo global Messier 75
compuesto por diversos objetos celestes unidos por interacciones gravitacionales. Observando este tipo
de im&genes es dificil pensar que el Universo pueda cumplir ser homogéneo e isotrépico [4].

Las observaciones cosmolégicas son las herramientas principales para el estudio del
Universo. A finales de los anos noventa, Adam G. Riess, Brian P. Schmidt y Saul Perl-
mutter, observando Supernovas del Tipo Ia (SNIa), llegaron a la conclusién de que el
Universo se encuentra en una fase de expansion acelerada [5], [6]. Observaciones inde-
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pendientes provenientes de la radiacién de fondo de microondas (CMB) [7], oscilaciones
acusticas de bariones (BAO) [§] y mediciones directas al pardmetro de Hubble (OHD)
respaldan dicha fase de expansion, siendo su explicaciéon uno de los mas grandes retos
de la cosmologia. Por otro lado, la astrénoma Vera Rubin, al analizar las curvas de
rotacion de galaxias, encontré las primeras evidencias de la existencia de un exceso
de materia aiun no observada [9]. Actualmente, las observaciones a galaxias espirales
[T0] y cimulos de galaxias [I1] proporcionan una evidencia directa de que el Universo
contiene mas materia de la observada. Para explicar la expansion acelerada y el exceso
de materia aun no observada, se proponen dos componentes conocidos como energia
oscura y materia oscura, respectivamente.

Hasta ahora, el modelo cosmolégico mas sencillo para entender dichos componentes
es conocido como Lambda Cold Dark Matter (ACDM). En este modelo, la energfa oscu-
ra es un tipo de materia exotica, con presién negativa y descrita mediante la constante
cosmoldgica (A). La materia oscura se describe como materia fria, lo.que refiere a que
la velocidad de sus particulas es mucho menor que la velocidad de la luz. Usando a
ACDM como referencia, se estima que el 69 % del contenido del Universo corresponde
a la energia oscura, mientras que la materia oscura ocupa un 26%. El 5% restante
corresponde a la materia observable cominmente llamada bariénica y a la radiacion,
que generalmente se considera despreciable debido a que‘es del orden 10~ en la época
actual [12].

A pesar del éxito de ACDM para modelar el Universo a grandes escalas, el modelo
presenta ciertos problemas, lo que causa que se cuestione el origen de la constante cos-
moldgica. Un ejemplo de los problemas del' modelo de concordancia son las diferencias
en el valor de la constante de Hubble, obtenidas mediante observaciones provenien-
tes de distintas épocas del Universo. Este problema es conocido como las tensiones de
Hubble [13]. Aunado a esto, otro problema importante es el de la constante cosmoldgi-
ca, en donde la problematica radica en el valor de la constante cosmolégica predicho
por ACDM vy la teoria cudntica de campos (QFT). En QFT, el valor de la constante
cosmoldgica es obtenido mediante la energia cuantica de vacio, estimando un valor de
pa =~ 107 GeV*, en comparacion con py ~ 10~%7 GeV* obtenido por ACDM, teniendo
asi, una diferencia de aproximadamente ciento veinte érdenes de magnitud [14] [15]. De
igual manera, a escalas galdcticas se tienen problemas como el de los satélites faltantes,
que consiste en el hecho de que las simulaciones numéricas basadas en ACDM predicen
diez veces més galaxias enanas de las que sea han observado en los cimulos de galaxias
[16].

Debido a.estos problemas, diversos modelos alternativos han sido propuestos, tal es
el caso de los modelos con ecuaciones de estado parametrizadas. Entre estos modelos
se encuentra wCDM, en donde la ecuacion de estado para la energia oscura es w # —1,
siendo el caso mas sencillo para una energia oscura dindmica. De manera similar, se
tiene el modelo Chevallier—Porlarski-Linder (CPL), en donde la ecuacién de estado
fenomenolégica es w(z) = wy + waz (1 + 2) " donde wy y w, son constantes, y z el co-
rrimiento al rojo [I7]. Por otro parte, para explicar la materia oscura se han propuesto
diversos candidatos. Desde el punto de vista de la fisica de particulas, se tienen los
WISPs, particulas masivas que interactiian débilmente, y los axiones, particulas ultra-
ligeras propuestas para resolver problemas de simetria en el modelo estandar de QFT
[18, [19]. Por otro lado, desde una perspectiva cosmoldgica se proponen campos escalares
[20] e incluso fluidos disipativos de materia. Estos tltimos han sido de gran interés en
los tltimos anos debido a que resuelven problemas como el de la constante cosmoldgica
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y las tensiones en el parametro de Hubble [21].

Los efectos disipativos son introducidos mediante viscosidades de dos tipos: de bulto
¢ y de corte 7. En épocas actuales, la viscosidad de corte, a diferencia de la de bulto, no
contribuye en la evolucion del Universo debido a que no satisface el principio cosmologi-
co. Formalmente, la viscosidad de bulto es introducida a partir de la termodinamica
fuera del equilibrio. Existen principalmente dos teorias para esto, el formalismo de Ec-
kart [22] y el de Israel-Stewart-Hiscock (ISH) [23]. El formalismo de Eckart resulta ser el
mas sencillo, pero como consecuencia se tiene el problema de la causalidad, que consiste
en que la velocidad de propagacién de las perturbaciones es infinita. Por otra parte, la
teoria de ISH resuelve el problema de la causalidad, pero su complejidad aumenta en
gran medida, siendo tal, que solo se tiene solucién analitica para ciertos casos. Debido
a esto, el formalismo de Eckart es una buena aproximacion, ademds, existen propuestas
para resolver el problema de la causalidad [24]. En este contexto, algunas propuestas
interesantes unifican la materia y energia oscura en un solo componente oscuro consi-
derando viscosidades: constantes [25], polinomiales en funcién del corrimiento al rojo
[26], hiperbdlicas dependientes del pardmetro de Hubble adimensional [27], entre otras.
De igual manera, existen propuestas donde se considera que el Universo contiene mas
de un fluido. En [2§] consideran tres componentes, un fluide viscoso de materia polvo
que interactia con un fluido perfecto de energia oscura; ademads, se considera el com-
ponente de radiacién no interactuante. Otro ejemplo interesante es estudiado por [29],
quienes proponen una aproximacion para modelos de fluidos viscosos, en donde se puede
introducir cualquier componente y tipo de viscosidad.

En este trabajo se estudian dos modelos .de Universos. El primero se encuentra
compuesto por un unico fluido imperfecto de materia tipo polvo, mientras que el segundo
considera dos componentes: un fluido imperfeeto de materia tipo polvo y el clasico fluido
perfecto de energia oscura. Los efectos disipativos para ambos escenarios son modelados
mediante una viscosidad constante y el término polinomial funciéon del corrimiento al
rojo propuesto por [26]. Con la finalidad de acotar los parametros libres de los modelos,
se realiza un analisis Bayesiano basado en el método de cadenas de Markov Monte
Carlo usando las observaciones provenientes de las mediciones directas del parametro de
Hubble y Supernovas deltipo1a, compiladas en [30] y [31], respectivamente. Ademads, se
reconstruyen los parametros cosmograficos, el diagndstico statefinder [32] y el diagrama
E? — (1 + 2)? [33], con-la finalidad de comparar los modelos disipativos con el modelo
de concordancia ACDM.

El presente trabajo se encuentra estructurado de la siguiente manera: en los capitulos
2y 3 se abordan los conceptos basicos de cosmologia y estadistica, respectivamente. En
el capitulo 4 se describe el modelo de concordancia ACDM y los modelos disipativos.
El capitulo 5 se dedica a la explicacion de las observaciones OHD y SNla. Por tltimo,
en-los capitulos 6 y 7 se abordan los resultados y las conclusiones del andlisis a los
modelos disipativos, respectivamente. A continuacién se describe el planteamiento del
problema, la justificacion, la hipdtesis y los objetivos de este trabajo.

1.1. Planteamiento del problema

Las observaciones cosmoldgicas indican que el Universo se encuentra en una fase de
expansion acelerada. El modelo estandar de la cosmologia, Lambda Cold Dark Matter,
explica dicha fase al introducir la constante cosmoldgica A. A pesar del éxito de ACDM
para modelar el Universo a grandes escalas, el modelo presenta problemas al reproducir
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las observaciones a escalas galacticas, tensiones en el valor de la constante de Hubble e
incluso problemas directamente relacionados con la constante cosmoldgica [14] [15].

1.2. Justificacion

El modelo cosmolégico ACDM considera que el Universo se encuentra compuesto por
un conjunto de fluidos perfectos que representan los componentes de materia oscura,
energia oscura y radiacion, respectivamente. Este modelo presenta problemas como. el
de la constante cosmoldgica y la tensiones en el valor del pardmetro de Hubble. Sin
embargo, estos problemas pueden ser solucionados al introducir efectos disipativos en
la evolucién del Universo [21].

Motivados por lo anterior, en este trabajo se estudia la evolucién de dos distintos
tipos de Universos considerando efectos disipativos. En primer lugar, se considera un
Universo compuesto por un tnico fluido disipativo de materia tipo polvo. Por otro lado,
se considera que el Universo esta compuesto por dos componentes: un fluido imperfec-
to de materia y el clasico fluido perfecto de energia oscura. Los efectos disipativos,
para cada Universo, son modelados mediante una viscosidad constante y un término
polinomial funcién del corrimiento al rojo propuesto por [26].

1.3. Hipdtesis

Si se considera un factor de viscosidad constante o polinomial en la evolucién del
Universo, los modelos cosmolégicos con un tnico fluido o dos componentes, son igual-
mente compatibles con las observaciones cosmoldgicas que el modelo ACDM, al obtener
un AAIC < 4; ademas, reproducen los parametros cosmograficos del modelo de con-
cordancia con un nivel de confianza de 99.7 % .

1.4. Objetivos

1.4.1. Objetivo general

Analizar cuatro-modelos cosmologicos disipativos mediante el ajuste de sus parame-
tros libres por medio del método de Cadenas de Markov Monte Carlo, usando observa-
ciones provenientes de mediciones directas del parametro de Hubble y Supernovas del
Tipo Ia, con la finalidad de compararlos estadisticamente con el modelo de concordancia
ACDM vy recrear sus parametros cosmograficos.

1.4.2. ' Objetivos particulares

= Estudiar la evolucion del Universo compuesto por un fluido disipativo de materia
tipo polvo, considerando una viscosidad constante y una polinomial, respectiva-
mente; con el propésito de acotar los parametros libres y reconstruir la dindmica
de los pardmetros cosmograficos.

» Analizar la evolucién del Universo constituido por dos componentes, un fluido
disipativo de materia tipo polvo y el clasico fluido perfecto de materia oscura,
considerando una viscosidad constante y una polinomial, respectivamente; con la
finalidad de estimar los parametros libres del modelo y recrear su respectiva cos-
mografia.



Capitulo 2

Cosmologia general

En este capitulo se estudian los conceptos basicos de la cosmologia. En primer lugar,
se resuelven las ecuaciones de campo de Einstein considerando el principio cosmolégi-
co, se obtiene la ecuacién de Friedmann y la ecuacién de continuidad. Posteriormente,
se explica la relacién entre la ecuacién de Friedmann, el pardmetro de Hubble, el co-
rrimiento al rojo y las densidades de materia del Universo. Finalmente, se abordan
cantidades como la edad del Universo y los pardmetros cosmograficos, que son utiles
para comparar modelos.

2.1. Ecuacion de Friedmann

La relatividad general es la teoria base de la cosmologia, debido a su excelente des-
cripcién de las interacciones gravitacionales a grandes escalas. Las ecuaciones principales
de la relatividad general son las ecuaciones de campo de Einstein definidas como

1
R, — §gw,R + Agu = 87GT,, , (2.1)
donde G es la constante de gravitacion universal, A es la constante cosmolégica, g,
es la métrica y T, es el tensor de energia-momento definido como

Tw=@+p)UU, + pgu , (2.2)

siendo p y pla presiéon y densidad respectivamente, U, = (1,0,0,0) es la veloci-
dad macroscépica del medio en coordenadas coméviles. En estas coordenadas se fija la
posicién-de un objeto en un punto mientras el espacio se expande (figura .

El término R, es el tensor Ricci

— A A
R, =Ry, =007, =01, + T, 1%, —T,1%, , (2.3)
donde I'f, son los simbolos de Christoffel, escritos como
1
FZV — 59,004 (Gugl,a + OvGpa — aagm,) , (2.4)
vy R es el escalar de Ricci definido como,
R=g¢"R,, , (2.5)

que junto con el tensor Ricci representan la curvatura del espacio-tiempo.

5
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Uno de los componentes principales de la ecuacién de campo es la métrica g, la
cual describe la distancia fisica entre dos puntos y para propdsitos de la cosmologia
debe considerar la homogeneidad, isotropia y expansion acelerada del Universo. La
métrica que considera estas tres condiciones es la de Friedman-Lemaitre-Robertson-
Walker (FLRW) definida como,

2

ds” = —dt* +a(t) | Tk _ 417 (d6? + sin® 0de?) | (2.6)
— kr
que en forma matricial,
—1 0 0 0
2
0 £9 0 0
v = —kr , 2.
o 0 @ 0 (27)
0 0 0  a®(t)r?sin?0

en donde a(t) es el factor de escala que indica dependencia temporal entre la distancia
relativa de dos puntos del universo (figura y k la curvatura que determina la
geometria del Universo y puede tomar tres valores, £k < 0, k = 0y 0 < k, lo que
corresponde a una geometria hiperbdlica, plana y esférica, respectivamente. La métrica
FLRW describe al Universo de manera isotrépica al no contener términos cruzados entre
espacio y tiempo, por lo que no hay ninguna direccién privilegiada, la simetria esférica
nos hace referencia a la homogeneidad.
El tensor de curvatura de Ricci para la métrica FLRW es

—34 0 0 0
0 aziJlr2z’z:+2k 0 0
v = —kr? . ; 2.
Ry 0 0 (ad + 2a* + 2k) r? 0 (28)
0 0 0 (ad + 242 + 2k) r?sin® 0
mientras que el escalar es
a a* ok
=6|l-+—=+—=] . 2.
R 6(a+a2+a2> (2.9)

La ecuacién que describe la evolucién del Universo es la ecuacion de Friedmann.
Para determinarla se parte de la ecuacién de campo de manera que

1
Ryo — 59003 + Agoo = 87G Ty, (2.10)

sustituyendo el primer componente del tensor de Ricci y del tensor de energia-momento,

i 1 i @k
3 le (et B 1A= 1 2.11
L] L1 e B O I TR ROR TS A
obteniendo finalmente,
N 2
a 81 kA
Z) ==y — 4= 2.12
(a) 3 23 (2.12)

la cual es la ecuacién de Friedmann para un Universo homogéneo e isotrépico [18] [34].
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Figura 2.1: Representacion grafica de las coordenadas coméviles ¥ = a(t)Z. En la figura se muestran
dos diagramas bidimensionales a distintos tiempos. Las coordenadas se mantienen constantes conforme
pasa el tiempo, mientras que el factor de escala a(t) se encarga de reescalar las distancias entre los
distintos objetos.

2.2. Ley de Hubble

Las observaciones cosmoldgicas indican que las galaxias y cimulos de galaxias a gran
escala se estan alejando unos de otros de tal manera que entre mayor es la distancia
que los separa, mayor es la velocidad con la que se alejan, siendo la evidencia de la
expansion acelerada del Universo. El astronomo Edwin Hubble se dio cuenta de este
fenémeno y demostré que la velocidad de alejamiento, cominmente llamada velocidad
de recesion, es proporcional a la distancia.

La ley de Hubble se define como

7= HF, (2.13)

donde H es parametro de Hubble.

La ecuacién de Friedmann permite explicar el descubrimiento de Hubble al relacionar
el factor de escala con el pardmetro de Hubble, para ello se escribe la velocidad en la
forma, _
i,
7]
Dado que el Universo es homogéneo, 7 puede ser escrito en coordenadas comoviles de
tal manera que

(2.14)

U=

r=a(t)r, (2.15)

donde la homogeneidad asegura que el factor de escala sea tnicamente funcion del
tiempo y & es una coordenada fija en el espacio.
Al sustituir la ecuacién (2.15) en (2.14)) se tiene

T=—"F (2.16)
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que se reduce a

T=-7. (2.17)

Q| e

Al comparar las ecuaciones ([2.13]) y (2.17)) se obtiene que la relacién directa entre el
parametro de Hubble y el factor de escala es dada por

a
H=—, 2.18
: (218)
que al sustituirse en la ecuacién ([2.12)), la ecuacién de Friedmann se compacta a la
forma,

G k
H>="p— — 4+ A 2.19
T A (2.19)
obteniendo una forma directa de relacionar la ecuaciéon de Friedmann con las observa-

ciones cosmoldgicas actuales [1§].

2.3. Corrimiento al rojo

Las velocidades de recesién de las galaxias son medidas a través del corrimiento al
rojo, que basicamente es un efecto Doppler aplicado a la luz. El principio basico del
efecto consiste en que las galaxias tienen un espectro de emisién que es bien conocido
por los observadores, pero debido a que el Universo se encuentra en una etapa de
expansion acelerada, las galaxias se alejen de nosotros, que como consecuencia origina
que la longitud de onda de las lineas espectrales que se observan aumente tendiendo al
rojo (figura [2.2).

El corrimiento al rojo se define como

(2.20)

donde A, v A; son las longitudes de onda de emisién de las galaxias y las recibidas por
los observadores, respectivamente.
Si una galaxia cercana tiene una velocidad de recesién v el corrimiento al rojo es

= - 2.21
==, (221)

donde c es la velocidad de la luz.
El corrimiento al rojo puede ser relacionado directamente con el factor de escala,
para ello consideremos de la ley de Hubble que la velocidad relativa dv es

dv = Hdr = “dr | (2.22)
a

Al considerar que los objetos se encuentran a una distancia cercana, podemos aplicar
el efecto Doppler directamente considerando que el cambio de la longitud de onda entre
la emisién y recepcion se encuentra dada por

AN =X — e, (2.23)
con lo cual la ecuacién (2.20) puede ser escrita como
X
dz = — (2.24)

Ae
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Figura 2.2: El efecto Doppler relativista de la luz consiste en el ensanchamiento o acortamiento en la
longitud de onda de una fuente debido a su movimiento. El primer caso describe el corrimiento al rojo,
en donde la fuente se aleja del observador lo que provoca que la longitud 'de onda observada tienda al
color rojo. Por otro lado, el segundo caso es conocido como corrimiento al azul, en donde la fuente se
acerca al observador y por consecuencia la longitud de onda detectada tiende al azul.

Comparando las ecuaciones (2.21]) y (2.24)) se obtiene

dX\
dv = —c (2.25)
Ae
donde d\ es siempre positivo dado que la longitud de onda aumenta. Considerando
que el tiempo entre la emisién y recepcion es dado por

d
dt = = (2.26)
c
la ecuacién (2.22)) toma la forma de
' d
dv = Sedt = e (2.27)
a a
Igualando las ecuaciones ([2.25)) y (2.27)) se llega a
d\  da
—=—. 2.28
N a (2.28)
Analizando las ecuaciones (2.27)) y (2.28)) se conluye que
Axdt xa. (2.29)

Ahora, consideremos que un rayo de luz no recorre distancia alguna en el espacio-
tiempo, lo cual se representa como

ds =0. (2.30)

Por otro lado, si se considera que los rayos de luz se propagan tinicamente en direccion

radial, se tiene
dd=dp=0. (2.31)
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Usando las ecuaciones (2.6)), (2.30) y (2.31), se tiene
a’(t)

2 _ 2 2 _
dS——dt +d7’m_ ,

(2.32)

lo cual puede ser reescrito como

dt dr
o) = Nk (2.33)

Para obtener el tiempo en el que el rayo de luz va de r = 0 a r = ry se integra la
ecuacion anterior, teniendo

tr ro
/ o / o (2.34)
. a(t) o V1—Fkr?
donde t, y t, son el tiempo de emisién y recepcion del rayo de luz, respectivamente. Al
considerar que el rayo de luz fue emitido en un lapso de tiempo pequeno, las galaxias
se mantienen en las mismas coordenadas y los tiempos de emision y recepcién cambian
de tal manera que la ecuacion ([2.34)) es reescrita como

te+dty To
/ gt _ / LR, (2.35)
tetdte (1) 0o V1l—kr?
Igualando las ecuaciones (2.34)) y (2.35)) se obtiene,
/tr dt /Hdtr dt (2.36)
e a(t) > todte A(t) '

y al reorganizar los limites se tiene

tr+dtr dt te+dte dt
/ At / - (2.37)
t a(t) Ji a(t)

Los intervalos de integracién de los tiempos de emisién y recepcion son iguales, por lo
que la ecuacién (2.37)-se reduce a

dt, dte
- , (2.38)
a(t;)  a(te)
y al utilizar la relacién obtenida en la ecuacién ([2.29)) se tiene
Aroalty)
— = : 2.39
Xe  alte) (239)
Al comprar las ecuaciones (2.20) y (2.39) se obtiene
a(to)
=1 2.40
) Lt (2.40)

donde tgy es el tiempo en la época actual y por definicién a(ty) = 1, lo cual reduce la

ecuaciéon anterior a .

siendo esta ecuacion la relacion directa entre el factor de escala y el corrimiento al rojo
[18].

(2.41)
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2.4. Ecuacion de continuidad

La ecuacién de Friedmann por si sola no es capaz de modelar el Universo, para ello
se necesita de una ecuacién que brinde la informacién de como la densidad p evoluciona
respecto al tiempo, dicha ecuacion es conocida como la ecuacion de continuidad y puede
ser obtenida directamente del tensor de energia-momento.

Para encontrarla, reescribimos el tensor de energia-momento, ecuacién , en la
forma

TH = ghT,, . (2.42)

La ecuacion de continuidad es obtenida a través de la conservacion de la. energia,
expresada como la divergencia covariante del tensor de energia-momento:

vV, T =0, (2.43)
aplicando la divergencia se tiene

V,TH = ,TF + T T —T° T¥ . (2.44)

aptv vpt o

Al calcular las componentes espaciales i = 1,2, 3 en la ecuacion (2.44)), se obtienen las
soluciones triviales

VvV, TF=0. (2.45)
La ecuacién de continuidad es obtenida de la componente temporal v = 0,
V.14 = 0,14 + | el o B (2.46)

Sustituyendo los componente no nulos en la ecuacién anterior, se tiene

\ a

pr3-(p+p) =0, (2.47)
que en términos del parametro de Hubble se reduce a

p+3H (p+p)=0, (2.48)

siendo la forma mé&s comun de la ecuacién de continuidad.

La contribucién al comportamiento de la densidad se debe a los dos términos entre
paréntesis; el primero representa la dispersion de la densidad debido a la expansién del
Universo, mientras que el segundo corresponde a la pérdida de energia debido al trabajo
realizado por la presién para la expansion, cabe resaltar que dicha pérdida de energia
se-transforma en energia potencial gravitacional [I8] 34].

2.5. Contenido del Universo

La ecuaciéon de continuidad contiene la informacién de como evolucionan los compo-
nentes del Universo respecto al tiempo, pero para poder resolverla es necesario contar
con una ecuaciéon de estado que relacione la presiéon con la densidad. Por lo general se
consideran dos componentes principales de materia: la tipo polvo, la cual se refiere a
toda aquella no relativista, y la radiacion que al contrario de la materia tipo polvo,
estas particulas se mueven a la velocidad de la luz.
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2.5.1. Materia tipo polvo

La materia tipo polvo, como ya se menciond, en el contexto cosmoldgico hace refe-
rencia a toda aquella que se mueve a velocidades mucho menores a la de la luz, ademaés,
cumple la propiedad de que ejerce una presion insignificante (p = 0). Un Universo
sin presién es una buena aproximacion, debido a que a grandes escalas los atomos se
encuentran separados y sus interacciones se dan raramente.

Al conocer la presion que ejerce la materia podemos resolver la ecuacion de conti-
nuidad para dicho componente. Sustituyendo la presion de la materia en la ecuacién
(2.47) se tiene

pm 320 =0 (2.49)
a
Reorganizando la ecuacién anterior se llega a
1 dpm 3da
= Zfm 277 2.50
P dt adt’ (2:50)
lo cual se simplifica a la expresién
dpm d
Pm g [ (2.51)
Pm a
Integrando en ambos lados se obtiene
Inp, =—-3na+ pno, (2.52)
que es igual a
Inp, =Ina™ + ppo . (2.53)
Finalmente, aplicando la funcién exponencial e se obtiene
Pm = Pmo@ ", (2.54)

donde p,,o es la densidad de materia en nuestros dias.
La ecuacion (2.54) hace referencia a que la densidad de materia disminuye propor-
cionalmente al volumen del Universo que se encuentra en expansion [18].

2.5.2. Radiacion

La radiacién es la clase de materia que naturalmente se mueve a la velocidad de
la luz, su energia cinética da como resultado una presion que puede ser obtenida a
través de las teorias clasicas, dicha presiéon toma el valor p = p/3, de manera similar al
introducir este valor en la ecuacién de continuidad, ecuacion , se obtiene

a 1

que se reduce a '
a
pr+4-p.=0. (2.56)
a
Al despejar la ecuaciéon anterior se llega a

Ldp.  4da
pr dt — adt’

(2.57)
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que equivale a la integral

dp, d
/ Pr_ 4 |22 (2.58)
pr a

cuya solucién resulta ser
Pr = pr0a74 ) (259)

siendo p,o la densidad de radiacién actual [I§].

2.6. Parametros de densidad

Las observaciones cosmolégicas modernas indican que el Universo tiene una geo-
metria plana, k = 0 [12]. Para que esto se cumpla en la ecuacién es necesario que
para cualquier H exista un valor especial de la densidad. Dicha densidad es conocida
como “densidad critica”, y se define como

() = 3H?
Pelt) = StG

Es de suma importancia aclarar que p.(t) no es la densidad verdadera del Universo
debido a que su curvatura no es necesariamente plana, peroes de utilidad para establecer
una escala natural para la densidad, de tal manera que en lugar de reportar el valor de
la densidad p se considera el valor adimensional de la misma, dado por

pi(t)
() = —=% (2.61)
' pe(t)

donde el subindice ¢ denota el componente (materia, radiacién, entre otros). De manera
similar el valor de la densidad actual se denota como ;0 = p;o/p. con la densidad critica
actual dada por

(2.60)

_ 3Hg
pC - 87'['6’ I
donde Hy es la constante de Hubble [18].

Actualmente las mediciones obtenidas por [12] indican que Hy = 67.4+0.5 Km/s/Mcp,
siendo esta cantidad la velocidad de expansion del Universo en nuestros dias.

(2.62)

2.7. Edad del Universo

Una cantidad importante que puede ser inferida a partir de los modelos cosmolégicos
es la edad del Universo t4. La expresién para calcular la edad del Universo puede ser
obtenida a partir de parametro de Hubble en términos del factor de escala, ecuacion
, y de la relacion entre el factor de escala y el corrimiento al rojo, ecuacién ([2.41)).
Expresando el parametro de Hubble en funcién del corrimiento al rojo se obtiene

1 dz
14+ 2zdt’

H(z) = (2.63)

Aplicando separacion de variable se obtiene la integral

/0 i [: _(Hjﬁj (2.64)
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de donde se obtiene la expresién para la edad del Universo

e 1
fy— /0 el (2.65)

la cual depende directamente del parametro de Hubble, por lo que para cada modelo
cosmolégico se estimard un ¢4 diferente [19]. Segin [12], se estima que el Universo tiene
una edad de 13.787 Gyrs.

2.8. Parametros cosmograficos

El Universo se encuentra en una fase de expansion acelerada. El parametro de Hubble
representa la velocidad de expansién, pero ;qué cantidad nos brinda la informacién del
cambio de la velocidad en el tiempo? Para encontrarla expandimos en serie de Taylor
el factor de escala respecto a un tiempo t' alrededor de ¢,

a(t) = a(t) +at)[t' —t] + %d(t) it — ]+

+ %'a‘(t) [t — 4 + %'d'(t) + %%a(ﬂ 1+ .. (2.66)

dividendo entre el a(t),

a(t’ a(t) -, 1a t) , 2
a(t)) za(—ti[t —t]+§%[t o Nax
i % Z(Sst)) -’ % Z<(t§> i 5!;@)%@@) =4 (267)

Cada término de la ecuacion se encuentra relacionado directamente con un
parametro cosmografico, los cuales son ttiles para describir la dindmica del Universo
y sirven como método de comparacion entre modelos. El primer término de la apro-
ximacién contiene el ya conocido pardmetro de Hubble H(t), el segundo se encuentra
relacionado con el parametro que describe la aceleracion, conocido como parametro de
desaceleraciéon

q(t) = —SH‘Q, (2.68)

que puede tomar tres valores: para ¢(t) > 0 el Universo se encuentra en desaceleracion,
q(t) = 0 en una fase estacionaria y cuando ¢(t) < 0 la aceleracion se hace presente. El
tercer parametro cosmografico es conocido como jerk,

Jjit) = %H?’, (2.69)

el cual brinda informacién sobre el comportamiento de la energia oscura. Este pardme-
tro es interesante porque brinda una clara distincién con el modelo ACDM, siendo su
valor j(z) = 1.

Por 1ltimo se tienen los parametros snap,

s(t) = %H“*, (2.70)
y lent
_1da,

[(t) =~z (2.71)
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para los cuales no se tiene una interpretacion fisica concreta, pero sirven como contraste
entre modelos cosmoldgicos [18].

Los parametros pueden ser expresado en términos del corrimiento al rojo usando la

relacién (2.41)), con lo cual se tiene

q(z) = ) de -1, (2.72)
§2) = alz) + 262) + (14 2 M) (2.73)
§2) = 3(2) - 3 L+ a()] - (14 )2 (274)
() = 5(2) — (=) [1 + q(2)] — (1 + z>djl<;) | (2.75)

En z = 0 los pardmetros cosmograficos toman su valor en la época actual, siendo
representados por ¢(0) = qo, 7(0) = Jjo, s(0) = so y {(0) = Iy [35].

2.9. Diagnéstico de estado

2.9.1. Statefinder

Con la finalidad de comparar los modelos cosmoldgicos, se utiliza el diagnéstico
geomeétrico statefinder, el cual nos brindainformacién sobre las propiedades de la energia
oscura. El statefinder se encuentra construido por medio de los parametros cosmografi-
oS

: r(z)—1
= 7(2), S= — i<, 2.76

% 34(2) 172 270
donde ¢(z) y j(z) son los pardmetros de desaceleracion y jerk, respectivamente. Es

de suma importancia resaltar que en el diagnodstico statefinder, el modelo de referencia
ACDM es un puntoen las coordenadas {1,0} [32].

2.9.2. Gréafica F?(z) — (1+ 2)*

Una propuesta interesante para comparar modelos es la que se presenta en [33], en
donde se grafica el parametro de Hubble adimensional E? respecto a (1 + z)* como
se muestra en la figura . Este método permite clasificar la ecuacion de estado
sin involucrarla directamente, de tal manera que se puede saber si w > —1, lo que
corresponde a modelos de quintaesencia, o si w < —1, la cual es conocida como la zona
fantasma.

Para los modelos que tienen una ecuacion de estado en la zona fantasma, el grafico
muestra que el parametro de Hubble diverge para z < 0, mientras que para los modelos
de quintaesencia £ — 0. Ambos casos son comparados con el modelo de concordancia
ACDM, el cual tiene una ecuacién de estado w = —1 para la energia oscura.
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3.5
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Figura 2.3: Comportamiento del pardmetro de Hubble adimensional F? respecto a (1+2)3. Los modelos
por encima de ACDM presentan una ecuacién de estado w > —1, comportandose como modelos de
quintaesencia, mientras que los modelos por debajo de ACDM tiene una ecuacién de estado w < —1
siendo modelos fantasmas [33].



Capitulo 3

Introduccion a la estadistica

En este capitulo se describen los métodos estadisticos usados para el analisis de
modelos. En primera instancia, se explica el método de maximizacién de la funcién
verosimilitud y el método de cadenas de Markov Monte Carlo para-la acotacion de
parametros. Por otro lado, para la comparacion estadistica de los modelos se define el
criterio de informacion de Akaike y el criterio de informacién Bayesiano.

3.1. Estimacion de maxima verosimilitud

Uno de los métodos mas usados para la estimacién de los parametros libres es la
maximizacion de la funcion verosimilitud, definida como
n
L(z10) =[] f(z.0). (3.1)
i=1
donde f representa la funcion de densidad de probabilidad, z; las mediciones indepen-
dientes y 0 los parametros libres del modelo.
Considerando que los datos nose encuentran correlacionados, las mediciones pueden
seguir una distribucién normal,
1 G0l
f(zia 9) = € 2 ) (32)
\/2mo?
con un valor medio ¥; y una desviacién estandar o;.
Sustituyendo la ecuacién en , la funcion verosimilitud toma la forma

 ly(z,0) 5512
2

H \/% 2f (3.3)

La ecuacion (3.3) es la funcién objetivo a maximizar. En la préctica, trabajar con la
funcion verosimilitud puede resultar complicado. Debido a esto, suele ser més sencillo
maximizar el logaritmo natural de la funcién verosimilitud.

Aplicando logaritmo natural a la ecuacion se obtiene

In £(z]) = ——me ZM (3.4)

o
i=1 g

El primer término de la ecuacién (3.4) resulta ser una constante, ya que no depende de
los parametros libres del modelo y puede ser descartada debido a que no contribuye en

17
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el criterio de la primera derivada con el cual se encuentran los maximos y minimos de
una funcién. Considerando lo anterior, la ecuacion (3.4)) se reduce a

1n£@wy:—ljéﬁﬁﬁfliﬁﬁ. (3.5)

2 o2
i=1 i

El término restante contiene la distribucion ji-cuadrada, definida como
— [y(z,0) — 5]
=3 W) —ul (36)

ok
i=1 g

Sustituyendo la ecuacién (3.6]) en (3.5)), se obtiene
x? o< —InL(2]6). (3.7)

A partir de la expresién anterior se concluye que maximizar el logaritmo natural de la
funcién de verosimilitud es equivalente a minimizar la funcién ji-cuadrada.

La ecuacién (3.2) considera que los datos no se encuentran correlacionados. La dis-
tribucién normal que considera correlacién en la muestra de datos es definida como

f(27 9) = 1 _%[Y(Z"g)_y]COV71[y(z,@)_y]T (38)

(271')”/2|C0V|1/2€ ’

}T

donde Cov es la matriz de covarianza, [y(z,0) —y]'y [y(z,0) —y]" son los vectores
fila y columna que contiene las diferencias entre el valor predicho por el modelo y el
observado.

Considerando la ecuacién , la funcién de verosimilitud para este caso es

n

H 1 ! -1 T
— ) [y(Z,Q)—y}COV [y(z,@)—y}
£(=16) = (27?)”/2|Cov|1/26 ’ ' (3.9)

mientras que la funcién ji-cuadrada se define como

X = [y(z,0) — y] Cov ' [y(2,0) — y]" . (3.10)

Las ecuaciones (3.6 y(3.10) son las funciones objetivo a minimizar, en donde los
parametros libres. que mejor ajustan a los datos son con los cuales estas funciones
alcanzan su valor minimo [36], 37].

3.2. Inferencia bayesiana

La inferencia estadistica tiene como uno de sus principales objetivos la estimacion
de los pardametros libres de un modelo a partir de una muestra de datos. Existen dos
aproximaciones, la frecuentista y la bayesiana. La inferencia frecuentista considera que
la probabilidad solo puede ser asignada a eventos que pueden ser replicados, por lo que
los pardmetros e hipdtesis son constantes. Por otro lado, en la inferencia bayesiana, la
probabilidad puede ser asignada a cualquiera pardmetro o hipétesis [36], 37].

La inferencia bayesiana se basa en obtener la distribucién posterior f(0|z), a través
del teorema de bayes definido como

f@@zﬂﬁﬁ@, (3.11)

C
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donde L(z|0) es la funcién verosimilitud, m(6) es la distribucién de probabilidad a priori
y ¢ es la constante de normalizacién

¢— /L(z|9)7r(6)d8. (3.12)

La distribucién a priori 7(€) es de suma importancia en la inferencia bayesiana debido
a que contiene la informacién que se conoce sobre los pardmetros 6 previo al analisis
Bayesiano. ;Cémo afecta la distribucién a priori en la maximizacién del logaritmo de
la funcién verosimilitud? Para responder esta pregunta se aplica el logaritmo natural a
la probabilidad posterior, ecuacién ,

In f(0]z) =InL(z]0) + In7(0) — Inc. (3:13)

El primer término del logaritmo de la distribucién posterior es el logaritmo.de la fun-
cién verosimilitud, ecuacién , el tercer término es el logaritmo de la constante de
normalizacion, el cual puede ser depreciado por el criterio de la primera derivada. El
término In () corresponde a la contribucién de la distribucién a priori y depende de
qué tipo de distribucién se proponga para los parametros.

Comenzamos considerando una distribucién a priori uniforme o plana, U ~ [a, b],
donde a y b son los limites de un intervalo en donde cada punto dentro de este rango
tiene la misma probabilidad de ocurrir.

La funcién a priori para este caso es

m(0) x e, (3.14)
que al sustituirla en el logaritmo de la distribucién posterior, ecuacion (3.13)), se obtiene
In f(6|z) =In L(2]0) + Inc. (3.15)

A partir de la ecuacién y considerando el criterio de la primera derivada, se
concluye que una distribuciéon a priori plana no contribuye en la maximizacién del
logaritmo de la funcién verosimilitud debido a que es una constante. Sin embargo, la
distribucién uniforme delimita el rango de busqueda del valor de los parametros con los
cuales el logaritmo de la funcién verosimilitud toma su maximo.

Ahora, si se considera una distribucién gaussiana, gauss ~ (i, o), donde p y o son
la media y la desviacién de la distribucion, la distribucion a priori para este caso es

_(0-w?

m(0) x e 27 . (3.16)
Sustituyendo las ecuaciones (3.5) v (3.16]) en la ecuacién (3.13)), se llega a
Iom [y 6) — 5> 1(0—p)’°
1 0lz) = —= - - . 3.17
n f(6]2) 9 Z o2 2 g2 ( )

i=1
Analizando la ecuacion se puede observar que las distribuciones a priori gaussia-
nas resultan ser un factor de peso estadistico al momento de maximizar el logaritmo
de la funcién verosimilitud. Cabe resaltar que esta conclusion se aplica para cualquier
tipo de distribucién a priori cuya contribucién no sea una constante.

La funcién objetivo puede ser sustituida con la distribucién ji-cuadrada con-
siderando su relacién con el logaritmo de la funcién verosimilitud, ecuacién , ob-
teniendo

(6 — )’

2

2 - [y(z:,0) — 5;]?
X _; 2z 4

(3.18)
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De igual manera, en la ecuacién (3.18)) se confirma que las funciones a priori gaussianas
resultan ser un factor de peso en el momento de minimizar ji-cuadrada [36, [37].

3.3. Meétodos de cadenas de Markov Monte Carlo

Una de las herramientas mas exitosas para la estimacién de parametros a partir de
la estadistica bayesiana son los métodos de Cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC).
Estos métodos se basan en la simulacion Monte Carlo, donde se resuelven problemas a
partir de la generacién de niimeros aleatorios, y en las Cadenas de Markov, las cuales son
un conjunto de variables aleatorias cuya probabilidad P(6;) en un tiempo ¢; inicamente
depende de la estado anterior #;_; en un tiempo inmediato anterior ¢; 1 [30]37].

El algoritmo de Metropolis - Hasting es uno de los métodos MCMC més. comunes
para la estimacién de parametros de un modelo [38, [39]. El algoritmo se basa en la
consideracién de una distribucion ¢(6;-116;), conocida como distribucién propuesta o de
transicién, que mapea el espacio de los parametros 6.

Las cadenas de Markov son generadas con el siguiente algoritmo:

1. Se selecciona un valor inicial #y como punto de partida.

2. Posteriormente, para ¢ = 1,2, ..., n, se genera un valor aleatorio #; como candidato
para ser incluido en las cadenas.

3. Se calcula la probabilidad de aceptacion mediante
a=mmlr(6;,0;,_1),1], (3.19)
donde r(6;,60;_1) es el radio de las densidades posteriores definido como

f(0i12)q(0;-110:)
f(0i112)q(0:]0:-1)
donde f(60;|z)-y q(6;_1]0;) son la distribucién posterior y la distribucién propuesta

evaluada en el valor candidato 6;, mientras que f(6;_1|z) y q(6;|0;—1) son las mismas
funciones, pero evaluadas en el estado anterior #;_;.

#(0;,0i,) = (3.20)

4. Para aceptar o rechazar a 6; se genera U ~ (0, 1) y se sigue la condicién

0, sia<U
0 = {HH Secn (3.21)

Una ventaja del algoritmo de Metropolis - Hasting es la consideraciéon del radio de
las densidades posteriores 7(6;,0;_1), debido a que al realizar el cociente se elimina la
dependencia de la constante de normalizacién de la densidad posterior, ecuacién ((3.12)),
que en ocasiones resulta ser un problema por la dificultad para ser calculada.

Finalmente, al concluir el algoritmo, los valores que minimizan o maximizan las
funciones objetivos resultan ser aquellos cuya probabilidad de ser observados resulta
ser la mas alta en las densidades posteriores generadas a partir de la cadenas obtenidas
[36, 137].
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3.4. Seleccion de modelos

En la seleccion de modelos se busca encontrar el modelo mas simple que reproduzca
las observaciones de manera correcta. Para ello es ttil usar distintos criterios que brinden
informacion de los modelos con la finalidad de compararlos. Entre los mas usados se
encuentra el criterio de informacién de Akaike y el criterio de informacion Bayesiano
[36].

3.4.1. Criterio de informacién de Akaike

El criterio de informacién de Akaike (AIC), es un indicador estadistico que penaliza
al modelo segtin el nimero de parametros libres que tenga, y se encuentra definido como

AIC = x* + 2k, (3.22)

donde k es el nimero de pardmetros del modelo [40, 4I]. Para comparar distintos
modelos respecto a uno de referencia es conveniente definir

AAIC = AIC,, — AIC, (3.23)

donde AIC., es el valor del criterio para el modelo de referencia y AIC,, el valor para

el modelo propuesto. Usando el valor AAIC se puede brindar informaciéon de que tan

compatibles es un modelo a las observaciones con respecto a un modelo de referencia.
Segin [42] se puede concluir que:

s Si AAIC < 4, los datos son igualmente compatibles para ambos modelos.

= Cuando se tiene que 4 < AAIC < 10, los'datos atin son compatibles con el modelo
de prueba, pero de menor manera con respecto al de referencia.

= Por ultimo, cuando 10 < AAIC,los datos no son compatibles con el modelo de
prueba.

3.4.2. Criterio de informaciéon Bayesiano

El criterio de informacién Bayesiano (BIC), ademds de penalizar los modelos segiin su
numero de parametros libres, lo hace considerando el nimero de datos de las muestras.
El BIC se define como

BIC = x* + kIn (N) , (3.24)

donde N es la cantidad de datos de la muestra [43].
Al igual que para el AIC, se define la cantidad

ABIC = BIC,, — BIC, , (3.25)

donde BIC,, y BIC, es el criterio BIC para el modelo propuesto y el de referencia,
respectivamente.
El valor del ABIC se puede encontrar en los siguientes casos:

» Cuando ABIC < 2, no existe evidencia en contra del modelo propuesto.
s Si2 < ABIC < 6, existe evidencia en contra del modelo propuesto.

= Por tdltimo, cuando 6 < ABIC, la evidencia en contra del modelo propuesto es
fuerte.
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Capitulo 4

Modelos cosmolégicos

En este capitulo se describen los modelos cosmoldgicos que se estudian en este tra-
bajo. Primero, se explica el modelo estandar de la cosmologia conocido como A-Cold
Dark Matter. Posteriormente, se plantean los modelos disipativos, en donde el primer
modelo se encuentra compuesto por un tnico fluido imperfecto.de materia tipo polvo,
mientras que el segundo, consiste en el modelo A-Cold Dark Matter en presencia de
viscosidades.

4.1. Modelo estandar de la cosmologia ACDM

La teoria de la relatividad general fue desarrollada creyendo que el Universo era
estatico, pero esto no era posible debido a que la materia se atrae gravitacionalmen-
te; ademas, ninguna de las soluciones que se encontraron correspondian a un Universo
estatico. Para solucionar este problema Einstein propuso la famosa constante cosmoldgi-
ca A. La ecuacion de Friedmann que considera dicha constante se encuentra dada por

2
K k A
H*>=—p— — +—. 4.1
3 a? 3 (4.1)
donde x? = 87G.

La constante cosmoldgica puede ser descrita como un fluido al definir py = A/k?,

reescribiendo la ecuacion de Friedmann como
2
K k
H? = —(p+p2) = (4.2)

donde p = p,, + pr, ademds, segun [12] el Universo tiene una curvatura plana (k = 0).
Los pardametros p,, y p. corresponden a las ecuaciones ([2.54)) y (2.59), respecti-

vamente. Para pj, la ecuacion de estado es p = —p debido a su caracter repulsivo.
Considerando lo anterior la ecuacién de continuidad para la constante cosmoldgica es
pr =0, (43)

por lo que la solucién a esta ecuacion resulta ser una constante denotada como py.

Sustituyendo las ecuaciones (2.54) y (2.59)) en (4.2)), se tiene

K2 (Dm0 | Pr
H2:—<u+@+pA> . (4.4)
a a
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De la ecuacién (2.62)) se obtiene que

2 H2
F_Xo (4.5)
3 pe
con lo cual, la ecuacién (4.4]) puede ser expresada como
HG (pmo | Pro
H2 = 20 (Lm0 Py ) 46
e gz T ) (4.6)

en donde usando la relacion Q0 = pio/pe se obtiene la ecuacién de Friedmann con
densidades de materia adimensionales

Qo |,
H® = H? (a—o + af + QA> . (4.7)

Finalmente, usando la relacion del factor de escala con el corrimiento al rojo, ecuacion
(2.41)), se obtiene el modelo de concordancia en términos de z,

H?(2) = Hf [Qmo(1 4 2)* + Quo(1 +4)° + Qa]- (4.8)

La ecuacién anterior es la forma méas conocida del modelo ACDM, que al evaluarlo en
z = 0 se obtiene la constriccion

QmO + QTO + QA — 1, (49)

con lo cual se puede reducir el nimero de parametros del modelo. Tomando de referencia
este modelo se estima que 2y = 0.69 , Q,,0=0.31y Q,0 = 107 [12].

4.2. Fluidos disipativos

Una alternativa para el modelo de concordancia ACDM, que modela el Universo
con fluidos perfectos, es considerar efectos disipativos en la evolucién del Universo
debido a viscosidades debulto £. Las viscosidades de bulto son introducidas siguiendo
el formalismo termodindmico propuesto por Eckart [22].

4.2.1. Fluido de materia disipativo (v-CDM)

Comenzamos considerando un Universo modelado con la métrica Friedman-Lemaitre-
Robertson- Walker, ecuacién (2.6]), con geometria plana (kK = 0) y A = 0. Para este
caso la ecuacion de Friedmann resulta ser

KZ

H? = 2P (4.10)

El componente II, que contiene la viscosidad de bulto, es introducido como una presion
en el tensor de energia-momento, obteniendo

Tw = pUU, + (p+1I) (gul/ + U“U,,) . (4.11)

El tensor de energia-momento viscoso tienen la misma forma que el tensor para un
fluido perfecto, por lo que la ecuacién de continuidad viscosa es

p+3H (p+p+T)=0. (4.12)
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Para este modelo se considera un unico fluido oscuro de materia tipo polvo, el cual
tienen como ecuacion de estado p = 0. Debido a esto, la ecuacion de continuidad se
reduce a

p+3Hp = —II, (4.13)
donde el componente viscoso se define como
I1=-3¢H, (4.14)

debido a que en la mecanica de fluidos los factores disipativos son proporcionales a la
velocidad, la cual en este caso es la velocidad de expansion del Universo medida por
H(z) [25, 26, 27].

Al sustituir la ecuacién en la ecuacién se obtiene

p+3Hp=9¢H. (4.15)

A partir de la ecuacién (4.10) y usando la densidad critica se define el pardmetro
adimensional de Hubble, como

H(t)? _p
EA(t) = ==, (4.16)
H§  pe
que al diferencial respecto al tiempo,
dFE )
opZ e ¥ (4.17)
dt pe

De la ecuacién (4.15) se obtiene que
p==3Hp+9¢H?, (4.18)
con el cual, al sustituirlo en la ecuacién (4.17)), se obtiene

dE H?
opE gl _ ot (4.19)
dt Pe Pe

que puede ser reescrito usando la relacién (4.16]) como

dFE E?H?
2F—— + 3H E? = 95—0 , (4.20)
dt Pe
reduciéndose a B dB
2— — +3E3 = 9\(t)E? 4.21
donde se define la viscosidad adimensional como
H
L (4.22)
Pe

La ecuacion anterior puede ser escrita en términos del factor de escala. Para ello, se
aplica la regla de la cadena, con lo que se llega a
E dF

p J— E? = 9)\(a)E>. 4.2
Hodaa+3 9\(a) (4.23)
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Sustituyendo @, usando H = a/a = EH,, la ecuacién anterior se reescribe como

E dFE
2——EHya + 3E* = 9\(a) E? 4.24
o PHoa + (), (424)
lo que se reduce a
dE
2a— + 3E = 9)\(a). (4.25)

da
De igual manera, con la finalidad de poder comparar el modelo con las observaciones
cosmoldgicas, la ecuacién (4.25) puede ser expresada en términos del corrimiento al
rojo.
Usando la relacién (2.41) y aplicando la regla de la cadena, la ecuacién (4.25)) toma

la forma

1 dEdz
——+3FE =9\ 4.26
(1+2)dz da (2) (4.26)
lo cual equivale a
o L B s —on(s) (4.27)
(1+2)dz B ’ '
y finalmente
dE
—2(1+ Z)E +3E =9\ (2)- (4.28)

La ecuacion de Friedmann para este caso es obtenida al resolver la ecuacion diferencial
para cierta viscosidad A(z) [26].

4.2.1.1. Viscosidad polinomial (vp-CDM)

Para obtener la ecuaciéon de Friedmann, se considera el término polinomial como una
funcién del corrimiento al rojo propuesto en [26], definido como

9A(%) = Ao+ M (1 +2)" (4.29)

donde A\g,A\; y n son parametros libres que se obtienen mediante el ajuste a las obser-
vaciones cosmoldgicas.

Sustituyendo el término polinomial en la ecuacion , la ecuacién Friedmann es
obtenida al resolver

dE
—2(1+z)5+3E:>\0+A1(1+z)". (4.30)

La solucion de la ecuacién diferencial puede ser encontrada por medio del método de
coeficientes indeterminados. La solucién general es dada por

E=E,+E,, (4.31)

donde £}, y E, son la soluciones para la ecuacién homogénea y particular, respectiva-
mente.
La ecuacion homogénea es

dE
—2(1+2)—~ +3E=0, (4.32)

la cual puede ser resuelta aplicando el método de separacion de variables,
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integrando se obtiene

InE = gln(l +2) + Aa, (4.34)

lo que es equivalente a
InE =In(1+2)%2+ )\, (4.35)

finalmente, aplicando la funcién exponencial se obtiene la solucion
Ep = A1+ 2)%2, (4.36)

donde )\, es una constante de integracién.
Por otro lado, para encontrar la solucién particular se propone el polinomio

E,=A1+2)"+B, (4.37)
donde A y B son los coeficientes que son obtenidos al sustituir £, y
E,=nA(l+z)"" (4.38)
en la ecuacién diferencial , de tal manera que
—2n(1+2)"(1+2)" TA+3(1+2)"A+ 3B =X+ M (1 + 2)", (4.39)
agrupando los coeficientes,
—(14+2)"(2n—3)A+3B =X o+ Mi(1+2)". (4.40)

Los coeficientes A y B son obtenidos al igualar los términos que los acompana con
términos (1 + 2)" del mismo orden,

—(1+2)"(2n —3)A= M\ (1+2)", 3B =)\, (4.41)
por lo cual finalmente se obtiene,

/\1 )\0
§ L = — . 4.4
& 2n — 3’ B 3 (4.42)

Sustituyendo les coeficientes en la ecuacion (4.37)) se obtiene que la solucién particular

es

A W
)+ T (4.43)

Finalmente, al sumar las ecuaciones (4.36]) y (4.43)), se obtiene la ecuacién de Friedmann

E,=—

A A
E(z) = M1+ 2)*2 - ﬁa +2)" 4+ 2 (4.44)

20
3
Al considerar que la ecuacién de Friedmann cumple con E(0) = 1, se obtiene que la
constante de integraciéon Ay es
At Ao

- —. 4.45
2n —3 3 ( )

Ao =1+
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4.2.1.2. Viscosidad constante (ve-CDM)

La ecuacién de Friedamann para una viscosidad constante A\(z) = A\ es obtenida al
reducir la ecuacion (4.44]) considerando A; = 0, obteniendo

A
E(z) = M(142)*2 + 30 : (4.46)
en donde )\, se reduce a \
Ao=1-— 30 (4.47)

4.2.2. ACDM disipativo

Para modelar el Universo con distintos fluidos, consideramos el formalismo propuesto
n [29]. Partimos expresando la ecuacién de continuidad viscosa, ecuacién ({.17)), en
términos del factor de escala. Para ello, aplicamos la regla de la cadena, con la cual se
obtiene
dp da

o T3H (p+p)=9H?, (4.48)
lo que equivale a B
%a + 3 (p+0p) = 95% ) (4.49)
y finalmente ‘
a% +3(p+p) = 95% . (4.50)

Para resolver esta ecuacion de continuidad, se considera una ecuacién de estado ba-
rotrépica

P =wipi, (4.51)
en donde el subindice 7 corre para energia oscura y materia oscura. Sustituyendo la
ecuacion de estado en la ecuacién (4.50)), se obtiene el sistema de ecuaciones

a—t o+ 3p; (14 w) = 96H . (4.52)

La solucion general de este sistema de ecuaciones se encuentra dada por
pi = Pin + Pip (4.53)

la cual es una combinacién lineal de la soluciéon homogénea y particular del problema.
El caso en donde en donde no se tiene viscosidad (§ = 0) corresponde al caso del
sistema homogéneo, el cual ya fue resuelto en el capitulo 2, y tiene como solucion general

on = pioa Wit (4.54)

Para la solucién particular, se considera la propuesta en [29], dada por

pp = pioa” T u(a, &), (4.55)
donde u;(a, &;) contiene la viscosidad para cada fluido.
Usando las ecuaciones (4.54) y (4.55]) se obtiene que la solucién general de la ecuacién

(@.52) es

p(a) _ pioa—3(wi+1) + Pioa_?’(wiﬂ)ui(a,&), (4.56)



4.2. FLUIDOS DISIPATIVOS 29

pla) = pia @Y 1 4+ u,(a, &) . (4.57)
Para simplificar el formalismo, se considera que solo se introduce una viscosidad para
todos lo componentes, con lo cual la ecuacién (4.57)) se simplifica a

p(a) = pu [1 +u(a)] . (4.58)
Sustituyendo la ecuacién anterior en la ecuacion (4.10)) se obtiene

2

H? = %ph 1+ u(a)] (4.59)
la cual, usando la relacion puede ser expresado como
E*(a) = Qa)[1 +u(a)] , (4.60)
donde
Qa) = ’Z’ a3t = g3t (4.61)

El siguiente paso es encontrar la funcién u(a). Para ello, sustituimos la ecuacion (4.58)
en la ecuacion de continuidad viscosa, ecuacién (4.52)), obteniendo la ecuacion

d

as {pn[1 +uw(a)]} + 3pn[1 + u(a)](wi + 1) = 9EH (4.62)

la cual, al expandir la derivada resulta ser

d
aPhd—Z — 3pn[1 + u(@)|(w; + 1) +3pa[l + u(a)](w; + 1) = 9EH , (4.63)
que se reduce a
a o _ 9¢H (4.64)
phda = : .

Usando la ecuacién (4.59)), se sustituye el parametro H en la ecuacién anterior, obte-
niendo la expresion

d
aph— v 9{\/—ph 1+ u(a)l, (4.65)
en donde utilizando las ecuaciones 1 B) v (4.22) se puede reescribir como
du Ma)p. | H?
a— =9 1+ 4.66
== \/ 01+ u(a)]. (1.66)
du 1+ u(a)
— =9 — 4.67
a—- =9A(a) 9a) (4.67)

La ecuacién anterior puede ser reescrita en términos del corrimiento al rojo al aplicar
la regla de la cadena, de tal manera

- 2 ey e, (1.68)
—(1+2) jz = 9A(2) 1;(—2()@ . (4.69)
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Para resolver la ecuacién anterior, se aplica el método de separacién de variables

A(z)

d
- / S / ), (4.70)
V(14 u) (14 2)/Q(2)
Finalmente, integrando la ecuacién anterior se tiene la integral,
2
9 [* A
| 4u(z) = -/ O (4.71)
2Jo (14 2)y/Q2)

para multiples fluidos a partir de una viscosidad A(z).

4.2.2.1. Viscosidad polinomial (vp-ACDM)

Usando el formalismo descrito anteriormente modelamos el Universo considerando
dos fluidos: materia y energia oscura. La densidad total Q(z) considerando estos dos
componentes es

Q(2) = Qo(L + 2)% + Qe (4.72)

donde €24, corresponde a la densidad de energia oscura y €2,,9 contiene la densidad de
materia oscura.
Para obtener la ecuacion de Friedmann consideraremos el término polinomial pro-

puesto por [20]. Sustituyendo (4.29)) en (4.71)), se tiene
1/2 Ao + Ar(I+2)"
2Jo (L42)v/Q(2)

donde I es una constante de integracion.
Para resolver la integral se utilizé el médulo de calculo simbdlico SymPy de Python
[44], obteniendo

)\0 . Qde )\O . Qde
1 = | ——— h — h —_
+ u(Z) [3 —Qde asin ( Qmo> VO asin ( QmO(l T z)3>
A (z+1)" 1 n n Qmo(z+1)°
2R 14— 2=/
o/ 211 ( + =,

dz+ 1| (4.73)

1+u(z) = [

27373 Qe
)\1 1 n n QmO
R 1+
2n\/gldeZ ' (

2
-, =, — - +1Iy| , 4.74
23 3 Qd6> 0] (4.74)
donde _asinh es la funcién inversa del seno hiperbdlico y oF; es conocida como una

funcién hipergeométrica.
Sustituyendo la ecuacion (4.74)) en (4.60) se obtienen la ecuacién de Friedmann,

o /\0 . Qde )\0 . Qde
E(z) = vQ(2) lgma81nh< Qmo(1+2)3> 3\/Q_deasmh( QmO)
M+ (1 noon Qmo<z+1>3>

2F1 -~

- = _7_71+_7_
21/ 24 2°3 3 Qe
A 1n n Qo
_ F= - 14+—, — +1|, (475
2/ Qe 1(2 33 Qde) } (475)

en donde la constante de integracién I, es obtenida a partir de E(0) = [, = 1.
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4.2.2.2. Viscosidad constante (vc-ACDM)

Para obtener el modelo donde el Universo contiene un viscosidad constante, se con-
sidera que A\; = 0 , con lo cual la ecuacién (4.75]) se reduce a

L asinh \/ fac — Ao asinh L +1
3\/ Qde QmO 3\/ Qde QmO(1 + Z>3

Es importante notar, que para A\g = 0 se recupera el modelo ACDM.




32 CAPITULO 4. MODELOS COSMOLOGICOS



Capitulo 5

Observaciones cosmolodgicas

En este capitulo se describen las observaciones cosmoldgicas provenientes de medicio-
nes directas del parametro de Hubble y las Supernovas del Tipo Ia. Ademds, se explica
como se relacionan dichas observaciones con los modelos cosmoldgicos y los métodos
estadisticos.

5.1. Observaciones al parametro de Hubble

Una manera de obtener la velocidad de expansién del Universo es mediante medicio-
nes directas del pardmetro de Hubble (OHD). La muestra de datos compilada en [30]
consiste en 51 mediciones del pardmetro de Hubble en el rango de 0.07 < z < 2.36. De
la muestra total de OHD, 31 mediciones fueron obtenidas a través del método de edad
diferencial.

El método se basa en que la velocidad de expansién del Universo puede ser escrita

como
1 dz

H(z) = (1+42)dt’ (5:.1)
por lo que conociendo un variacién edad At en un Az puede ser determinado H(z).
Para las mediciones es necesario considerar galaxias en donde se tenga poblaciones de
estrellas relativamente homogéneas, lo que refiere a que la mayoria de estrellas que
conforman las galaxias-tengan la misma edad, y por lo tanto una intensidad luminica
similar. Entre los distintos tipos de galaxias, las mas usadas son las galaxias rojas
luminosas, las cuales carecen de polvo estelar, evitando asi la formacién de estrellas
jovenes [45].
Por otro lado, las 20 mediciones restantes fueron obtenidas mediante observaciones
de las oscilaciones actsticas de bariones. Las mediciones del parametro de Hubble son
obtenidas mediante

r
H(Z)true - TV\]IBI\IZ/(:PH(Z)reh (52)

donde H(z),r es el modelo de referencia con el cual se estima la escala aparente de
las oscilaciones acusticas de bariones rgao, ¥ rwmap €S la escala actstica inmovilizada
obtenida de la radiacién de fondo de microondas [45] [46].

Con la finalidad de obtener los parametros libres de los modelos usando la muestra
OHD, se define la funcién objetivo usando la ecuacién (3.6|), teniendo

51

Xorp =Y (H”’(Z") — Hébs)g , (5.3)

- ag;
KA

33
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donde Hy, es el valor tedrico del parametro de Hubble, Hy,s y o’ son el valor del
parametro de Hubble observado y su respectiva incertidumbre.

5.2. Supernovas del tipo Ia

Las estrellas pasan a través de distintas etapas a lo largo de su existencia. Para
ciertas estrellas, que son suficientemente masivas, el final de su ciclo de vida se da por
medio de una explosion conocida como supernova. Las supernovas se clasifican en dos
tipos, I y II, segtin la forma de la curva de luminosidad. La supernovas del tipo 1I
toman lugar en estrellas como nuestro sol pero con 15 veces mas masa. Por otro lado,
las supernovas del tipo I se originan en sistemas binarios de estrellas, entre ellas existen
del tipo Ia, Ib y Ic, siendo las del tipo Ia de suma importancia para probar modelos
cosmoldgicos [3].

Las supernovas del tipo Ia (SNIa) se originan en sistemas binarios de estrellas, en
donde una de ellas es una enana blanca. La explosién de supernova se da cuando la
enana blanca supera el limite de Chandrasekhar (1.4 masa solares) al adquirir masa de
su compainera binaria. La intensidad luminica de la supernova alcanza rapidamente su
pico maximo en pocos dias, para posteriormente descender lentamente [3].

Las SNIa fueron la primera evidencia de que el Universo se encuentra en una fase de
expansion acelerada [5] [6]. Actualmente la muestra més grande de SNTa es la compilada
por Pantheon [31]. La muestra consiste en 1048 mediciones de la magnitud bolométrica
aparente en el rango de 0.1 < z < 2.3. Los pardametros libres de los modelos son
obtenidos al utilizar la muestra de datos SNIa minimizando la funcién,

Xanta = (Mg, — myps) Cov ! (my, — mgy,)" (5.4)

donde Cov es la matiz de incertidumbre; m.,, es la magnitud aparente bolométrica
observada y my, la tedrica, definida como

dp(z)
=51 M 5.5
My, 0g19 [101)(3 + ( )
donde M es un parametro de ruido y
 dz
dr(z) = (14 2)c (5.6)
o H (2)
la cual es conocida como distancia luminica.
Parametro Prior
e U0,2]
A Ulo,2]
n U[-5,0]
h Gauss(0.6766, 0.0042)
Qmo Gauss(0.3111, 0.0056)

Tabla 5.1: Probabilidades a priori consideradas para el acotamiento de los parametros libres de los
modelos.

5.3. Observaciones en conjunto

Los modelos cosmoldgicos deben ser capaces de reproducir las muestras de OHD y
SNIa por separado, pero también en conjunto. Considerando esto, la funcién objetivo
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total a minimizar se define como

XZOHD+SNIa = Xoup + Xénma (5.7)

donde xZp es la funcién objetivo individual para el ajuste usando la muestra OHD,
ecuacion Y X2x1a €8 la funcién objetivo para los datos SNIa, ecuacién (5.4)).

En la tabla se resumen las distribuciones a priori usadas para la estimacion
de los pardmetros libres de los modelos disipativos. Segun [25], el rango en el que
se encuentra la viscosidad efectiva en la época actual resulta encontrarse en el rango
aproximado de 0.0 < 9A\(z = 0) < 2.3 dependiendo del método con el cual se estima
el valor de dicho pardmetro. Usando los resultados obtenidos en [27], se considera una
distribucién a priori uniforme U ~ [0, 2] para Ag y A, mientras que para n se considera
una distribucién a priori U ~ [—5,0]. Por otro lado, para los pardmetros-h y €2,,0 se
consideran los resultados de [12], por lo cual se proponen las distribuciones a priori
gaussianas que se reportan en la tabla [5.1]
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Capitulo 6

Analisis de modelos

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos del andlisis de los cuatro
modelos disipativos. En primer lugar, se reportan los resultados estadisticos obtenidos
del analisis Bayesiano. Posteriormente, se discute la reconstruccién de los parametros
cosmograficos. Finalmente, se presentan los resultados de la comparacion de los modelos
mediante los distintos diagnosticos de estados.

6.1. Ajustes a los modelos cosmoloégicos

Los resultados del analisis Bayesiano por medio del método MCMC se muestran
en las figuras y para los modelos v-CDM y v-ACDM respectivamente, con un
68 %(10),95 % (20) y 99 %(30) de nivel de confiabilidad. La tabla[6.1| muestra los valores
de los parametros libres de los modelos disipativos con una incertidumbre de 1o. En
la figura se muestran las curvas de los modelos disipativos que mejor ajustan a
OHD usando los valores del caso OHD+SNIa, ademés de compararse con el modelo de
concordancia ACDM en donde se usa €2,,0 = 0.311 y h = 0.677 como valores.

Los resultados de la seleccion de modelos mediante analisis estadistico son reportados
en la tabla|6.2, en donde se muestran los valores de los criterios AIC y BIC de los modelos
disipativos para cada muestra de datos. Con la finalidad de comparar los modelos
disipativos, se calcularon las cantidades AAIC y ABIC usando como referencia a
ACDM con los valores Q,,0 = 0.3111 y h = 0.6766 reportados en [I2], mientras que
para las muestras SNIa y OHD+SNIa se considera M = —19.420. Usando dichos
valores, se estima para el modelo ACDM un y? = 26.2,1027.2,1053.4 para OHD, SNIa
y OHD+8NIa, respectivamente.

Considerando los criterios descritos en el capitulo 3 y los valores del AIC (tabla
, se obtiene que la muestra OHD es igualmente compatible con los modelos disipa-
tivos y el modelo de concordancia ACDM. De manera similar, considerando la muestra
de datos de SNIa se tiene que los modelos disipativos con viscosidad constante son
igualmente compatibles que el modelo ACDM, mientras que los modelos con viscosi-
dad polinomial son compatibles en menor manera con esta muestra. Con la muestra
OHD+SNIa, los modelos vp-CDM y ve-ACDM son igualmente compatibles con esta
muestra en comparaciéon con ACDM, mientras que los modelos ve-CDM y vp-ACDM
son menos compatibles. Por otro lado, considerando los valores del BIC, el modelo ve-
CDM no presenta evidencia en contra usando las muestras OHD y SNIa, mientras que
con la muestra OHD+SNIa existe evidencia en contra del modelo. Para los modelos,
vp-CDM y ve-ACDM existe evidencia en contra de estos modelos con la muestra de
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datos OHD, mientras que para los casos restantes se encuentra una fuerte evidencia en

contra de los modelos disipativos.

Datos X2 h Qmo Ao A1 n M
Fluido de materia disipativo
Viscosidad Constante
OHD 234 0.675700% - 1.68470-0%2 - - -

SNIa 1029.1  0.67773:554 - 1.88770 951 - - —19.42179:917
OHD+SNIa  1059.0 0.67773:9% - 1.73810-0%6 - - —19.390+9:012
Viscosidad Polinomial

OHD 20.9  0.6777 0007 = 129070758 077170372 23317130 -

SNIa 1028.6  0.677735%% - 1.20515:498  1.06370:258  —2.455T ~19.428+9-019
OHD + SNIa  1052.4 0.67875:94 - 1.20879292  1.01079399  —2.455+1519 (1942370915
ACDM disipativo
Viscosidad Constante

OHD 25.9  0.6797000%  0.31270005  0.05370047 - — -

SNIa 1027.0  0.67779:59%  0.31179:5%¢  0.07913:579 - - —19.430+9:916
OHD+SNIa  1052.8 0.6797000:  0.3127000%  0.05170 035 - - ~19.41715:913
Viscosidad Polinomial

OHD 217 0.677° 0007 03117000 0574705 0.8807050  —2.7857 1130 -
SNIa 1029.0  0.67779007  0.31170008  0.62070707%  0.60170950  —1.647F5 03 —19.42010:019
OHD+SNIa  1052.7 0.67870501 0.3117050¢  0.42470355 055070475  —2.41671:0%5  —19.40070-01%

Tabla 6.1: Valores de los pardmetros libres obtenidos del andlisis MCMC usando las muestras OHD,
SNIa y OHD+SNIa, con lo.
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Figura 6.1: Intervalos de confianza a 10,20 y 30 para los modelos disipativos v-CDM. Los paneles
izquierdo y derecho muestran los pardmetros de los modelos ve-CDM y vp-CDM respectivamente.
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Figura 6.3: Reconstruccién del pardmetro de Hubble usando los resultados obtenidos de la muestra
OHD+SNIa. Para ACDM (linea negra sélida) se consideran los valores ,,,0 = 0.311 y h = 0.677.
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Datos AIC BIC AAIC ABIC

ACDM
OHD 30.2 34.1 - -
SNIa 1033.2 1048.1 - -

OHD+SNIa 1059.4 1074.4 - -
Fluido de materia disipativo
Viscosidad constante

OHD 274 31.3 —2.8 —2.8

SNIa 1035.1  1050.0 1.9 1.9

OHD+SNIa 1065.0 1080.0 5.6 5.6
Viscosidad polinomial

OHD 28.9 36.6 -1.3 2.5

SNIa 1038.6  1063.4 5.4 15.3

OHD+SNIa 1062.4 1087.4 3.0 13.0
ACDM disipativo
Viscosidad constante

OHD 31.9 37.8 1.7 3.7

SNIa 1035.0 1054.8 1.8 6.7

OHD+SNIa 1060.8 1080.8 14 6.4
Viscosidad polinomial

OHD 31.7 41.6 1.5 7.5

SNIa 1041.0 1070.7 7.8 22.6

OHD+SNIa 1064.7 1094.7 5.3 20.3

Tabla 6.2: Valores de los criterios de seleccién de modelos AIC y BIC para ACDM y los modelos
disipativos. Los valores AAIC y ABIC son obtenidos considerando a ACDM como el modelo de
referencia.

6.2. Cosmografia

Usando los resultados obtenidos de la muestra de datos OHD+SNIa, se reconstru-
yeron los parametros cosmograficos en la region del corrimiento al rojo 0 < z < 2.5, los
cuales se muestran en la figura En el panel superior izquierdo, se muestra la com-
paraciéon del parametro de desaceleracién de los distintos modelos disipativos y ACDM.
La regién donde g > 0 representa la zona de desaceleraciéon, mientras que en g < 0
los modelos presentan una aceleracion, siendo una caracteristica esencial que los mode-
los alternativos deben cumplir. En especifico, los modelos v-CDM, consideran un solo
componente en la evolucién del Universo, introduciendo un factor de viscosidad para
generar aceleracion, lo cual se puede observar que se cumple en la reconstruccion del
pardmetro de desaceleracion, reemplazando el componente de energia oscura con éxito.

Por otro lado, los modelos v-ACDM, consideran el componente de energia oscura,
siendo este el responsable de la aceleracion, ademads, al incluir dicho componente se
satisface la condicién cercana al equilibrio |II|/p < 1 en épocas actuales. En la tabla
se reportan los valores del corrimiento de transicién z;, los cuales indican el momento
en el que se presenta la transicion de desaceleracion-aceleracion, cabe resaltar, que para
los cuatro modelos disipativos dicha transicién se presenta en épocas tempranas en
comparacién con ACDM, teniendo una desviacion respecto a dicho modelo de 5.00(0.60)
para ve-CDM(vp-CDM), mientras que para ve-ACDM(vp-ACDM) se tiene 1.50(2.80).
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Figura 6.4: Reconstruccién de los pardmetros cosmograficos para ACDM y los modelos disipativos. En

los paneles superiores izquierdo y derecho se muestran los parametros de desaceleracion y jerk, mientras
que en los paneles inferiores izquierdo-y derecho, los pardametros snap y lent, respectivamente.

Modelos

q0 Jo S0 lo 2t
ACDM  —0.533T0008  1.00070000 —0.4017003%  3.244700%)  0.64270.01%
ve-CDM - =0.36910:015 045210005  —0.27270:050  1.613%075  0.9647000%
vp-CDM  —0.60970572  1.80670:98  4.41775578  20.996715-23%  0.68670-059
ve-ACDM. —0.558T0 515 1.04170:050  —0.24910-02%  3.1631005F  0.67270023
vp-ACDM  —0.47010 0% 0.25270 212 —3.30873 723 —6.724%507,  0.83370: 708

Tabla 6.3: Valores de los parametros cosmograficos en z = 0 y corrimiento al rojo de transicién para
ACDM y modelos disipativos con 1o.

El parametro de jerk es reconstruido en el panel superior derecho de la figura
brindando informacién sobre la dindmica de la ecuacién de estado de la energia oscura.
Para ACDM j(z) = 1, debido a que la ecuacién de estado para la energia oscura de
este modelo es una constante (w=-1). En los modelos v-CDM, la viscosidad toma el
papel de la energia oscura con lo cual se obtiene que la ecuaciéon de estado es dinamica,
tanto para una viscosidad constante, como para el término polinomial. Por otro lado,
en los modelos v-ACDM, el componente de energia oscura tienen la ecuacién de esta-
do de la constante cosmologica pero sin actuar como tal, debido que al introducir los
términos disipativos en el modelo se modifica la ecuacién de estado constante a una
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dindmica. Si bien, para los parametros de desaceleracion y jerk se tiene una interpre-
tacién fisica, esto no ocurre para los pardmetros snap y lent. Sin embargo, sirven como
un método de comparacién de modelos. Los parametros snap y lent son reconstruidos
en la figura [6.4] panel inferior izquierdo y derecho respectivamente. En la tabla [6.3] se
reportan los valores de los parametros cosmograficos en la época actual para ACDM
y los modelos disipativos. Se encontré una desviacion en los parametros qo, jo, So v
ly de 8.60(1.00),109.60(1.30),3.20(0.60) y 14.70(1.30) para los modelos ve-CDM (vp-
CDM) respecto a ACDM, mientras que para los modelos ve-ACDM(vp-ACDM) de
1.60(1.20),1.50(1.70),1.60(1.70) y 1.30(2.00).

6.3. Diagndsticos de estado

Usando la ecuacion se estim6 la edad del Universo para ACDM y los modelos
disipativos. Primeramente, para el modelo ACDM se obtuvo t4, = 13.859J_r8:£§ Gyrs,
mientras que para ve-CDM(vp-CDM) ¢, = 14.62815157(14.4761)153) Gyrs v para ve-
ACDM(vp-ACDM) t4 = 13.92170135(14.333155%%) Gyrs. Al comparar los modelos disi-
pativos con el modelo de concordancia se obtiene una desviacién de 4.80(3.70) Gyrs y
0.50(1.40) Gyrs para los modelos v-CDM y v-ACDM respectivamente. Aunado a esto,
los autores en [47] reportan una edad del Universo de t4 = 13.1087037) Gyrs para un
modelo fenomenoldgico alterno de gas de Chaplygin con curvatura plana, del cual se
obtuvo una desviacién de 9.40(8.10) Gyrs y 6.80(3.50) Gyrs con los modelos v-CDM
y v-ACDM respectivamente. Es interesante recalcar que al considerar fluidos imperfec-
tos en la evolucion del Universo la edad del mismo aumenta en comparacion con los
modelos que consideran fluidos perfectos tales como ACDM y el modelo alternativo de

gas Chaplygin.

La figura{6.5 muestra el comportamiento del pardmetro de Hubble adimensional res-
pecto a (14 2)% en un rango de corrimiento al rojo de —1.0 < z < 0.9. Esta figura
permite analizar los modelos tanto a bajos, como a altos corrimientos al rojo. Usando
a ACDM de referencia (linea negra sélida), para z > 0, los modelos cuya evolucién se
encuentra en la zona por arriba de ACDM presentan un comportamiento de quintae-
sencia, mientras que los modelos en donde sus trayectorias se encuentran por debajo
de ACDM su ecuacién de estado presenta un comportamiento fantasma. Es interesante
observar como todos los modelos disipativos que se estudian en este trabajo se compor-
tan como modelos fantasmas para aproximadamente z > 1.1. Los modelos ve-CDM y
vp-ACDM presentan un transicién de la zona fantasma a la de quintaesencia, como se
puede apreciar en el panel interno de la figura [6.5] en la regién 0.8 < z < 1. Por otro
lado, vp-CDM y ve-ACDM presentan un comportamiento de modelo fantasma para
todos los rangos de corrimiento al rojo mostrados. Para z < 0, los modelos disipativos
divergen cuando z — —1, terminado su evolucién como modelos fantasmas.
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Figura 6.6: Evolucién de los modelos disipativos en el espacio fase statefinder. El modelos ACDM
representa un punto en la coordenadas {s,r} = (0,1), mientras que los modelos disipativos presentan
diversas trayectorias. Las flechas indican las direcciones de las trayectorias y los cuadrados representa
la etapa actual en cual se encuentran los modelos.
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Por tltimo, en la figura se muestra la evolucion de los modelos disipativos en
el diagnostico statefinder en un rango de corrimiento al rojo —1.0 < z < 2.5. En el
espacio fase s — r, el modelo de concordancia ACDM representa un punto en la coor-
denadas {s,r} = (0, 1), debido a la naturaleza de su ecuacién de estado constante para
la energia oscura. Para los modelos con ecuaciones de estado dindmicas se generan tra-
yectorias como las que se muestran en la figura [6.6] Las flechas indican la direccién de
las trayectorias para cada modelo, mientras que los cuadrados indican el estado actual
del modelo (z = 0) en este espacio fase. El modelo ve-CDM presenta una trayectoria
la cual converge en ACDM en z = —1, mientras que los modelo vp-CDM y ve-ACDM
presentan trayectorias que en el pasado se fueron acercando a ACDM hasta alcanzarlo
y posteriormente superarlo para actualmente encontrase por encima del modelo de con-
cordancia. El comportamiento del modelo vp-ACDM difiere de los modelos anteriores,
ya que sus trayectorias en ningiin momento se acercan a ACDM, ademas, en el futuro se
aleja de la coordenada que representa al modelo de concordancia y de.los otros modelos
disipativos.
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Conclusiones

En este trabajo se estudié la dindmica del Universo considerando efectos disipativos
los cuales son modelados como funciones constantes y polinomiales de la forma ~ a™",
donde a es el corrimiento al rojo. Como primera aproximacion, se estudié un modelo
cosmoldgico el cual consiste en un fluido no perfecto tipo polvo para probar que éste
genera una expansion acelerada a través de los términos disipativos. Aunque nuestros
resultados fueron consistentes con lo esperado segin ACDM, este modelo presenta pro-
blemas porque se encuentra fuera del equilibrio termodinamico y por ello, se requiere
de un componente extra para solventarlos.

La primera parte del trabajo consistio en el acotamiento de los parametros libres de
los modelos cosmologicos mediante el método-Markov Monte Carlo usando las observa-
ciones provenientes de las mediciones directas del parametro de Hubble y de Supernovas
del tipo Ia. Al comparar los modelos disipativos con el modelo ACDM, usando el criterio
AIC, se obtiene que las observaciones respaldan tanto a los modelos disipativos como a
ACDM. Sin embargo, el criterio BIC, indica que existe cierta cantidad de evidencia en
contra de los fluidos viscosos.

Una vez acotados los parametros libres de los modelos, se reconstruyeron los pardme-
tros cosmograficos. A partir del pardmetro de desaceleracién, se observé que las vis-
cosidades cumplen el papel de la energia oscura en los modelos compuestos por un
fluido imperfecto de materia polvo, produciendo una aceleracién. En general, los efec-
tos disipativos producen una transicién desaceleracion-aceleraciéon mas temprana en
comparacion con ACDM. Por otro lado, en el parametro jerk se observa que la visco-
sidad en los modelos ACDM disipativos produce una modificaciéon en la ecuacion de
estado de la-energia oscura, pasando de ser constante a variar conforme al tiempo. Con
lo que respecta a las épocas actuales, se estimaron desviaciones a ACDM menores de
30 en la mayoria de los parametros cosmograficos de los modelos disipativos, ademaés,
se obtuvo que al considerar efectos disipativos en la evolucién del Universo genera un
aumento en la edad de Universo en comparacion con modelos que consideran fluidos
perfectos.

En la parte final del trabajo, se analiz6 el comportamiento del pardmetro del Hubble
adimensional respecto a (1 + 2)? y el diagndstico statefinder. A partir del diagnéstico
E? se obtiene que aproximadamente para z > 1.1 los modelos disipativos presentan un
comportamiento de modelos fantasmas, mientras que en z ~ 1 la mitad de los modelos
presenta una transicion a la zona de quintaesencia. Sin embargo, cuando z — —1 todos
los modelos disipativos divergen. Finalmente, en el diagndstico statefinder se vuelve
a observar la naturaleza dindmica de la ecuacion de estado de la energia oscura en
los modelos disipativos, los cuales presenta distintas trayectorias en comparacion de
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ACDM, que es un punto fijo en el espacio fase s — r.

En conclusién, los modelos cosmoldgicos que incluyen una viscosidad de bulto son
alternativas interesantes y viables para modelar el Universo debido a que reproducen
de manera aceptables la observaciones directas del parametro de Hubble y Supernovas
del Tipo Ia. Sin embargo, es necesario un estudio méas amplio para esta clase de mo-
delos, considerar muestras de datos como las oscilaciones acustica de bariones o lentes
gravitacionales fuertes, e incluso introducir el componente de radiacién con la finalidad
de estudiar épocas tempranas usando la radiaciéon de fondo de microondas.
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Resumen

Con base en el modelo cosmologico ACDM y
utilizando los datos observacionales del parametro
de Hubble (OHD), asi como la muestra de
Supernova tipo-Ia (SNIa), estudiamos un posible
sesgo debido a la cantidad de datos estadisticos en
los parametros libres del modelo Q,,,0,h. Asimismo,
desarrollamos un algoritmo con el propoésito de
estimar los valores del modelo A CDM que mejor se
ajuste tomando en cuenta diferentes tamafios de
submuestras, con 50, 75 y 90% de los datos de OHD
¥y SNIa. Como resultado principal, se estimé un
sesgo inferior a 1% en los parametros del modelo, lo
cual es despreciable si se consideran otras posibles
fuentes de incertidumbre sistematica de estos datos.

Palabras clave: fisica computacional; estadistica; cosmologia

Introduccion

La cosmologia es la rama de la fisica que estudia el
origen y la evolucion del universo. Actualmente, las
observaciones provenientes de las Supernovas tipo
Ia (SNIa), la radiacion de fondo de microondas
(CMB), las oscilaciones acusticas de bariones
(BAO) y las mediciones directas del parametro de
Hubble (OHD) [1-3] indican que el universo se esta
expandiendo de manera acelerada y su
entendimiento es uno de los grandes retos de la
cosmologia; ademas de ello, las mediciones de las
velocidades de rotacion de las galaxias indican un
exceso de materia aun no observado. Dichos
fenomenos estan catalogados como energia oscura y
materia oscura, respectivamente.

Por ejemplo, una prueba de la expansion del
universo —es decir, que las galaxias y cumulos de
galaxias a gran escala se estan alejando unos de
otros— es el corrimiento al rojo de las lineas
espectrales del hidrogeno y otros elementos
quimicos de las estrellas, como se ejemplifica en la
figura 1, donde las longitudes de ondas de la
radiacion se vuelven mas largas por dicha
expansion.
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Abstract In this work, we study two scenarios of the Uni-
verse filled by a perfect fluid following the traditional dark
energy and a viscous fluid as dark matter. In this sense, we
explore the most simple case for the viscosity in the Eckart
formalism, a constant, and then, a polynomial function of the
redshift. We constrain the phase-space of the model param-
eters by performing a Bayesian analysis based on Markov
Chain Monte Carlo method and using the latest data of the
Hubble parameter (OHD), Type Ia Supernovae (SNIa) and
Strong Lensing Systems. The first two samples cover the
region 0.01 < z < 2.36. Based on AIC, we find equally sup-=
port of these viscous models over Lambda-Cold Dark Mat-
ter (LCDM) taking into account OHD or SNIa. On the other
hand, we reconstruct the cosmographic parameters(q, j, s, /)
and find good agreement to LCDM within up to 30 CL.
Additionally, we find that the cosmographic parameters and
the acceleration-deceleration transition are sensible to the
parameters related to the viscosity coefficient, making of
the viscosity an interesting physical mechanism to modified
them.

1 Introduction

Nowadays, one of the challenges in cosmology is the under-
standing and description of the accelerated expansion phase
of the Universe. Several cosmological observations give sup-
port to this phenomena; firstly it was confirmed by Super-
novaes of the Type Ia (SNIa) [1] then, by the acoustic peaks
of cosmic microwave background radiation (CMB) [2] and
supported by direct measurements of the Hubble parame-
ters (OHD) [3], Baryon acoustic oscillations (BAO) [4], and

2e-mail: lherrera31 @alumnos.uaq.mx
b e-mail: ahalmada@uag.mx (corresponding author)

¢ e-mail: aspeitia@fisica.uaz.edu.mx

Published onling; 18 July 2024

strong lensing systems (SLS) [5]. The simplest model, called
A-Cold Dark Matter (LCDM), describes very well such cos-
mological observations and proposes a cosmological con-
stant (A or CC) characterized by an equation of state (EoS)
w = — | tomodel the accelerated expansion of the Universe
and dust matter (w = 0) to simulate the dark matter evo-
lution at the background level. These two extra components
correspond about ~ 95% of the total [2], being the rest of
components associated with baryons and relativistic species
like photons and neutrinos. Also, in the literature these first
two ingredients are known as dark energy (DE) and dark
matter (DM).

Besides its successful at large scale, LCDM presents sev-
eral problems at local scales, for instance, the well known
missing satellite problem that refers to the discrepancy of
about 10 times more dwarf galaxies obtained by the numer-
ical simulations based on LCDM model and the observed
ones in cluster of galaxies [6,7]. Also, the well-known core-
cusp problem [8]. Furthermore, there are open questions con-
cerning to the origin of the cosmological constant. In this
vein, it is the concordance problem that consists in a dis-
agreement of about 120 orders of magnitude in the CC value
measured from the Quantum Field Theory point of view and
the one obtained from cosmological measurements [9-11].
Additionally, the degeneracy problem which afflicts also the
LCDM model, refers to the inability of measuring the energy-
momentum of each component, instead the total one. In other
words, this implies the inability to know if the dark sector is
composed by one or several components!.

Several models have emerged in order to propose alterna-
tives to the LCDM paradigm, for instance, brane-world [13],
Chaplygin gases [14], Unimodular gravity [15,16], among
others [17], have entered into the scene as a greater con-
tenders, resolving conundrums that the LCDM cannot, more-

! For a review of the LCDM problems, see for instance [12].

@ Springer
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En este apéndice se muestran los articulos publicados durante las estancias de inves-
tigacion dirigidas por el Dr. Alberto Hernandez Almada. En el primer articulo, titulado
“Estudios de sesgo estadisticos en cosmologia”, se estudian los posibles sesgos que pue-
den presentar los parametros libres del modelo ACDM debido al niimero de datos con
los que cuentan las observaciones directas del parametro de Hubble y las Supernovas del
Tipo Ia [48]. Finalmente, en el articulo “Constraints and cosmography of ACDM in pre-
sence of viscosity 7 se reportan los resultados para los modelos ACDM disipativos que
se presentan en este trabajo considerando la muestra de datos de lentes gravitacionales
fuertes [49).
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