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Abstract

Modern cosmology is based on the framework of General Relativity to describe the
observable Universe through the standard cosmological model or the ACDM model.
This model is successful in predicting the microwave background radiation (CMB),
abundances of light elements, fluctuations in the CMB, the Hubble law, the structure
formation, the accelerated expansion of the Universe, etc. However, it presents
some problems, such as the cosmological constant, cosmological coincidence problem
and the recent tension in estimating the Hubble parameter found by the Planck
satellite Hy = 67.37 £ 0.54 km/Mpec s [1] and by Riess et al. Hy = 74.03 £+ 1.42
km/Mpc s [2]. It is because of this models that go beyond the LCDM model are
explored. In this case we explored dark energy models based on the holographic
principle with a cutoff given by the Ricci scalar [3] and modified Ricci scalar [4].
The models studied consist of baryonic matter pg, photon and 3 types of neutrinos
pr radiation, cold dark matter popys and dark energy for models with and without
interaction between the dark sector (dark matter and dark energy). Four models
of linear interaction between the dark sector we studied given by Q1 = Uupcpar,
Q2 = Topn, Q3 = Tu(pepm+pa) and Qq = Tupeprr+Tppa. Using Bayesian inference,
cosmological parameters are estimated and holographic models are compared to the
LCDM model using the Jeffreys scale as an empirical interpretation of the evidence
[5] in the light of observational data from type Ia Supernovas, cosmic cornometers,
CMB and baryonic acoustic oscillations. Using all the data combined, preference
was found in favor of the ACDM model over the holographic models studied based
on the Ricci scalar.
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Resumen

La cosmologia moderna se fundamenta en el marco de la teoria de la Relatividad
General para describir el Universo observable a través del modelo cosmologico estan-
dar o bien el modelo ACDM. Este modelo posee los aciertos de predecir la radiacion
del fondo de microondas (CMB), la abundancia de los elementos ligeros, las fluctua-
ciones del CMB, la ley de Hubble, la formacion de estructuras, la reciente expansion
acelerada del Universo, etc. Sin embargo, presenta problemas conceptuales tales
como son el problema de la constante cosmolégica, el problema de la coincidencia
y la reciente tension en la estimacion de la constante de Hubble encontrada por el
satélite Planck h = 0.6737+0.0054 [1] y por Riess et al. h = 0.7403+£0.0142[2|. Es a
rafz de esto que se exploran modelos mas alla del modelo ACDM. En este trabajo se
exploran modelos de energia oscura basados en el principio holografico con un corte
en las longitudes en el infrarrojo dados por el escalar de Ricci [3] y escalar de Ricci
modificado [4]. Los modelos estudiados constan de materia bariénica pg, radiacion
producto de fotones y 3 tipos de neutrinos pgr, materia oscura fria pcpys y energia
oscura para modelos sin y con interaccion entre el sector oscuro (materia oscura y en-
ergia oscura). Se estudian 4 modelos de interaccion lineal entre las componentes del
sector oscuro dadas por Q1 = 3T Hpcpar, Q2 = 3HUypa , Q3 = 3HT o(pepy +pa) Y
Q4 =3H(Tupcpm +Topn). Mediante la inferencia bayesiana se estiman los paramet-
ros cosmologicos y se realiza una comparaciéon de modelos con respecto al modelo
ACDM usando la escala de Jeffreys [5| como interpretacion empirica de la evidencia
a la luz de los datos observacionales de Supernovas tipo Ta (SNe Ia), cronémetros
cosmicos, CMB y BAO (oscilaciones actstica de los bariones). Usando todos los
datos ocupados en este trabajo es que se encontrd preferencia a favor del modelo
ACDM por sobre los modelos holograficos estudiados basados en el escalar de Ricci.



Chapter 1

Introduccion

En la antigiiedad, la vision predominante de como entendemos el Universo era la
teoria geocéntrica. En ella se aseguraba que todos los astros giraban en torno al
planeta tierra. No fue hasta el siglo XVI durante el renacimiento que el astrénomo
Nicolas Copernico presento un modelo matematico predictivo en el cual los planetas
giraban en orbitas circulares en torno al sol. Posteriormente, gracias a las obser-
vaciones astrondmicas presentadas por Galileo Galilei, Johannes Kepler extendio el
modelo de Copernico para el caso de orbitas elipticas. En 1686 Isaac Newton pre-
sento un modelo mateméatico conocido como ley de gravedad universal, con el cual
podia predecir las trayectorias de los planetas del sistema solar. Albert Einstein en
1915 extiende el modelo de la gravedad de Newton describiendo que la gravedad era
la curvatura del espacio tiempo en presencia de fuentes de materia. Esta teoria es
conocida como Relatividad General (RG) y su modelo matematico son las ecuaciones
de campo de Einstein. Esta teoria permitié crear un marco teérico para el estudio
del Universo y sus constituyentes conocida como cosmologia, la cual asume como
postulados que el Universo es homogéneo e isotropico a grandes escalas (2 100 Mpc,
donde Mpc es un megaparsec y es equivalente a 3.0857 x 10%km). Es bajo este
marco, que cientificos se debatian entre un Universo actual estatico y dominado por
la gravedad o en expansiéon. Desde un punto de vista tedérico un Universo actual-
mente estatico y dominado por la gravedad no puede contener materia. Esto llevo
a Einstein en 1917 introducir la constante cosmologica como una modificacion a las
ecuaciones de campo que permitiesen obtener un Universo estatico con un contenido
de materia distinto de cero popr ~ A/G, donde porr, A y G son la densidad actual
de materia, constante cosmologica y constante de gravitacion universal. En 1922
Alexander Friedmann en el marco de la RG bajo los postulados cosmologicos deriva
las ecuaciones que gobiernan la dindmica del Universo en funcién de su contenido
de materia y energia. Estas ecuaciones son conocidas como ecuaciones de Fried-
mann (los resultados encontrados por Einstein son consistentes con las ecuaciones de
Friedmann). En 1927 George Lematrie postula que nuestro Universo proviene de la
explosion de una region extremadamente densa y caliente. Esta teoria es conocida



como la teoria del la gran explosion (mas popularmente conocida como teoria del big
bang). En 1929 El astronomo Edwin Hubble estimo la distancia de 24 nebulosas ex-
tra galacticas encontrando una relacion lineal entre la distancia y la velocidad radial
como se puede apreciar en la siguiente figura:

+1000 KM

S00KM

DISTANCE
] 0¥ PARSECS 2»10* PARSECS
FIGURE 1 .

Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae.

Ilustracion 1.1: Grafico de velocidad de recesion vs distancia. A partir de este grafico,
fue que Einstein descarta la existencia de un Universo estatico. Fuente: Extraido de

[6]

Este nuevo escenario llevo a descartar la idea del Universo estatico y con ella la
constante cosmolégica. En 1948 G. Gamow y R. Herman en el marco de la teoria de
la gran explosion, teorizaron sobre la existencia de una radiacion que permea todo el
espacio y su origen viene desde los inicios del Universo. Esta radiacion lleva el nombre
de Fondo de radiacion césmica de microondas (CMB por sus siglas en ingles). En
1964 los radio astréonomos A. Penzias y R. Wilson descubrieron experimentalmente
la existencia del CMB |7] (Figura 1.2 para una imagen del CMB y sus fluctuaciones)
el cual se comporta como un cuerpo negro y actualmente tiene una temperatura de
T = 2.760 £+ 0.0013K [8]. Este descubrimiento confirma la homogeneidad e istropia
del Universo (sin considerar las fluctuaciones que pueden ser causadas por el polvo
extragalactico, fluctuaciones primordiales, etc)



Ilustracion 1.2: Fuente: Fondo de radiacion de microondas (CMB) y sus fluctua-
ciones. Extraido de [9].

La existencia del CMB, la formacion de estructuras a gran escala y la abundancia
de los elementos ligeros son una de las grandes predicciones de la teoria del la gran
explosion.

La constante cosmolbgica volvio a tener la atencion de los cientificos cuando en los
anos 1998 dos grupos independientes de astronomos determinaron a partir del brillo
aparente de supernovas tipo Ia que el universo se encuentra actualmente en una fase
de expansion acelerada [10, 11]. La sustancia que producia tal efecto fue nombrada
energia oscura y es comunmente modelada como la constante cosmologica (energia
del vacio). Determinar la naturaleza de la energia oscura y materia oscura son unos
de los desafios mas grande de la fisica moderna.

En la ultima década, los datos cosmologicos de supernovas tipo Ia (SNe Ta) y del
fondo cosmico de microondas (CMB) son usados para abordar cuestiones fundamen-
tales sobre la naturaleza de la fisica de nuestro Universo. El modelo ACDM (conocido
también como el modelo cosmologico estandar) es el modelo mas simple que puede
explicar los distintos set de observaciones abarcando una amplia gama de escalas
de longitud [12]. Este modelo asume que el Universo esta compuesto por materia
barionica, radiacion electromagnética, materia oscura fria [13] y energia oscura como
la energia del vacio comportandose como constante cosmologica.

Desde el punto de vista teérico, sin embargo, es sabido que desde la fisica de particulas
que el valor de la densidad de energia del vacio difiere de las observaciones cosmolog-
icas por una cantidad de 120 ordenes de magnitud [14]. Por otra parte a pesar de que
la evolucion de la materia oscura y energia oscura sobre el tiempo coésmico es muy



diferente, actualmente sus densidades de energia son del mismo orden de magnitud, el
cual da lugar a la pregunta si esto es simplemente una coincidencia o existe una razon
mas fundamental. Esto es conocido como el problema de la coincidencia cosmica [15].
Desde el punto de vista experimental, estimaciones del pardmetro de Hubble a partir
de los experimentos locales e independientes del modelo h = 0.740340.142 [2| tienen
mostrado una discrepancia de ~ 4.50 con respecto a las estimaciones hechas por el
satélite Planck h = 0.6737 £ 0.0054 km/Mpc seg ocupando el modelo ACDM [1].
Esto es conocido como la tension del parametro de Hubble. Todas estas cuestiones
justifican la exploracion de modelos alternativos al MCM que sean consistentes con
la evidencia ya encontrada y a su vez puedan resolver estos problemas.

En 1994 L. Suskind, basado en la termodinamica de agujeros negros [16, 17, 18,
19], propone la idea de que los grados de libertad fisicos se encuentran distribuidos
en superficies y no en volumenes [20]. Este es el corazon del Principio Hologréfico
(PH por sus siglas en espaifiol). Esto tiene como consecuencia que en una teoria de
campos en 3+1 se produce una sobre estimacion de los grados de libertad fisicos de
un sistema. En 1998, L. Suskind y W. Fischler basado en el de méixima entropia
encontrado por Berkenstein, encuentran en el contexto de la cosmologia que fluidos
ideales que respeten el PH cumplen w < 1, donde w = p/p es la ecuacion de estado
[21]. En 1998 A. Cohen y colaboradores proponen un limite en la maxima entropia
mas restrictivo que el propuesto por Bekenstein, el cual excluye los grados de liber-
tad que yacen sobre la superficie del radio de schwarzschild [22]. A partir de este
limite se deduce una relaciéon entre la densidad de energia del vacié p,q. v el corte
en las longitudes de ondas que estan hacia el infrarrojo (o de manera simplificada
corte en el infrarrojo) A ~ L en una teoria de campos (L es una distancia en la cual
los efectos cosmologicos predominan), dado por py. ~ 1/L% Los primeros modelos
fenomenologicos de energia oscura fueron basados en un corte en el infrarrojo dado
por el horizonte cosmolégico (distancia que recorre al luz en un Universo en expan-
sion) [21, 23].



La hipoétesis

Dado los problemas del modelo ACDM y de la desconocida naturaleza del sector
oscuro (materia oscura y energia oscura) se exploran modelos basados en los cortes en
el infrarrojo dados por el escalar de Ricci (HRDE) [3] y el escalar de Ricci modificado
(MHRDE) [4] en presencia de interaccion lineal entre el sector oscuro y el caso
sin interaccién. En particular los modelos de interaccion entre materia oscura y
energia oscura |24, 25, 26, 27, 28| son basados en el hecho de que no existen ninguna
simetria conocida en la Naturaleza que prohiba un acoplamiento minimo entre estas
componentes. Para algunas clases de interaccion, el problema de la coincidencia
puede ser aliviado en el sentido de que estd es producto de la interacciéon entre
materia oscura y energia oscura. Esto fue primeramente discutido por [29]. Por otra
parte, distintos autores han considerado la posibilidad de que la interaccion entre
estas componentes solucione la tension en el parametro de Hubble [30, 31, 32]. Por
lo tanto se propone que la densidad de energia oscura proviene del limite de méxima
entropifa de un agujero negro para un adecuado corte en el infrarrojo y que una
interaccion lineal entre el sector oscuro es la causante de esta coincidencia.

El objetivo

Debido a la gran cantidad de modelos basados en HRDE y MHRDE, es que se em-
plean técnicas estadisticas para saber cual es el modelo mas compatible con los datos
observacionales (Estos modelos han sido contrastados observacionalmente para mod-
elos de interaccion como tanto para modelos sin interaccion [4, 33, 34, 35, 36, 37, 38,
39, 40, 41]). La Inferencia Bayesiana ofrece una estrategia para resolver este problema
y es ampliamente usada por muchos cosmologos. La Inferencia Bayesiana a partir del
teorema de Bayes establece una proporcionalidad de la forma posteriori=Priorx L/ E,
donde la distribucién a posteriori representa la incerteza del modelo , la distribucién
a priori es el conocimiento previo sobre el sistema, £ es la funcién de verosimilitud, la
cual representa la forma en que los datos se distribuyen y E es la funciéon verosimil-
itud promediada sobre la distribucién a priori (mas conocida como evidencia) [5].
Con esta estrategia se estiman los valores de los parametros cosmologicos de cada
modelo via su correspondiente distribucion a posteriori y mediante la evidencia se
realiza la comparaciéon Bayesiana entre el modelo ACDM y los modelos hologréficos
basados en el escalar de Ricci. Se usa la escala de Jeffreys como una interpretacion
empirica del valor de la comparacion. El objetivo de este trabajo es estudiar la via-
bilidad de los modelos holograficos basados en el escalar de Ricci en comparacion al
modelo ACDM por medio de la evidencia E a la luz de los datos de SNe Ia (super-
nova tipo Ia) de la compilacién Pantheon [42], mediciones de la razon de expansion
de cronometros cosmicos [43], medidas de anisotropicas de BAO, BOSS-DR12 [44]
y Lya [45], medidas isotropicas de BAO 6dFGS [46], MGS [47] y eBOSS [48] y de



la estimacion de la escala del horizonte sonido en la superficie de tltimo scattering
reportada por el satélite Planck [1].



Chapter 2

Preliminares

2.1 Geometria diferencial

En esta seccién se presentan los elementos mateméticos basicos para desarrollar la
teoria de la Relatividad General (RG). En la referencia [419] se encuentra informacion
mas detallada sobre estos topicos.

2.1.1 Variedades y coordenadas

Una variedad consiste en un conjunto de puntos los cuales pueden ser cubiertos por
una cantidad finita de abiertos los cuales a su vez pueden ser dotados con un sistema
coordenado. Si p es un punto perteneciente a una variedad p € M luego existe una
funcion p(p) la cual le asigna a cada punto un sistema coordenado {z}, tal que este
puede ser visto localmente como un espacio Euclidiano de N dimensiones:

¢H(p) = " (2.1)

Una variedad admite una cantidad arbitraria de sistemas coordenados (SC). Sean
oy o’* dos SC en p € M, estos se relacionan mediante una transformacion de
coordenadas (TC) definida como:

o' O:E’ll 81”21 o oat
J pP) = |: :| pP) = |:a$/ a;fl (9;/” . 2.2

El conjunto de transformacion que cumple con det J(p) # 0 en p € M es el grupo
general lineal [49]. Una variedad es diferenciable si el conjunto de N funciones
a# = (2, -+ ,2™) son diferenciables. Esta propiedad permite definir el espa-
cio tangente y productos tensoriales de espacios tangentes [49]. A continuacion se
definen escalares, vectores y tensores, los cuales se definen a partir del espacio tan-
gente.



2.1.2 Escalares, vectores y tensores

Se define un escalar ¢ como aquella funciéon que a cada punto de una variedad le
asigna un valor y dado que los niimeros son cantidades que son independientes de
la eleccion de las coordenadas, bajo una transformacion = = f#(z¥) se cumple la
siguiente regla de transformacion:

o(a") = o(a™), (2.3)

Un vector es una tupla de ntumeros reales, los cuales ponderan un valor a sus respec-
tivas bases que lo generan. Entonces un vector puede ser expresado como:

V=) Vre, =V, (2.4)
I

donde en la tercera igualdad se ha ocupado el convenio de sumatoria. Los nlimeros
V< son las componentes del vector y las cantidades e, son los vectores que gen-
eran el espacio vectorial tangente entorno a un punto p € M. Producto de una

transformacion de coordenadas, las componentes transforman como:
o,
= &UWV : (2.5)
Un vector como objeto geométrico no depende del sistema coordenado, entonces la

base e, transforma como el inverso de la transformacion de las componentes del
vector:

VM

8xll/ ,
e, = e
B Qgn ™™

(2.6)

asi mismo el vector puede ser reescrito de una manera alternativa V' = V_ e* donde
la base e“ es dual a la base e, en el sentido de que existe un tensor (la métrica) que
permite mapear estas bases. Las reglas de transformaciéon en esta base son:

Oz dz'
! . s — v
V.= on 3 € 5 C (2.7)
Un tensor se define a partir del producto tensorial ® [49] como:
T = Tﬂ1#2'"#Nyly2mVNem ® e#z R X® e#N ® 6’/1 ® el’2 R ® eVAI’ (2.8)
donde Tr#2eN, o, son las componentes del tensor y e, ®e€,, ®---Qe,, ®e" @

e”? ®---®e’™ son la base que genera este tipo de tensores en un punto p € M.
Bajo una transformacion de coordenadas las componentes de este tensor transforman
como:
T/alaz---azv _ axoa axaz . 81,041\1 81,1/1 axuz . 8x”M T#l#?"'#N (2 9)
B1B2-Bm Okt Oz O1TPN OxBr Qb2 OxBm vive VM) )

mientras que la base que genera este tipo de tensores transforma como el inverso de
esta transformacion, al igual que en el caso de los vectores. A continuacion se define
el tensor métrico.



2.1.3 Tensor métrico

El tensor métrico se define en cada punto p € M como:
g= g,uueu ® €V7 (210)
donde g, son las componentes del tensor métrico en la base dual. Esta cantidad

permite comparar dos vectores en el espacio tangente. Sean U y V dos vectores en
p € M, entonces la métrica actiia sobre estos como:

g(U, V) =U"U%g(ey, e,) = UMUY g, (2.11)

Las componentes de la métrica permiten mapear la base e a su respectiva base dual
e, como e, = g,,e*, asimismo permite mapear las componentes de un vector/tensor
a su respectiva base dual. El tensor métrico juega un rol importante en la RG como
la variable dinamica de la teoria.

2.1.4 Derivada covariante

Sea V un vector, la derivada parcial de la componente de este vector viene dado por
Ty = 8,V”. Bajo una transformacion de coordenadas z# — z™ se tiene que esta
cantidad transforma como:

8x"8 <81:’”V7) _ 0x7 Oz , 0%z Ox° ,

A (2.12)

e = VI 3
ox'* oxY ox'* 0x7 0xY0x° Oz’

esta cantidad debiese transformar como un tensor, pero este no es el caso debido al
segundo termino de la tercera igualdad. Para esto se define la derivada covariante
del vector V' como:

V.V =8,V + TV, (2.13)

donde el termino I'j, es la conexion. Esta cantidad esta definida de tal forma que
bajo una transformacion de coordenadas z¥ — x’¥ transforma como:

o 02" Ox¥ daP N ox'™  §*xt
Bo = Qum 9x'B Ox'e” VP Qi Ox'BOx'e
Debido a la regla de transformacién esta cantidad no es un tensor. A partir de esta
regla de transformacion, la cantidad 7)7 = V, V" transforma como:

Ot Ox'P
~ Oz Oz
donde V! es la derivada covariante en las coordenadas z’a. La derivada covariante
para las componentes de un vector en la base dual V, = g,3V"? estan dadas por:

VoV = 0aVs — T4V, (2.16)

para las componentes de un tensor arbitrario Tﬁajjj la derivada covariante viene dada
por:

(2.14)

v VP

vV, (2.15)

v,u,Tga - a,u,Tﬁa + F‘CTYHTE + = g,u, (?é — . (217)
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2.2 Geodésica

Una curva en una variedad diferenciable se define como un punto p € M que varia
suavemente con respecto a algin parametro X\. Usando un sistema coordenado, la
curva puede expresarse como z#(p(\)) = x#(A). Tangente a esta curva se define un
vector V' cuyas componentes vienen dadas por V# = dz*/d\. Entonces si U y V son
dos vectores tangentes a sus respectivas curvas, la variacion de U con respecto a V'
viene dada por:

vev,uro= VE9UY + T UTVH

d 14
= % + I UVE, (2.18)

La condicion para que el vector U sea constante con respectoa V es V#V ,U” = 0. Un
vector V' es constante con respecto asimismo si satisface la ecuacion de la geodésica:

14 dvy v g 14
VIVVY = e + T VOV =0, (2.19)

2.2.1 Conexién dependiente de la métrica

Si Uy V son dos vectores constantes a lo largo de un vector W se cumple WV, (UzV?) =
0, entonces la métrica satisface [49]:

vaguu = OuGuv — Fé#g)\u - Féyg)\,u =0, (220)

despejando la conexiéon en funcion de la métrica se obtiene:

Ao
a g
FW/ = T(a,ug/\u + aug)\u - a)\g/w)a (221)

entonces la geometria determina la forma funcional de la conexién. A partir de ahora
se considerara esta elecciéon para la conexion.

2.2.2 Tensor de Riemman

Dado que la conexioén no es un tensor este no puede tener un significado geométrico
intrinseco de cuanto la variedad esta curvada. La cantidad que cuantifica esta car-
acteristica es el tensor de Riemman:

R 05 =005 — gty + Tos00, — T T (2.22)

[

A partir del tensor de Riemman se define el tensor de Ricci como:

Rog = R a5 = O35, — 0313, + Tagl, — Th %5, (2.23)

(e}
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esta cantidad juega un rol importante en la teorfa de la RG. A partir del tensor de
Ricci se define el escalar de Ricci como:

R=R"=g""R,g, (2.24)

esta cantidad juega un rol importante en el principio variacional con el cual se derivan
las ecuaciones de campo de Einstein como se vera posteriormente.

2.3 Relatividad Especial

La teoria especial de la Relatividad fue propuesta por primera vez en el afno 1905
por Albert Einstein [50]. Esta teoria se sustenta en los siguientes postulados:

e Las leyes de la fisica son invariantes en todos los sistemas de referencia iner-
ciales.

e La rapidez de la luz en el vacio es la misma para todos los observadores y esta
es una rapidez que ningin cuerpo material puede alcanzar.

Del segundo postulado se tiene que si v es la rapidez de algin cuerpo material vista
por un observador arbitrario, luego se cumple v < ¢ donde ¢ es la rapidez de la luz.
Entonces si este cuerpo material recorre una distancia Az en un tiempo At se tiene:

~A + Az? <0, (2.25)
la cantidad 7 cumple con la siguiente propiedad:

—c?At? + Ax? < 0 El cuerpo se mueve a una velocidad menor al de la luz,
n=1{ —cAt? + Az? =0 El cuerpo se mueve a la velocidad de la luz,
—c?At? + Ax? > 0 El cuerpo se mueve a una velocidad mayor al de la luz.

A partir de esto uno puede postular a la existencia de una métrica 7 la cual describe
la geometria del espacio-tiempo como una entidad unificada, llamada métrica de
Minkowski:

n = —c*dt* + dz* + dy* + dz* =, dz"dz” (2.26)

donde se ha suprimido el producto tensorial ® por convenciéon. Las componentes de
la métrica 7, vienen dadas por:

1

= O O

: (2.27)

o O = O
o O O

0
nlLV = O
0 0 1

esta cantidad mide distancias en el espacio-tiempo. La componente del tensor
métrico 1), es invariante bajo transformaciones de Lorentz |51]:

M = DA 1ag, (2.28)

donde A% es una transformacion de Lorentz.
14
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2.3.1 Tiempo propio

En RE el tiempo pasa a ser una coordenadas, por lo que su parametrizacion puede
ser a priori arbitraria. Se define el tiempo propio de un observador el cual se mueve
a una rapidez relativa v con respecto a otro observador, como:

1
dr = ~dt, (2.29)
v

donde v = (1 — v?/c?)~1/2 es el factor de Lorentz [51].

2.3.2 Energia relativista

Si x#(7) es una curva en el espacio de Minskowski. con 7 el tiempo propio, su
respectiva velocidad se define como:
dx*
- _ =
u" = E = ’Y(C, U), (230)
donde ¥ es el vector velocidad. Si el cuerpo en cuestién posee una masa m, su
correspondiente momento en el espacio de Minskowski viene dado como:

dx* E
ph = m? <?,p) , (2.31)

donde E es la energia del cuerpo en movimiento y p es su vector momento. A partir
de la norma del espacio de Minskowski es posible determinar la energia relativista:

Nup'p’ = —m?c — E = /m2c* + p2c2. (2.32)

2.4 Relatividad General

La RG es una teoria geométrica de la gravedad publicada por Albert Einstein en
1915 y es la actual descripcion de la gravedad. Una descripcion mas detallada se
encuentra en [51].

2.4.1 Postulados de la Relatividad General

e Principio de equivalencia: No existe experimento local que permita distin-
guir entre la caida libre de un cuerpo no rotante en un campo gravitacional
de un movimiento uniformemente acelerado en ausencia de un campo gravita-
cional.

e Principio de covarianza : Este principio asegura que las leyes de la fisica no
dependen del sistema de coordenadas ocupado, esto supone que las leyes de la
relatividad general tiene que poseer una forma tensorial.

12



2.4.2 Ecuaciones de campo

En presencia de fuentes de materia la métrica del espacio-tiempo pasa a ser una
funcion de las coordenadas g, (x). A partir de los elementos matematicos definidos
en 2.1 es posible construir un principio de accién para la gravedad conocido como
accion de Einstein-Hilbert:

1
SEH[QW; agw/a e ] = % /M Ry —gd4x, (2-33)

donde se ha elegido ¢ = 1, G es la constante universal de la gravedad, /—g es el
determinante del tensor métrico y R es el escalar de Ricei (2.24). Al minimizar este
funcional con respecto a la métrica se obtienen las ecuaciones de campo de Einstein
en el vacio:

1
R,uu — §guuR - O; (234)

A continuacién se introduce el tensor de energia-momento, el cual es la fuente del
campo gravitacional.

2.4.3 Tensor de energia-momento

El principio de accién para algin contenido de materia en el contexto de la RG viene
dado por:

Sy = /M Lol 06, -1V =gd', (2.35)

donde L, es el lagrangiano de algin campo de materia ¢. Al variar esta accién con
respecto a g, se obtiene:

S
0Guw

2 0(V=9Lum)
Ve v (2.36)

la cantidad T se denomina tensor de energia-momento. En presencia de fuentes de
materia las ecuaciones de campo de Einstein toman la siguiente forma:

:/ T"§g,,/—gd'x =0 donde T = —
M

Ruw — 30 = $7GT,, (2.37)
El tensor de energia-momento que esta descrito por su velocidad u*, densidad de
energia p y presion p es conocido como el tensor de energia-momento del fluido
ideal [51]. El fluido ideal es caracterizado por ser un sistema fisico con ausencia de
colisiones por lo que este no presenta gradientes de temperatura. Para construir este
tensor se define el siguiente ansatz:

" = A(x)ufu” + B(x)g"", (2.38)
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donde A(x) y B(x) son dos funciones del espacio-tiempo. Usando un sistema de
coordenadas Minskowskiano (este sistema es aquel que cumple con 7, = efjefgag
donde e? es conocido como tetrada [50]) se tiene:

eeST = TP = A(x)u$,us, + B(x)n*?, (2.39)

«
“w
donde el sufijo M es para denotar el sistema Minskowskiano. En este sistema elegi-

mos un observador que se mueve comovil al fluido u® = (¢,0). Si la componente 00
corresponde a la densidad de energia y la componente ii a la presion, se cumple:

p = A(x)— B(x), (2.40)
p = Bx), (2.41)

entonces el tensor de energia momento para un fluido ideal viene dado por:
™ = (p+p) u"u” + pg"", (2.42)

luego las ecuaciones de campo de Einstein en presencia de materia dada por un fluido
ideal vienen dadas por:

1
R, — §QWR =81G [(p+ p) upty + DG - (2.43)
Dado que el tensor G, = R,,, — %ng es covariantemente constante [51], el tensor
de energia-momento satisface:
1
Vi = —Z=0,(V=9T"") = 9, + "0, In V=g = 0, (2.44)
esta entrega un set de ecuaciones diferenciales parciales, las cuales permiten deter-
minar la dindmica de la densidad de energia y presion dependiendo de la geometria
del espacio tiempo.

14



Chapter 3

Cosmologia

La cosmologia es la ciencia que estudia la evolucion del Universo y de sus consti-
tuyentes. La teoria de la gran explosion es un modelo cosmolégico del Universo
observable, el cual describe como el Universo se ha expandido desde un estado ini-
cial de alta densidad y temperatura hasta los tiempos actuales. Este modelo ofrece
una gran cantidad de fenémenos observables, tales como la abundancia de elementos
ligeros, CMB, la estructura a gran escala y la ley de Hubble, entre otros. La cos-
mologia estandar asume como principios que el Universo es homogéneo e isotrépico
a grandes escalas (2 100 Mpc).

El Universo temprano (a una temperatura de unos pocos MeV), consistia en un mar
de particulas relativistas distribuidas homogéneamente. Producto del enfriamiento
del Universo, las particulas de materia relativista pasan a un régimen no relativista
produciendo un desacople entre la radiacion y la materia. El desacople entre materia
y radiaciéon permite que los haces de luz viajen por el Universo de manera libre hasta
nuestros detectores, dandonos informacién muy valiosa acerca de las fluctuaciones
primordiales del CMB, las cuales crecen junto a la expansion del Universo y forman
la estructura a gran escala. Actualmente el Universo se encuentra en una transiciéon
de una etapa dominada por los efectos gravitacionales a una etapa dominada por
la energia del vacio (energia oscura), la cual es la mejor candidata para explicar la
expansion acelerada del Universo.

3.1 Espacio tiempo de Friedmann-Lemaitre-Robertson-
Walker

El comportamiento del Universo es modelado a través de su correspondiente tensor
métrico g = g, dax*dz”. De los postulados cosmologicos se determinan los grados de
libertad de la métrica:

e El postulado de Weyl consiste en que todos los observadores del Universo,
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pueden medir eventos en el espacio-tiempo, usando un mismo tiempo. Este es
conocido como el tiempo coésmico. Matematicamente, esto puede ser traducido
como goo = —1.

e La isotropia del Universo asegura que el Universo no posee una direccioén priv-
ilegiada, por lo que se puede considerar que las componentes gg; con ¢ = 1,2, 3
son nulas.

e La homogeneidad del Universo asegura que cualquier dindmica que posea el
Universo, a de ser una funcion dependiente tinicamente del tiempo.

El espacio-tiempo que satisface estos requerimientos posee el siguiente ansatz:
g = —dt* + a(t)*dl?, (3.1)

aqui a(t) es conocido como el factor de escala, el cual condensara toda la dinamica
del Universo y dl es la separacion espacial entre dos eventos en una misma superficie
temporal ¢t = cte. Para encontrar la forma explicita de dl supongamos que tenemos
un espacio Euclidiano 4-dimensional y una superficie esférica 3-dimensional embebida
en éste:

di* = dr® + dw?, r* +w® = R?, (3.2)

donde 7?2 = 22+ 9?4+ 2% y R es el radio de la hiperesfera 4-dimensional. Este elemento
de linea es invariante bajo rotaciones 4-dimensionales. Existe otra posibilidad, en un
espacio Pseudo-Euclidiano, una superficie esférica 3D embebida en un espacio 4D:

di* = dr* — dw?, r*—w?= R (3.3)

Este elemento de linea es invariante bajo pseudo rotaciones en un espacio 4-dimensional
[52]. Entonces es posible condensar estos dos resultados dentro del siguiente elemento
de linea y su respectivo embedimiento:

di* = dr® £ dw?, r*+w® = R? (3.4)

diferenciando el embedimiento:

rdr rdr
i w i VR? £ r? (3:5)
remplazando este resultado en el elemento de linea se tiene:
2d7”2
di? = da® + dy? + d2? — ——— .
x”+dy” +dz TR (3.6)
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realizando el cambio de coordenadas cartesianas (x,y,z) a coordenadas esféricas
(r,0, ) mediante la relacion usual:

rcosf,
x = rsinfcos g, (3.7)

= rsinfsin ¢,
el elemento de linea toma la siguiente forma:

dr?

az=—"
1— Kr?

+ 72(d6? + sin 0*d¢?). (3.8)
La constante K representa la curvatura del Universo ' = F1. Finalmente el espacio-
tiempo del Universo en expansion es:

2

-
1—kr?

g = dt* +a(t)? ( + 72(df* + sin 92d¢2)) : (3.9)

Esta es la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW).

3.2 Dinamica del Universo

Al introducir la métrica de FLRW en las ecuaciones de campo de Einstein (2.34) con
un contenido de materia modelado como un fluido ideal (2.42) cuyas componentes
no nulas son:

Too=p, To=0, Tiy=a’;p, (3.10)
vienen dadas por el siguiente set de ecuaciones diferenciales:

a?+ K e
- = 3.11
(12 ) 3 P, ( )

g _? (r+5). (3.12)

Estas ecuaciones son conocidas como ecuaciones de Friedmann y relacionan la dinamica
del Universo con el contenido de materia y energia que este posee.

3.3 Aceleracion del Universo
El astronomo Edwin Hubble en 1929 observando el brillo aparente 24 nebulosas extra

galacticas encontr6 una relacion lineal entre la distancia y la velocidad. Esta relacion
es conocida como la ley de Hubble [6]. Esto llevo a descartar la idea de un Universo
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estatico propuesto por Einstein [53]. En 1998 dos grupos de astrénomos de forma
independiente determinaron que el universo se encuentra actualmente en una fase de
expansion acelerada producto de lo que actualmente se denomina energia oscura [10,
11]. Siag y a(t) son el factor de escala en ¢y y t < ty respectivamente, al expandir la
razon a/ag en serie de Taylor, en torno a ¢y, se tiene:

a do aol 2
= = 14 2t —t)+ =t —t
ap +a0< 0)+a02( 0) +
1
= 1+H0(t—1t0)—5 Sqo(t —to)* + - - (3.13)

El término de primer orden corresponde a la ley de Hubble Hy(t — tg) = Hod. Con
d la distancia que recorre la luz y Hy la constante de Hubble definida como:

(3.14)

El termino de segundo orden es conocido como el pardmetro de desaceleracion actual
y es una medicion adimensionada de la aceleracién del Universo. Esta cantidad esta
definida como:
a
aH?

Qo = (3.15)

t=to
Combinando ambas definiciones es posible expresar el pardmetro de desaceleraciéon
actual en funcion de la constante de Hubble como:
H
o =-1- =3

e (3.16)

t=to

A partir de estas definiciones, es posible extender estas cantidades para cualquier
tiempo. Estas son llamadas funcién de Hubble H(t) y funciéon de desaceleracion
q(t). Estas cantidades se relacionan con el contenido de materia y energia a través
de las ecuaciones de Friedmann (3.11)-(3.12):

k G
2
H +$ = TP, (317)
4G P
17 T3 (’”5)’ (3.18)

La primera ecuacién es una generalizacion de la ley de Hubble mientras que la se-
gunda ecuaciéon entrega un criterio para determinar si el Universo se expande acel-
eradamente ¢ < 0 o bien de manera desacelerada ¢ > 0.
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3.4 Contenido material del Universo

En esta seccién se muestran distintos tipos de fluidos ideales que pueden ser ocupados
para modelar el contenido material y energia del Universo. Dado que el fluido ideal
no posee gradientes de temperatura, su entropia total se mantiene constante en el
tiempo por lo que de la primera ley de la termodindmica se tiene que dU = —pdV
donde V' es el volumen y U = pV es la energia total. En términos del factor de
escala se tiene que el volumen crece como V' = a(t)*V;, entonces la primera ley de la
termodindmica puede reescribirse como:

d(a®p) + pda® = 0. (3.19)

Diferenciando esta ecuacion con respecto al tiempo se obtiene la siguiente ecuacion
de conservacion:

p+3(p+p) =0, (3.20)

se consideraran fluidos que satisfacen una ecuacion de estado barotropico p = wp,
con w el pardmetro de estado del fluido el cual puede en general ser una funcion del
tiempo.

3.4.1 Materia

En el contexto de la cosmologia existen dos tipos de materias: Materia bariénica
y materia oscura. La materia barionica es toda aquella formada por bariones, se
detecta por su interaccion con la luz y comprende aproximadamente un 4.7% del
contenido total del Universo [52]. La materia oscura es un tipo de materia que no
interacciona con la luz pero posee una alta influencia gravitacional sobre la materia
bariénica. Aun es un gran misterio el origen de la materia oscura y representa uno de
los desafios mas grandes en la fisica moderna. Actualmente comprende un 25% del
contenido total del Universo [52]. Sea p* el momento de una particula cosmologica de
masa M, ha partir de la relacion p#p”g,,, = —1 se puede deducir la energia relativista
para la particula cosmolbgica:

donde py es su momento actual. La densidad de energia por unidad de volumen
viene dada por:

E 1 pop\ 2
o= = e+ () (3:22)

donde pops es la densidad actual de materia y pg, es la densidad actual de momento.
En el limite relativista, la materia se comporta como py; ~ 1/a* mientras que en el
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régimen no relativista py; ~ 1/a. La materia bariénica se encontraba en una fase
relativista ~ 1/a* antes de que esta se desacoplara de la radiacion. La transicion
entre un Universo dominado por la radiaciéon a uno dominado por la materia, tiene
como efecto, que la densidad de materia a gran escala se comporte como ~ 1/a>.
En el caso de la materia oscura, esta es modelada generalmente como materia no
relativista, esto supone que las particulas que lo componen (si es que existiesen)
se encuentran en una fase no relativista y sin interaccion (materia oscura fria). Es
sabido que esta eleccion ad hoc permite explicar los picos de las oscilaciones actusticas
de bariones [54]. La interpretacion estandar de la materia oscura fria, es que cuando
se producen las oscilaciones actsticas en el plasma de barion-foton, la materia cae
en los pozos gravitacionales producidos por la materia oscura fria.

3.4.2 Radiacion

En el rango de longitudes de ondas del orden de milimetros a centimetros, el espacio
estd inmerso en un mar de radiacion electromagnética dominado por una componente
homogénea e isotrépica conocida fondo césmico de microondas CMB. La homogenei-
dad e isotropia sugieren que el CMB es uniformemente distribuido a lo largo de todo
el espacio y su espectro observado es muy cercano a la distribucion del cuerpo negro
a una temperatura dada por [55]:

Ty, = 2.736 +0.017 K. (3.23)

La interpretacion estandar del CMB, es que esta radiacién proviene de los inicios
del Universo, cuando se encontraba muy denso y caliente y debido a su expansiéon
se vuelve cada vez menos denso y mas frio hasta llegar a la temperatura actual. Si
p" es el momento descrito por la luz, a partir de la relacion p*p”g,, = 0, la energia
producto de la radiacién viene dada por:

B, =2 (3.24)
a
donde pg, es el momento actual de la radiacion. La energia por unidad de volumen
producto de la radiacién de fotones es:

E, p
= (3.25)

con po, la radiacion de fotones actual del Universo. La radiacién tiene el mismo
valor del parametro de estado para la materia relativista. Por otro lado de la ley de
Stefan Boltzmann se Sabe que p., oc T*. Introduciendo esta densidad en la ecuacion
de conservacion (3.20) se cumple lo siguiente:

a
_Z 3.26
a’ ( )



entonces la temperatura del CMB sigue la siguiente ley de enfriamiento:

7o 200 (3.27)
a(t)
Pese a que el sistema posee temperatura variable, esta ley de enfriamiento preserva
el equilibrio termodinamico [52], por otro lado, la contribuciéon de radiacion producto
de los neutrinos sigue la misma ley de enfriamiento que en el caso de los fotones. La
radiacion total de la componente homogénea e istropica del CMB producto de los
fotones y de los N,, tipos de especie de neutrinos es [52]:

7 A 4/3
L+ 3 (ﬁ) Nn] . (3.28)

3.4.3 Constante cosmolégica

pr o< T*

Antes de los descubrimientos de Hubble, existia un debate entre la comunidad cien-
tifica acerca de la dindmica actual de nuestro Universo. En el caso particular de
un Universo estatico y dominado principalmente por materia no relativista, el factor
de escala es constante a(t) = ag. Considerando las ecuaciones de Friedmann (3.11)-
(3.12) bajo estas circunstancias se cumple py; = 0. Esto condujo a Einstein a intro-
ducir en 1917 la constante cosmologica A como una modificacion de sus ecuaciones
de campo [53]. Las ecuaciones de campo de Einstein con constante cosmologica en
presencia de materia vienen dadas por:

1
R, — éRgW + Ag, = 8nGpputu”, (3.29)

donde A es conocida como la constante cosmoldgica. Entonces en un Universo es-
tatico la densidad de materia actual segin Einstein viene dada por:

A

Pom = el
De Sitter en el mismo ano que Einstein introdujo la constante cosmolégica, estudio la
posibilidad de contrastar observacionalmente este modelo. El consider6 la posibilidad
de estimar la densidad de materia pgy; en una nebulosa espiral, estimaciones que son
cerca de cuatro ordenes de magnitud mas grande de lo que hoy en dia es estimado
[56]. Esto sumado a el descubrimiento del redshift de nebulosas extra galacticas llevo
a descartar la constante cosmoldgica y el Universo estatico. Aun asi la idea de la
constante cosmologica no fue del todo descartada, De Sitter propuso una solucion
alternativa a la propuesta por Einstein en la cual el universo era dominado por
constante cosmologica. En este modelo la ecuaciones de Friedmann (3.11)-(3.12) sin
curvatura K = 0, tienen como solucion:

a(t) o< exp (\/§t> : (3.31)
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y su funcion de Hubble es H = (/A/3. actualmente la constante cosmologica es
considerada ser la energia del vacio y es la mejor candidata para explicar la expansion
acelerada del Universo y comprende aproximadamente un 70% del contenido total
del Universo [56].

3.5 Distancias en cosmologia

Producto de la expansion del Universo, la luz que viaja desde fuentes lejanas sufre
un redshift en sus frecuencia (o simplemente redshift) de origen cosmologico. Es
gracias a este redshift, que es posible determinar cuestiones muy fundamentales del
Universo. El redshift cosmologico es una medida de cuanto disminuye la energia (o
bien frecuencia) de la luz producto de la expansion del Universo y matematicamente
puede ser definida como:

W — Wo
= 3.32
=i, (3.32)

donde w es la frecuencia en un instante dado y wy es la frecuencia con respecto a los
tiempos de medicion (tiempo actual). Usando la energia de la luz en un Universo de
FLRW (3.24) se obtiene:

oy
L -

a(t) (3.33)

Esta relacion es fundamental debido a que permite relacionar las mediciones exper-
imentales con el Universo de FLRW. De esta forma es posible relacionar matemati-
camente el tiempo con el redshift como:

_ dIn(1+ z)
=

En esta seccién se muestran distintas distancias en funcion del redshift que pueden
ser deducidadas a partir de un espacio tiempo de FLRW.

dt (3.34)

3.5.1 Distancia horizonte cosmolégico

A partir del redshift y de la definicién de la funcién de Hubble en funcion del redshift
se tiene que la métrica de FLRW puede ser reescrita como:

2 1 dz? 2 2 102
ds :m —ﬁ—i-dr + r2dQ” ), (335)

donde dQ? = df? + sin0d@? es el la métrica de una esfera en 2 dimensiones. Para
haces de luz que siguen trayectorias radiales ds?> = 0, se cumple:
dz

dy = | = .
w=| T (3.36)
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donde dy es la distancia del horizonte cosmologico, el cual es interpretado como la
distancia que recorre la luz desde su fuente de emisién hasta nuestros detectores.
De esta expresion puede notarse que la distancia depende del contenido de materia
y energia del Universo por medio de la ecuacion (3.17), por lo que determinar el
contenido de energia y materia del Universo permite estimar distancia entre distintos
sucesos en el Universo.

3.5.2 Distancia de luminosidad y médulo de distancia

La luminosidad absoluta L se define como la energia emitida por una fuente por
unidad de tiempo, la luminosidad aparente ¢ se define como la energia recibida por
una fuente luminosa por unidad de tiempo por centimetro cuadrado. A partir de un
analisis dimensional, es posible determinar que estas cantidades se relacionan como
¢ = L/4wd? donde d? es la distancia de luminosidad, la cual en el contexto de la
cosmologia esta definida como:

dz
dp=Q1+2)| Z. 3.37
L T (3.37)

Es una convencién usual en astronomia expresar L y ¢ en funcion de la magnitud
aparente mp y la magnitud absoluta Mg [52] como:

¢ = 107285 x 252 x 107° erg em 2571, (3.38)
L = 1072Me/5 %302 x 10% erg s, (3.39)

introduciendo estas expresiones en la ley ¢ = L/4rwd? se puede deducir la siguiente
expresion:

d, = 10°Fms=Mz)/5 Npc, (3.40)

a partir de esta expresion se define el moédulo de distancia como:

d

3.5.3 Distancia angular

La distancia angular describe la relacién entre el tamano angular observado en el
cielo de un objeto de algiin tamano dado. En una geometria Euclidiana la relacion
entre el tamano del objeto y la distancia es dada por la ecuacion:

tan = >, (3.42)
T

donde s es el tamaio fisico del objeto, r es la distancia y 6 es el tamano angular del
objeto. En general los objetos observados en el cielo son muy lejanos, por lo tanto
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tan® ~ 0 entonces § = s/r. En el contexto de la cosmologia el tamano angular de
un objeto puede ser expresado como:

1
g5 _0r2s (3.43)
da |5
donde la distancia angular d4 se definide como [52]:
1 dz
da = —. 3.44
T+ ) H (3:44)

3.5.4 Distancia horizonte de sonido

A temperaturas del orden de los T' ~ eV, los fotones permanecen débilmente acopla-
dos a los electrones por medio del scattering de Compton y electrones con protones
via scattering de Coulomb [52]. Es sabido que en el plasma barion-fotéon se pro-
ducen fluctuaciones que crecen junto con el Universo produciendo sobre-densidades
de materia que a su vez producen campos gravitacionales. Entonces en el medio se
encuentra un constante tira y afloja entre el campo electromagnético (el cual tiende
a dispersar atomos de hidrogeno ionizado) y el campo gravitacional (el cual tiende
a aglutinar la materia). Este efecto produce ondas de sonido que se propagan por el
medio a una velocidad dada por [57]:

1
cg = ————=, donde R= R (3.45)

3(1+R)’ Apy’
a partir de esta cantidad es posible construir una distancia analoga al horizonte
cosmoldgico llamada distancia del horizonte de sonido:

1 cs(2)dz
ds = — A
= | 25 (3.46)

esta es la distancia que recorre las ondas de sonido, las cuales dejan de producirse en
el momento que la materia se vuelve transparente a la radiacion (un desacople total
entre bariones y fotones).

3.5.5 Escala de dilatacion

La escala de dilatacion se construye como la raiz cubica del producto entre el radio
de Hubble y el cuadrado de la distancia del horizonte cosmologico [58, 59]:

d2 1/3
dy = (ﬁ) : (3.47)

En [58, 59] los autores tienen mencionado que esta distancia es ocupada para medir
los efectos de las fluctuaciones primordiales en el CMB en los mapas de distribucion
de galaxias.
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3.6 El modelo ACDM

El modelo estandar usado para explica las distintas fases del Universo a lo largo de
su historia es el Modelo Cosmologico Estandar (MCE) o bien el modelo ACDM. Este
modelo consiste en un contenido de materia-energia dado por materia bariénica, ma-
teria oscura fria, radiaciéon y energfa oscura modelada como constante cosmologica.
Este es, hasta ahora el mejor modelo que nos permite responder a cuestiones funda-
mentales de nuestro Universo y que a su vez sea simple en el sentido de la cantidad
de parametros que este necesita. La ecuacion de Friedmann (3.11) para este modelo
es:

T ,
H? = % (pA + % + p;ff) (3.48)
donde porsr = pos + pocoa es la densidad actual de materia bariénica mas materia
oscura fria, por es la densidad de energia actual de radiacion y py = A/87G es
la densidad de energia del vacio (en términos cosmologicos la densidad de energia
oscura). En este modelo se excluye el termino de curvatura debido a la evidencia a
favor de un Universo con K = 0 [1, 60]. La ecuacion de Friedmann es mas conveniente
escribirla de la siguiente manera:

Qv Qg
2 _ 172
H* =Hj |Qyac + St (3.49)
Donde se han definido los parametros cosmolégicos adimensionados {2 como:
Ponr POR A
Qu = , Qp=——, Quoe = —, 3.50
M Perit,0 f Perit,0 BHg ( )

Y Perit,0 = 3H§/87TG es la densidad critica actual y esta se interpreta como la densidad
de energia actual del sistema. Esta cantidad puede ser extendida para cualquier
tiempo:

_ 3H?
Perit = 87TG

Evaluando la ecuacion de Friedmann en tiempos actuales a(ty) = 1 se cumple la
siguiente ecuacion de balance entre los constituyentes del Universo:

(3.51)

1= Quae + Qs + Q. (3.52)

Esta expresion es muy util, debido que refleja la contribucion de cada componente del
Universo en la actualidad sin necesidad de saber el valor de la constante de Hubble.
La funcion de desaceleracion (3.18) de este modelo es:

q_(E)Q{%JFQ_M_QA} (3.53)



En la actualidad, se sabe que Qg ~ 107°, Qyr ~ 0.3 ¥y Quae ~ 0.7 [1], entonces
la funcion de desaceleracion actual es gy ~ —0.55, por lo tanto, el modelo ACDM
predice que actualmente nos encontramos en una fase de expansion acelerada. Es
posible determinar el redshift en el cual el Universo para de estar en una fase de
expansion desacelerada a acelerada al imponer la condicion ¢ = 0. Por lo tanto el
redshift para esta transicion de fase (despreciando la contribucion de radiacion) es
dado por:

20) 1/3
2p = (ST?) — 1~ 0.671. (3.54)

Este redshift es mayor que el redshift de la igualdad entre materia y energia oscura
Zeq = (Qa/Qs)Y? —1 ~ 0.409, por lo tanto la transicion de fase ocurre antes que el
la energia oscura domine en el Universo.

3.6.1 Problemas del modelo ACDM

El ACDM permite consistentemente explicar la evolucion de nuestro Universo, pese
a esto presenta algunos problemas tanto conceptuales como experimentales los cuales
motivan a explorar nuevos modelos. Estos problemas son:

e El problema de la constante cosmolégica: A pesar de que la constante cos-
molégica es el mejor candidato para describir la energia oscura, su naturaleza
permanece desconocida. Asumiendo que la energia oscura viene de la densi-
dad de energia del vacio cuantico, es obtenido que la densidad de energia es
aproximadamente pyac ~ 1071 GeV?, pero de las observaciones cosmologicas
se tiene que la densidad de energia asociada a la constante cosmologica es
pvac ~ 10717GeV* [14]. Esta discrepancia es conocida como la pero prediccion
teorica en la historia de la fisica.

e El problema de la coincidencia: Las observaciones experimentales tienen in-
dicado que nosotros vivimos en una época muy particular en la historia del
Universo, cuando Qcpps v Q24 son del mismo orden de magnitud. Para esto se
define la funcién de coincidencia como:

PA
pPcDM

r= (3.55)
la cual actualmente tiene un valor de ry ~ 14/5 Esto da lugar a la siguiente pre-
gunta ; Por que la densidad de energia de la materia oscura es del mismo orden

de magnitud que la densidad de energia producto de la constante cosmologica?
[15].

e La tension en el valor de la constante de Hubble: Las recientes mediciones del
CMB hechas por el satélite Planck, confirman las predicciones hechas por el
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modelo ACDM, tales como la Gaussianidad de las perturbaciones primordiales
del CMB [61], las anisotropias del CMB, efectos de lentes gravitacionales, etc
[1]. Sin embargo, mediciones locales del parametro de Hubble [2] se encuentran
en desacuerdo con el valor estimado por el satélite Planck. Este hecho genera
una "tension" en los distintos set de datos. Los valores del pardmetro de Hubble
reportado por ambos equipos,

100 km
pc s
100 km

Mpc s

Hy = (0.7403 £ 0.142)

(Riess et al. 2019[2]) (3.56)

Hy = (0.6737 £ 0.054)

(Satélite Planck 2018 [1]).  (3.57)

Estos resultados muestran una diferencia correspondiente a 4.40 (~ 99.99%).

3.7 Mas alla del Modelo Cosmologico Estandar

3.7.1 Interaccién cosmolégica

A partir del problema de la constante cosmoldgica, del problema de la coincidencia
y de la tension del pardmetro de Hubble es que se motivan a estudiar modelos de
interaccion. En vista de la desconocida naturaleza de la materia oscura y de la energia
oscura, ninguna simetria conocida en la Naturaleza impide un acoplamiento minimo
entre estas componentes |24, 25, 26, 27, 28]. Un posible modelo fenomenologico que
describe una posible interaccion entre materia oscura y energia oscura viene dado
por la siguientes ecuaciones de conservacion :

VTt =—Q" . VI =Q", (3.58)

donde T}7,,, v TES son los tensores de energia-momento de la materia oscura y
energia oscura correspondientemente y Q" son las componentes del vector interac-
cion. Esta eleccion de interaccion esta construida de tal forma que la suma de estos
tensores sea covariantemente conservada. Si la interaccién no posee transferencia de
energia producto del momento de sus constituyentes, se tiene Q" = (Q,0) = u"Q,
donde () es una funcion del tiempo. Entonces las ecuaciones de conservacion pueden
ser expresadas como:

pepm +3Hpepy = —Q . pa+3H(1+wa)pr = Q, (3.59)

donde wy es la funcién de estado para la energia oscura. Bajo una perturbacion
escalar de la métrica de FLRW, una interacciéon entre el materia oscura y energia
oscura puede llevar a violar el principio de equivalencia débil. Al elegir una inter-
accion del tipo Q* = Qu* el principio de equivalencia débil es respetado [62]. Los
modelos de interaccion pueden aliviar el problema de coincidencia [25] en el sentido
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de que el particular valor actual de 1o ~ 14/5 no es una coincidencia, sino mas bien
producto de una interaccion cosmoldgica en la cual, la funcion r = pepr/pa en
a ~ oo converge a un valor distinto de cero. En el modelo ACDM la funcién de
coincidencia satisface una ecuacion diferencial del tipo 7 = —3Hr, de tal forma que
en t ~ oo se cumple r ~ 0. Por otro lado usando la definiciéon (3.55) y combinando
las ecuaciones (3.59) se obtiene la siguiente ecuacion diferencial para r [28]:

Q (1+r)7?
3Hpcm't r

dr
dlna

+3r { - WA} = 0. (3.60)

Donde p..;; es la densidad critica del Universo para cualquier tiempo definida como
Perit = 3H2/87TG. La condicién para que r tenga un atractor distinto de cero en
a ~ oo esta dada por:

Q@ (1+r)?
=0 3.61
(WA * 3Hpc7‘it r z=—1 ( )
donde z = —1 es equivalente a a ~ oo (ver definicién (3.33)). Es en este sentido

que el problema de la coincidencia es aliviado por un modelo de interacciéon entre
el sector oscuro, sin embargo, para un modelo sin interaccién, esta condicion es
satisfecha solo si la funcion de estado asintoticamente toma el valor wy(z = —1) ~ 0,
es decir, la energia oscura se comporta como materia. Por otra parte distintos autores
consideraron la posibilidad de que la interaccién entre estas componentes solucione
la tension en el parametro de Hubble [30, 31, 32.

3.7.2 Principio Holografico

El principio holografico asegura que los grados de libertad no necesariamente se
encuentran distribuidos en regiones encerradas por volimenes, si no mas bien en
las superficies que encierran estos volamenes [20]. Este principio esta basado en la
entropia de agujeros negros [16, 17, 18, 19]. La estimacion de la energia del vacio
(en unidades naturales) de un campo escalar para una teoria cudntica de campos

efectiva con un corte en el ultravioleta dado por la masa de Planck M, es dada por
[14]:

Mp 47T £74
= k2 k2 2dk ~ 2 ~ 107 4, .62
PA /o 22y +m 62 0" GeV (3.62)

Este resultado posee una diferencia de 10'!® ordenes de magnitud de diferencia con
respecto a la densidad de energia producto de la constante cosmologica [14]. Para
mostrar una alternativa a este método se propone un corte en el infrarrojo producto
del limite de formacién de agujeros negros. La energia total de un sistema de tamano
L no puede exceder la masa de un agujero negro del mismo tamafio L?py < LM
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[22]. Luego el corte en el infrarrojo que satura la desigualdad, da lugar a una energia
oscura de origen hologréfico:
M2
pA X L—Qp. (3.63)

El comportamiento de esta densidad de energia esta caracterizado por la funcion de
estado, la cual para una interacciéon general entre el sector oscuro (ver seccion 3.7.1)
viene dada por:
1 d

PA Q

YAT T orndlna ' 3Hpy’

(3.64)

donde H(t) es la funcién de Hubble (ver seccion 3.3) y se ha ocupado el cambio de
variables dt = dIlna/H. A continuacion se veran distintos tipos de energia oscura
hologréfica a partir de distintas elecciones del corte en el infrarrojo.

3.7.3 Modelo tipo Ricci

Este tipo de energfa fue propuesto por primera vez por |3] v esta basado en el escalar
de Ricci R = —6(H + 2H?). El corte en el infrarrojo y su respectiva densidad de
energia vienen dados por:

1 3o -
2 _ ’ _ 2
L = s aE) pr= g (H +2H), (3.65)

donde « es un parametro que permite la igualdad en la ecuacion (3.63). La ecuacion
de Friedmann toma la siguiente forma:

Qy Q .
E?=22 a—f +a <—E+ 2E2> : (3.66)

a3
donde E = H/H, y los parametros € se definen de manera analoga a lo hecho por el
modelo ACDM (ver seccion 3.48). Resolviendo esta ecuacion diferencial se obtiene
como solucion:

QM QR « QM

E2:—+— —
a’d at 2—a ad

+ foa~2(2%), (3.67)

donde fj es una constante de integracion. Por simple inspeccién es posible identificar
a la densidad de energia oscura como:

PA a Oy —2(2-1
Perit,0 - 2—« CLS +f0(l ( 0)7 (368)
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donde periro es la densidad critica actual (ver seccion 3.48). La constante de inte-
gracion fy es encontrada a partir de la ecuacion de Friedmann evaluada en tiempos
actuales:

2
=1-0 — Q. )
fo R+2_a M (3.69)

Usando la definicion de la funcién de desaceleracion (ver seccion 3.3) y de la funciéon
de estado sin interaccion (3.64) se obtienen los siguientes valores:

oy 2 (3 1 fa2(>a)

—a a3 3
wy = —1+42 : (3.70)
5o oy g fq2(2-3)
P0,crit O ( wA) a  Qou _2(2_;)
= - — + 1+ — o 71
4 22 {ag - +3 (2—a e + foa . (3.711)

donde se ha despreciado la contribucién producto de la radiaciéon Qg ~ 107° en la
funcion de desaceleracion (la radiacion no afecta la dindmica actual del Universo).

3.7.4 Modelo tipo Ricci modificado

Este modelo fue propuesto en [4]. El corte en el infrarrojo viene dado por una
combinacién lineal de los términos H y H?. El corte en el infrarrojo y su respectiva
densidad de energia vienen dados por:

72 1 3

- - . _ 2 (ar 2
= G g (BH + o). (3.72)

donde a y [ son constantes. Luego la ecuacion de Friedmann puede ser expresada
como:

Qv | Qg 5
o L S Gy DR .
a’  at (Ho “ ’ (3.73)

resolviendo esta ecuacién diferencial se obtiene como solucién:
Q Q 38 — 2« Q

S Qr (36 M
a’ a* 200—38—-2) a?

203 — Q _o(l=a
+ (a—Qﬁil) a_f+f0a 2(55%), (3.74)

E? =

donde fy es una constante de integraciéon. Por simple inspeccion es posible identificar
a la densidad de energia oscura como:

PA 36—20( QM 25—04 QR 2<1_70)
- —_— B
Perit,0 (206 — 36 — 2) a3 t o — 2B -1 at + foa ) (375)
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la constante de integracion f; es encontrada a partir de la ecuacion de Friedmann
evaluada en tiempos actuales:

20 Qg

=1 : 3.76
Jo T a—38n—2  a—284—1 (3.76)

Este modelo coincide con el modelo tipo Ricci identificando los parametros 5 = «/2.
Usando la definicion de la funcion de desaceleracion (ver seccion (3.3)) y de la funcién
de estado sin interaccion (3.64) se obtienen los siguientes valores:

38—2a '\ Qum 3( 28—a \ Qg 2 (1— 21z«
1 <2a73572> o T (aﬂ,@ﬂ) pr (Ta> Joa ()

wy = = — . (37
(2§€§§i2> ks <a2—525i1) s foa?(5%)
Po,crit Qur ( WA) 36 — 2« Qs 2(1—7(1)
= - — {1+ B 3.78
! 2H? [a?’ U ((za—?,ﬁ—z e (3.78)

donde se ha despreciado la contribucién producto de la radiaciéon Qg ~ 107° en la
funcion de desaceleracion (la radiacion no afecta la dindmica actual del Universo).

3.7.5 Modelo tipo Ricci modificado con interaccién lineal en-
tre el sector oscuro

Una interaccion entre las componentes del sector oscuro (energia oscura y materia
oscura) de tal forma que la suma de sus respectivos tensores de energia momento
sean covariantemente conservado fue introducido en seccion 3.59. En este trabajo se
trataran 4 tipos de interaccion [63]:

Q1 = 3HTupcom,

Q2 = 3HIDpa,

Q3 = 3HTu(pcpum + pa),
Qs = 3HTapcpn +Topa),

donde T', v T, son constantes. Los modelos de interaccién entre materia oscura y
energia oscura |24, 25, 26, 27, 28| son basados en el hecho de que no existen ninguna
simetria conocida en la Naturaleza que prohiba un acoplamiento minimo entre estas
componentes. Definiendo la densidad de energia del sector oscuro pp = pcpar + pa
y usando la definicion de energia oscura tipo Ricci modificado (3.72) se cumple:

peom = pp — 3(BH + oH?). (3.83)

Realizando el cambio de variables dt = dx/3H e introduciendo la ecuacion de Fried-
mann H? ~ pg + pr + pp en la tltima expresion se obtiene:

pcoM = ———X+(1—a)pD+(2ﬁ—a)pR+ (%—a) PB- (3.84)
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Reemplazando esta expresion en la ecuacién de conservacion para la densidad de
materia oscura pcpyr (3.59) y considerando la interaccion @4 (esta interaccion es una
generalizacion de las otras interacciones) se obtiene la siguiente ecuacion diferencial
para la densidad del sector oscuro:

22 dpp
pDer1

d dx + bQﬂD + bng + b4pR 0 (385)

las constantes by, by, b3 y by estan definidas como:

b = Q(O‘B—;UJFFG—F,)H, (3.86)
2

b = (el =Tyt 1] =Tu—1), (3.87)

by — @% - 1) (T, —T}), (3.88)

by = g (5 - 2> (ra —Ty— %) . (3.89)

Al solucionar la ecuacién diferencial anterior se obtiene como solucion:

Q Qg
PD = CB—B -+ CR— Sty fma + f02a3é2, (390)

Perit,0

fo1 v fo2 son constantes de integracion obtenidas a partir de la solucién homogénea.
Las constantes cg, cg, {1y {3 se definen como:

bs

cCp = m, (391)
9b,4

= 92

T 12, — 9 — 16° (3.92)
b 1

6 = —51+§,/b§—4b2, (3.93)
b 1

Usando la solucion encontrada para pp, la ecuacion de Friedmann toma la siguiente
forma:

Qp Qr
H?*=H |(14cp)— 5T (1+ cR)— + fora3 + f02a352] , (3.95)

Para identificar la densidad de energia oscura se introduce la ecuacién de Friedmann
encontrada en la definicion de densidad de energia oscura holografica tipo Ricci
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Modificado (3.72) obteniendo:

3 0 Q
- (o

A partir de este resultado y de la definicion de densidad de energia del sector oscuro
es posible encontrar el valor funcional de la densidad de materia oscura:

3 0 0
ppC’Cfi]:J - [CB B <a - jﬁ) (1+ CB)} a—gB + [cr — (a —2B8)(1 + cg)] a—f
(1 B 36215 _ a) Fora®h + (1 B 35225 _ a) Foaa®?. (3.97)

Para encontrar los valores de las constantes de integracion fo; v foo primero se
obtiene la constante fpo al imponer las condiciones de tiempo actual en la ecuacion
de Friedmann. La constante fy; se obtiene al evaluar en tiempo actual la densidad
de materia oscura y reemplazar el valor encontrado para fo;. A continuacion se
muestran sus valores:

foo = {38tz +1)(cp +1) —2}Qp + {38(3ls + 4)(cr + 1) —2}Qr — 2Qcpn +2(1 — ) — 3
o 36(6 — £2)
foo = 1—=(1+¢p)Qp—(1+cr)r — for

La funcién de desaceleracion y la funcién de estado no seran mostrados de forma
explicita dada su compleja forma funcional. Sin embargo, es posible expresar el
valor de la funcion de estado con una interaccion genérica ()4 (esta interaccion es
una generalizacion del resto de interacciones):

1 dpA
— 14Ty — —
A Tl 3padlna’

(3.98)

donde r es la funcién de coincidencia. Por otro lado, evaluando esta expresién
asintoticamente en el factor de escala y reemplazando su valor en la condicion (3.61)
se obtiene la condicion necesaria para que el problema de la coincidencia sea aliviado:

1+ 2re 1 dpa
3pa(o0) dlna

@JW+F0< =0, (3.99)

Too a=00

donde pj (o) es la densidad de energia del vacio evaluada asintoticamente en el factor
de escala.
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Chapter 4

Metodologia: comparacion bayesiana
de modelos

Historicamente la conexion entre fisica y la estadistica bayesiana siempre ha sido
muy fuerte. En el dltimo tiempo los métodos bayesianos han sido implementados en
la cosmologia motivado por la gran cantidad de datos obtenidos en el altimo tiempo
[5]. A continuacion se introducen definiciones basicas de la teoria de probabilidades:
Sean x € A e y € B variables aleatorias pertenecientes al conjunto de variables
aleatorias A y B respectivamente. Se define el promedio del conjunto = como:

(x) = %Zx, (4.1)

€A

donde N es la cantidad total de variables aleatorias. La medida de qué tan dispersos
se encuentran las variables aleatorias x € A es dada por la desviacién estandar:

o=/ (x?) — ()2 (4.2)

De los axiomas de la probabilidad, se define la probabilidad condicional P(A|B)
como:
P(ANB)

PUAIB) = =5

(4.3)

Donde AN B es la interseccion de conjuntos. Por otro lado, se define la probabilidad
marginal de A como:
P(A) = P((AnB) U (AnBY)),
= P(ANB)+ P(An BY),
= P(A|B)P(B) + P(A|B°)P(BY), (4.4)

donde B¢ es el complemento de B (BN BY = @) y en la segunda linea se uso la
definicién de probabilidad condicional. Dada la propiedad ANB = BN A, se cumple
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P(AN B) = P(BNA), entonces:

P(A|B)P(B)
P(A)
P(A[B)P(B)

~ P(A|B)P(B) + P(A|BC)P(B°)’ (4.5)

P(BJA)

esta expresion es el teorema de Bayes [5]. Es posible generalizar este resultado
para el caso de que el conjunto de variables mutuamente exclusivos B; € B con
t =1, 2, ---, N, en este caso la probabilidad marginal se define como la suma
sobre todos los eventos mutuamente exclusivos.

4.1 Inferencia bayesiana

La principal motivacion para aplicar este formalismo es la estimacion de parametros
y la comparacion de modelos cosmologicos. La inferencia bayesiana ofrece una es-
trategia que permite resolver estas cuestiones. Considerando el teorema de Bayes es
posible expresar esta estrategia como sigue:

p(d|f)p(9)
donde 6 son los parametros fisicos del modelo que describe los datos d. La cantidad
p(0]d) representa la incerteza del modelo tomando en cuenta los datos d y es conocida
como distribucion a posteriori, la cantidad p(f) representa la informacion previa
conocida sobre el sistema (un conocimiento acerca de los parametros de la teoria),
esta cantidad es conocida como distribucion a prior, la cantidad p(d|M) es la forma
en que los datos son distribuidos y representa el cambio en la probabilidad de los
parametros fisicos cuando nuevos datos son adquiridos. Esta es llamada funcion de
verosimilitud £(0) = p(d|f) y el factor de normalizacion E(d) es la evidencia, la cual

es la probabilidad marginal sobre 6:
E(d) =) L(0)p(6). (4.7)
0

Esta cantidad puede ser omitida a la hora de querer saber el valor de la distribucién
a posteriori pero es clave para la comparaciéon de modelos como se muestra mas
adelante.

4.1.1 Limites de confidencia

Una vez obtenido la distribucion a posteriori de cada parametro es posible definir el
mejor ajuste como la media de la distribuciéon a posteriori. Un limite de confidencia
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(LC por sus siglas) se define como una region cerrada en el espacio de parametros
que contenga un porcentaje de la distribucién a posterioriori en torno a la media
(mejor ajuste). Los LC por lo tanto miden qué tan confiable es nuestra estimacion
(su incerteza) y relaciona ésta con la probabilidad acumulativa para la distribucion
a posteriori P(a < 6y) < b|d), donde a y b son dos nimeros. Es usual ocupar
la desviacion estandar o como unidad estandarizada (medida de incerteza) cuya
probabilidad acumulativa es:

100 x p(&M—a<0M<9M+0)N68%. (48)

Es posible generalizar esto para N unidades de o cuya probabilidad acumulativa es
p(0y — No < 0y < 0y + No). El valor de 6 como variable estandarizada se define
como:

Or — 0
7 = 4.9
2=t (49)
entonces su respectiva probabilidad acumulativa viene dada por:
100 x p(QJV[*Z0'<0]\,[<0M+ZO'). (410)

Los graficos de contornos (ver figura 5.10-5.15) representan los LC para el caso de
dos variables aleatorias. Estos contornos son definidos de tal forma que la regién
mas oscura encierra un 68% de los datos y por lo tanto corresponde a 1o. Cuando la
funcion verosimilitud es definida menos un medio veces la funcién minimos cuadrados
(ver siguiente seccion) los contornos son definidos como 2. — x? = const (para mas

detalles [64]).

4.1.2 Funcién chi-cuadrado y?

La forma funcional de la funcién de verosimilitud refleja la manera en que los datos
fueron obtenidos, por ejemplo para un problema de conteo es usual ocupar la distribu-
cion de Poisson como funcion de verosimilitud y asi muchos otros ejemplos. Cuando
se tiene una muestra de muchos datos, se aplica el teorema del limite central, el cual
asegura que en este limite, las distribuciones siempre se comportan como una dis-
tribucién normal. Es bajo este argumento que se elige una funcion de verosimilitud
como una distribucién normal:

L(0) = exp [—%f] : (4.11)

donde x? es la funcion chi-cuadrado, la cual es definida como:

X2 Z(fz - fi((9>>ci;1(f«] — 14(0), (4.12)

ij
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fi representa el valor observacional de alguna cantidad para el i-esimo dato, f;(0) su
prediccion teoricay Cj; 'son las componentes de la inversa de la matriz de covarianza,
cuyas componentes son definidas como:

Cij = (fify) — (f){f3) (4.13)

sus elementos diagonales corresponden al inverso cuadrado de la desviacion estandar
correspondiente a cada valor observado f;. Esta matriz mide que tan correlacionadas
se encuentran las varianzas entre dos datos [64].

4.2 Comparaciéon bayesiana de modelos

Un modelo puede ser pensando como un candidato a ser el que explica los datos
observados, entonces cuando se tiene un conjunto de modelos los cuales compiten
entre si, la comparacion bayesiana de modelos proporciona un formalismo para eval-
uar su relativa probabilidad a la luz de los datos e informacién a priori disponible.
Como es sabido, un modelo con muchos pardmetros siempre puede ajustarse bien a
algin set de datos, sin embargo, mayor cantidad de datos implica un modelo mas
complejo en el sentido de qué tantos pardmetros tenga la teoria y qué tan grande es
el espacio de parametros [5]. Esto esta inspirado en el principio de simpleza conocido
como navaja de Ockham, el cual asegura que la teorfa mas simple compatible con
la evidencia existente deberia ser preferido. Por lo tanto, la cantidad de parametros
libres y el rango de valores permitidos impuestos por el prior controlan la fuerza del
efecto de la navaja de Ockham en la comparacion bayesiana de modelos.

4.2.1 Evidencia bayesiana

La evaluacion del rendimiento de un modelo a la luz de los datos se basa en la
evidencia bayesiana (4.7). La evidencia es la funciéon verosimilitud promediada sobre
la distribucién a priori. Si consideramos que los modelos M; y Ms, son candidatos a
describir los datos observados, entonces para comparar estos modelos se usa la razén
entre sus correspondientes distribuciones a posteriori:

p(Mi|d) L(M,)

AL Ble(MQ), (4.14)

donde se ha considerado que ambos modelos poseen la misma distribucién a priori
y se ha definido el factor de bayes como:

(4.15)

y E1y Es son la evidencia para el modelo 1y 2 respectivamente. Cuando By > (<)0
representa un incremento (disminucion) del apoyo en favor del modelo 1 versus el
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modelo 2 a la luz de los datos disponibles. La escala de Jeffreys da una medicion em-
pirica para la interpretacion de la evidencia bayesiana en la comparacion de modelos.
En este trabajo se usa una version conservadora de la escala de Jeffreys definida en
la referencia [5] (ver tabla 4).

|In B;;| Interpretacion
de la evidencia

<1 Inconclusiva
1 Débil

2.5 Moderada
5 Fuerte

Tabla 4.1: La escala de Jeffreys constituye una medicion empirica para la inter-
pretacion de la evidencia en la comparacion de los modelos M; versus M;. La columna
izquierda indica qué limite para el logaritmo del factor de Bayes y la columna derecha
es la interpretacion de la evidencia segtn el limite correspondiente. Fuente: Extraido

de [5]

4.3 Implementacion

En general un modelo puede ser paramétrico como no paramétrico. Desde el punto
de vista fisico, los modelos trabajados son paramétricos y sus parametros contienen
informacion sobre el sistema. Para encontrar la distribucién a posteriori de cada
parametro se usa el teorema de Bayes y se marginaliza sobre todos los parametros
que no son de interés. Sea ¢ el parametro de interés y ¢ el resto de parametros,
entonces la distribucion a posteriori de ¢ vendra dada por:

plold) o / £(9,8)pl, 6)do, (4.16)

luego una vez obtenida esta cantidad, es posible realizar un grafico del posteriori para
encontrar los peak de la distribucion. Lamentablemente existen pocos casos de interés
para el cual el procedimiento descrito puede ser llevado a cabo mediante métodos
analiticos. Dada esta dificultad es que se emplean métodos numéricos para evaluar
la funcién de verosimilitud y graficar el posteriori. La solucién a este problema esta
dado por las Cadenas de Markov Monte Carlos (MCMC por sus siglas en ingles).
El proposito de los algoritmos de MCMC es construir una secuencia de puntos de
manera aleatoria en el espacio de parametros, cuya densidad sea proporcional a la
distribucion a posteriori [5]. En este sentido se utilizo el algoritmo de Monte Carlo
nested sampling (NS) [65] el cual es conocido por su eficiencia en la computacion
de la evidencia ya que estd disenado para estimar directamente la evidencia y la
distribucién a posteriori.
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4.4 Cosmologia observacional

En Cosmologia los datos experimentales juegan un rol clave a la hora de poner a
prueba los distintos modelos cosmologicos. En la actualidad se cuenta con una gran
cantidad de datos observacionales que juegan roles tanto en las épocas mas tempranas
del Universo como en épocas mas actuales. En este capitulo se introducen los datos
de SNe Ia de la compilacion Pantheon [42]|, mediciones de la razéon de expansion de
Cronometros Cosmicos (CC por sus siglas) [43], medidas de anisotropicas de BAO
BOSS-DR12 [44] v La [45] asi como medidas isotropicas 6dFGS [46], MGS [47],
eBOSS [48] y de la estimacion de la escala del horizonte sonido en la superficie de
altimo scattering reportado por Planck 2018 [1].

4.4.1 La expansion acelerada del universo

Para poder determinar distancia a partir de la luminosidad aparente ¢, es necesario
conocer la luminosidad absoluta L de la fuente. Fuentes con igual luminosidad abso-
luta son denominadas como standard candles. Las Supernovas tipo Ia (o bien SNe Ia)
son un tipo de standard candle. Este tipo de objeto se cree que ocurren cuando una
enana blanca en un sistema binario, acreta suficiente materia de su companero de
tal forma que ésta alcanza un limite cercano al limite de Chandrasekhar, la maxima
masa posible que puede soportar la presion de degeneracion electronica, cuando esto
sucede la enana blanca se vuelve inestable y el aumento en temperatura y densidad
permite la conversion de carbono y oxigeno en *°Ni, desencadenando una explosion
termo-nuclear que puede ser vista desde cientos de megaparsecs. La explosion de
la enana blanca tiene siempre una masa cercana al limite de Chandrasekhar, de tal
forma que a partir de una relaciéon masa luminosidad, es posible determinar que la
luminosidad de estos objetos varia muy poco, lo cual la hace un standard candle
ideal [52]. Las SNe Ia son objetos importantes dado que a partir de su luminosi-
dad aparente y absoluta fue descubierto que el universo se encuentra en una fase
de expansion acelerada [10, 11|. La ultima compilacion de mediciones de SNe Ia
es la llamada compilacion Pantheon la cual contiene un conjunto de 1048 SNe Ia
[42] confirmadas espetroscopicamente para 0.01 < z < 2.3, compuesto por una com-
binacion del subconjunto de 279 PSI [66] SN Ta 0.03 < z < 0.68, con adecuadas
estimaciones de la distancia de SN Ia de SDSS [67] en el intervalo 0.05 < z < 0.4,
ademéas de SNLS (68, 69, 70| hasta el redshift z < 1, varias muestras con bajo redshift
z < 0.1 y algunas de alto redshift dadas por Hubble Space Telescope |71| con redshift
0.216 < z < 1.755. La compilacion Pantheon entrega la magnitud aparente mp(2),
su correspondiente redshift y su respectiva matriz de covarianza C,,,. Entonces la
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funcion y? correspondiente a estos datos viene dada por:

2 _ —1
Xpantheon = § [IU%ObS - ,Ui,teo]cij’mB [Mj70b3 - ,Uj,teo]

[

= Z[mi,B — tieo + Mpoi]Cy; 1 plmy B — tjteo + Mpd;],  (4.17)

ij

donde 0; = {1,1,--- 1}, fiobs, Miteo corresponden a las componentes del modulo
distancia observacional y teodrico respectivamente y Mp es la magnitud absoluta.

4.4.2 Cronémetros cosmicos

Los 24 datos de cronémetros cosmicos utilizados se obtuvieron a través del differential
age method. Los datos utilizados se muestran en la tabla 3 de la referencia [11].
Como se sugiere en la referencia [72] se considera la edad relativa de galaxias que
evolucionan pasivamente, con respecto al redshift. FEste es el tinico método que
entrega mediciones directas e independientes del modelo cosmologico [73]. De la
relacion (3.34), si uno considera dos galaxias con una diferencia finita de tiempo At
y por ende una diferencia finita en el redshift Az es posible estimar el valor de la
funcion de Hubble H(z). En [73] los autores argumentan que los datos de la historia
de la expansion del universo podrian no ser regulares fuera del rango 0.1 < z < 1.2.
Del mismo modo, los autores de la referencia [74] también han demostrado que fuera
de este rango, el modelo de sintesis de poblacion estelar adoptado para derivar las
edades de las galaxias se vuelve relevante, por lo cual solo usamos datos del redshift
en el rango 0.1 < z < 1.2. Si H(z) es la funcién de Hubble dado por el modelo
cosmologico y Hys es el valor medido mediante este método, se tiene que la funciéon
X% para estos datos viene dada por:

&=y (Hobs(Zk) - H(Zk-)>2, (4.18)

2k

donde oy, es la incerteza para cada dato en z;. En la siguiente tabla se muestra los
datos ocupados:
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z H |km/s/Mpc| Ref. z H |km/s/Mpc| Ref.
0.07 60+19.6  [73] | 0.4004 77 =102  [43]
0.09 69 + 12 [76] || 0.4247 87.1£11.2 [43]
0.12 68.6 = 26.2 [75] || 0.4497 92.8 =12.9 [43]
0.17 83+ 8 [76] || 0.4783  80.9+£12.9  [43]
0.179 H+t4 [74] 0.48 97 £ 62 |77
0.199 75+ 4 [74] | 0593  104+13 |74
020 7294206  [75] | 0.68 92 + 8 [74]
0.27 7T+ 14 [76] || 0.781 105+12 |74
028 8884366  [75] | 0.875 125417 [74]
0.352 83 + 14 [74] | 0.88 90 + 40 [77]
0.3802 83 £13.5 [43] 0.9 117 £ 23 [76]
0.4 95 + 17 [76] | 1.037  154+20 |75

Tabla 4.2: Datos obtenidos a partir del método de cronémetros coésmicos. Fuente:
a1

4.4.3 Anisotropia en la radiacién de fondo

Al momento en el que la materia se desacopla de la radiacion, los fotones viajan
libremente hasta nuestros detectores. Estos fotones son lo que hoy se denominan
radiacion del fondo de micro ondas CMB. La trayectoria de estos fotones libres
son desviadas por gradientes de los potenciales gravitacionales asociados a las in-
homogeneidades del universo (perturbaciones cosmologicas). Esta perturbaciones se
propagan en forma de ondas de sonido y pueden ser observadas en las inhomogenei-
dades en el CMB. A partir de estas inhomogeneidades es que se estima el angulo
que subtiende las perturbaciones (su tamano en escala). La escala del horizonte de
sonido en el redshift de la época de desacople z, = 1089.80 [1], viene dado por:

_ dS(Z*)
dpr(z)

El tamano fisico del objeto es dado por la distancia del horizonte de sonido evaluado

en este redshift. El valor tedrico para la escala angular del horizonte de sonido en z,

reportado por el satelite Planck 2018 es 1000, = 1.04119 + 0.00029 [1]. Entonces si
0(z.) es el valor tedrico, la funcion x2,,5 para este dato viene dado por:

1.04119 — 1000(z,) \ >
0.00029 '

0, (4.19)

X2CMB (4-20)

4.4.4 Oscilaciones acusticas de los bariones

Debido a la ionizaciéon del medio y las sobredensidades de materia, es que se producen
ondas de sonido que se propagan por el medio [57]. Estas ondas se congelan al
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momento en el cual la materia se desacopla de la radiacion. Hoy en dia pueden ser
observados los vestigios de estas ondas de sonido en los mapas de distribuciéon de
las galaxias, a través de los datos de las oscilaciones actusticas de los bariones o bien
BAO por sus siglas en inglés. Las mediciones isotropicas de la senal BAO se dan en
términos de la relacién adimensional:

_ dv(2)
dS(ZdY

donde dy es la escala transversal de dilatacion (3.47), dg es la distancia del horizonte
de sonido (3.46) y z4 es el redshift en la época drag. En esta época (posterior al
desacople entre materia y radiacion) los bariones son afectados por una fuerza de
arrastre producido por el medio. Se utilizan las medidas isotropicas de BAO de
6dFGS [46], MGS [47] y eBOSS [48] como se muestra en la siguiente tabla:

d.(2) (4.21)

Catalogo z d,
6dFGS | 0.106 | 2.98
MGS 0.15 | 4.47
eBOSS | 1.52 | 26.1

Tabla 4.3: Mediciones isotrépicas de la senal BAO. Fuente: Elaboracion propia.

Para mediciones anisotropicas de la senal BAO se considera BOSS DR12 [14] y Ly«
forest, [45] las cuales se definen en términos de las cantidades:

da(z)  rE(2)
ds<2d> , ds(zd)’

(4.22)

donde rg = H~! es el radio de Hubble. En la siguiente tabla se muestra los datos
correspondientes:

Catalogo zZ Medida
BOSS-DR12 | 0.38 | d4(0.38)/ry(zq) = 7.42
BOSS-DR12 | 0.38 | 77(0.38) /ry(24) = 24.97
BOSS-DR12 | 0.51 | du(0.51)/r(z4) = 8.85
BOSS-DR12 | 0.51 | r(0.51) /r,(24) = 22.31
BOSS-DR12 | 0.61 | du(0.61)/r,(z4) = 9.69
BOSS-DR13 | 0.61 | 74(0.61)/ry(24) = 20.49

Ly« 2.4 | da(2.4)/rs(zq) = 10.76
Ly« 2.4 | rp(2.4)/rs(zq) = 8.94

Tabla 4.4: Mediciones anisotropicas de la senal BAO
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La correspondiente matriz de covarianza de estos datos es obtenida en [78] para estos
datos. La matriz viene dada por:

0.015 —0.0358 0.0071  —0.01  0.0032 —0.0036 0 0.
—0.0357 0.5304 —0.0160 0.1766 —0.0083 0.0616 0 0.
0.0071  —0.016 0.0182 —0.0323 0.0097 —0.0131 0. 0.
C | —0.0100 01766 —0.0323 0.3267 —0.0167  0.145 0. 0.
ANISO = 1 0.0032 —0.0083 0.0097 —0.0167 0.0243 —0.0352 0 0.
—0.0036  0.0616 —0.0131  0.145 —0.0352  0.2684 0. 0.
0. 0. 0. 0. 0. 0. 0.1358  —0.0296
0. 0. 0. 0. 0. 0. —0.0296  0.0492

De esta matriz se puede notar que las mediciones de BOSS-DR12 y Lya no se
encuentran correlacionadas. Entonces la funcién x%,, para los datos de la senal
BAO son la suma de su correspondiente funcion x7g, para la senal isotropica y la
funcion x% 5o para la sefial anisotropica:

2 . (di)obs — d=(2x) ? 1
XBAO = E o + E 0i(Canrso)isVss (4.23)
g

k

(d,)ops ¥ d, son los valores medidos y teoricos respectivamente, v; es un vector cuyas
componentes son:

U'_{dA(O.SS) r(0.38) da(0.51) ru(0.51) da(0.61) ry(0.61) da(2.4) rH(2.4)(}124)
" ds(za)  ds(zp) T ds(za) T ds(za) T ds(za) T ds(za) T ds(za) T ds(za) [

4.5 Procedimiento

Con el fin de encontrar el mejor ajuste se realizan las siguientes parametrizaciones:
El parametro de Hubble en tiempos actuales puede ser parametrizado como:

100~ km
0= "1

Mpcs (4.25)
donde h es un parametro que toma valores h € [0,1]. Por otro lado en todos los
modelos cosmologicos estudiados existen ciertos factores en comtn tales como la
densidad de materia bariénica y la densidad de radiacion. Es importante no alterar
estas cantidades debido a que ello conlleva cambiar la fisica de las épocas tempranas
del Universo, donde la fenomenologia es bien conocida. El pardmetro cosmologico
Qg puede ser expresado en términos de h como [52]:

Qp = 2 — 499 % 10752 (4.26)

Po0,crit

donde se ha ocupado 7', = 2.736 + 0.017 [55] y la cantidad de especies de neutrinos
segin la evidencia existente es N,, = 3.046 [79]. Por otro lado, a partir de las
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mediciones encontradas por Planck 2018 [1]| se tiene que el parametro cosmologico
Q) puede ser expresado en términos de h como:

Op = 28— 0.02239302, (4.27)
Po0,crit

estas dos cantidades estaran determinadas por el valor de la constante de Hubble
Hy o bien por el parametro h. Es usual eliminar la dependencia del parametro
cosmologico 2, al evaluar la ecuacion de Friedmann en tiempos actuales:

Qp=1-—Qp—Qp — Qopur (4.28)

En la siguiente tabla se muestran los parametros usados para cada modelo cos-
mologico estudiado usando las consideraciones recién mostradas:

Modelo Pardmetros Namero de parametros | Ecuacion
ACDM h,Qcpy, Mp 3 (3.48)
HRDE h,Qcpu, o, Mp 4 (3.67)
MHRDE h, QCD]w,Oé,ﬁ,MB 5 (374)
Q:MHRDE | h, Qcpar, o, 8,10, Mp 6 (3.95)
Q2MHRDE | h, Qcpur, o, B, 1%, Mp 6 (3.95)
QgMHRDE h,QCD]\/],Oz,ﬂ,Fa S FbaMB 6 (395)
Q:MHRDE | h, Qepu, a, 8,0, Ty, Mp 7 (3.95)

Tabla 4.5: Modelos cosmologicos estudiados y su dependencia paramétrica. Fuente:
Elaboracion propia

Para realizar el analisis mencionado en la secciéon 4.1 se eligen las siguientes distribu-
ciones a priori para los distintos parametros cosmologicos:

Parametro | Distribuciéon a Priori Referencia
h Gaussiano: (0.7403, 0.0142) [2]
Qepum Uniforme: (0,1) -
a Uniforme: (0,1) [35, 36, 38, 39, 40|
I6; Uniforme: (0,1) [35, 36, 38, 39, 40|
Ly Uniforme: (-1,1) [35, 39, 41]
Iy Uniforme: (-1,1) [35, 39, 41]
Mp Uniforme: (-20,-18) [42]

Tabla 4.6: Distribucion a priori para los pardmetros de los modelos estudiados.
Para una distribucion Gaussiana como prior (i, 0?), donde p es el promedio y o
la desviacion estandar, para la distribucion Uniforme como prior (a,b) representa
a < x < b. Fuente: Elaboracién propia
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La construccion de la distribucion a posteriori y el calculo de la evidencia fue llevado
a cabo con el paquete de python pymultinest [80]. Se requirié una tolerancia de 0.03
como criterio de convergencia con un set de 1000 puntos para mejorar la precision en
la estimacion de la evidencia. El mejor ajuste para los parametros cosmologicos se
define como el promedio de su respectivas distribuciones a posteriori y su respectiva
incerteza sera definida con LC de 1o (68 %). El calculo de los limites de confidencia, el
grafico de la distribucién a posteriori y los graficos de contorno fueron llevados a cabo
con el paquete de python getdist [81]. Para el analisis del ajuste de parametros y la
comparacion con respecto al modelo ACDM se ocuparan las siguientes combinaciones
de datos:

Nombre X
CC Xeo
Pantheon X?yantheon
SET1 Xeas T Xpao
SET?2 Xfmntheon + Xeo T Xems + XBao

Tabla 4.7: Distintas combinaciones de los set de datos ocupados para el ajuste de
parametros y comparacion de modelos. Fuente: Elaboraciéon propia

Esta eleccion se escoge por la siguiente razén: los sets de datos Pantheon y CC
ofrecen una descripcion actual del Universo z < 2 mientras que el sets de datos
SET1 describen procesos provenientes de la época de desacople entre radiacion y
materia. Los sets de datos CC y Pantheon se han escogido por separado dado
que estos poseen una cantidad de datos suficiente (al menos) para poder realizar
el ajuste de parametros. Para el set de datos SET1 se han elegido en conjunto los
experimentos de CMB y BAO debido a que para el experimento de CMB existe
solo 1 dato observacional y éste por si solo no es suficiente para realizar un buen
ajuste de pardmetros. Finalmente el dltimo sets de datos SET2 se juntan todos
los datos ocupados en este trabajo. Por medio de la comparacién bayesiana se
compararan los modelos holograficos basados en el escalar de Ricci con respecto al
modelo ACDM. Si Excpa v Ej, son la evidencia para el modelo ACDM y la evidencia
para algtin modelo holografico respectivamente. Ocupando la escala de Jeffreys como
interpretacion empirica de la evidencia, el valor de In E;/ Excpys > 1 indica evidencia
a favor del modelo holografico en cuestion en comparacién al modelo ACDM, el valor
In E;/Excpm < —1 indica evidencia en contra del modelo holografico en cuestion en
comparacion al modelo ACDM, mientras que un valor —1 < InFE;/Excpy < 1,
indica que no existe suficiente evidencia para realizar una conclusién acerca de la
comparacion de modelos en relaciéon a los datos empleados.
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Chapter 5

Resultados

En este trabajo se realiz6 la comparaciéon bayesiana para los modelos holograficos
presentados en la tabla 4.5 con respecto al modelo ACDM usando la escala de Jeffreys
(ver tabla 4.1). En este estudio se usaron las distribuciones a priori mostradas en la
tabla 4.6 y se ocuparon distintas combinaciones de datos para el anélisis (ver tabla
4.7). En la tabla 5.1 se muestran los resultados del mejor ajuste de los parametros
cosmoldgicos y su respectiva incerteza, en la tabla 5.2 se muestra el valor numérico
de la evidencia, su comparacion con el modelo ACDM y su respectiva interpretacion
en términos de la escala de Jeffreys. En la tabla 5.3 se muestra la discrepancia entre
los resultados de la estimacion del pardmetro h para los distintos modelos estudi-
ados con respecto al parametro hp;.ss encontrado por Riess et al. En la tabla 5.4
se muestra el mejor ajuste de la magnitud absoluta y su discrepancia con respecto
al mejor ajuste del modelo ACDM. En la grafica 5.3 se muestra la evolucion de la
funcion de desaceleracion g, la funcion de estado wy y la funcion de coincidencia (ver
seccion 3.3) para los modelos estudiados. En las figuras 5.10, 5.11, 5.12, 5.13, 5.14,
5.15 se muestran los graficos de contorno, cuya regiones encerradas corresponden a
lo (~68%) y 20 (~95%), correspondientemente.

En la tabla 5.1 el mejor ajuste del parametro h para los datos CC y Pantheon,
muestran una leve discrepancia, en el sentido de que sus respectivas incertezas lo
contienen al mejor ajuste de los modelos. Mientras que para los datos SET1 y
SET2, esa discrepancia es mayor. Se puede notar que lara los datos SET1 y SET2
la incerteza en la estimacion es menor en comparacion a los datos CC y Pantheon.
Para los datos SET1 y SET2, los mejores ajustes del parametro o y 3 para el mod-
elo MHRDE (a = 1,5 =~ 0.5) y el modelo HRDE a ~ 1 permiten identificar los
cortes en el infrarrojo de ambos modelos (ver seccion 3.7.4). Para los datos SET1,
el parametro de interaccion del modelo Q1 MHRDE resulta pequeno. Esto significa
que este modelo es muy parecido al modelo MHRDE. Para los datos SET1 y SET2
(ver tabla 4.7) se observa una discrepancia mas significativa entre el mejor ajuste
del parametro h con respecto al pardmetro hpg;.ss, este resultado es resumido en la
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tabla 5.3. Para los datos SET1 y SET2, el modelo ACDM muestra una discrepancia
para el parametro h de 3.20 (~ 99.86%) y 3.50 (~ 99.96%) respectivamente, lo cual
muestra una tension entre estos set de datos en relaciéon al modelo encontrado por
Riess et al. Si bien los modelos holograficos tienen una menor discrepancia < lo
en relacion al modelo encontrado por Riess et al. esto no constituye un indicativo
suficiente para argumentar que estos modelos alivian la tensién en el parametro de
Hubble para estos datos. Esto es debido a que se requiere un analisis mas profundo
para poder determinar si realmente estos modelos alivian la tension. Los resultados
de la comparacion bayesiana de modelos (tabla 5.2) para los datos CC muestra una
débil evidencia a favor para los modelos MHRDE, QoMHRDE y QsMHRDE e incon-
clusiva para el resto de modelos. Por lo tanto estos datos mostrarian preferencia por
modelos que van mas alla del modelo cosmologico estandar. Sin embargo esta ten-
dencia cambia para el resto de sets de datos. En el caso de la compilacién Pantheon,
se observa evidencia débil en contra de los modelos holograficos HRDE, Q1 MHRDE,
@2MHRDE y Q,MHRDE. Para los datos SET1, el modelo QsMHRDE muestra una
fuerte evidencia en contra mientras que los modelos Q1 MHRDE y Q4 MHRDE mues-
tra una evidencia moderada en contra. Cuando se consideran todos los datos SET2,
es posible notar conclusiones mas definitivas en comparaciéon al anélisis hecho por
los datos en separado. Para los datos se observa una fuerte y moderada evidencia en
contra de los modelos holograficos. Por otra parte, del mejor ajuste del parametro
Mp (ver tabla 5.4) muestran una discrepancia con respecto al modelo ACDM. Esta
discrepancia es pequena para los datos de Pantheon < 1o, sin embargo, para los
datos SET2 esta discrepancia aumenta significativamente a excepcion del modelo
HRDE. De los graficos de contornos figura 5.10, 5.11, 5.12, 5.13, 5.14, 5.15 es posible
observar que el parametro Mp se encuentra correlacionado con el pardmetro h. Por
lo tanto las discrepancias en el pardmetro h "pueden” influir en las discrepancias en
la magnitud absoluta Mpg. De la grafica 5.1 se observa que la evolucion de la densidad
de materia oscura pcpys para el modelo Q;MHRDE posee valores mayores a la densi-
dad de energia critica p..;; (ver seccion 3.48) la cual es compensada por una densidad
de energia oscura negativa (ver grafica 5.2). Dado que la energia oscura esta vin-
culada a una caracteristica geométrica que depende del escalar de Ricci modificado,
existe la posibilidad de que ésta pueda tener valores negativos. Para los modelos
holograficos HRDE, MHRDE, Q;MHRDE, QoMHRDE y Q3sMHRDE la densidad de
materia oscura posee una forma similar a la densidad de materia oscura del modelo
ACDM. Sin embargo posee las siguiente peculiaridades: los modelos QoMHRDE y
Q:MHRDE poseen una densidad de materia oscura que siempre es mayor a la den-
sidad de materia oscura del modelo ACDM, las cuales no van a cero para el redshift
z = —1 y esto es un indicio de que la funcién de coincidencia en este limite cumple
Teo 7 0 como se verd mas adelante. Por otra parte la densidad de materia oscura
para estos modelos muestra una contribuciéon de energia a la correspondiente época
dominada por la radiacion. Por otro lado los modelos HRDE, MHRDE, ();MHRDE
y QsMHRDE poseen una densidad de materia oscura que siempre es menor a la
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densidad de materia oscura para el modelo ACDM y estos encuentran el valor nulo
en los limites z = —1 y z ~ oco. Para la evolucion de la densidad de energia oscura
para los distintos modelos estudiados (ver figura 5.2) se observa que en el caso del
modelo QoMHRDE, la densidad de energia oscura posee valores negativos y argu-
mentos similares a lo hecho por la densidad de energia oscura del modelo Q;MHRDE
pueden ser ocupados. Sin embargo, a diferencia del modelo Q,MHRDE, la densidad
de materia oscura del modelo ()5 no excede la densidad de energfa critica como com-
pensacion a los valores negativos de la densidad de energia oscura. Para el resto de
modelos, la densidad de energia oscura es definida positivamente y siempre es mayor
o igual a la densidad de energia oscura del modelo ACDM. Del gréfico de la funcién
de desaceleracion (ver gréafico 5.3) se observa que los modelos HRDE y MHRDE
poseen una funcién de desaceleracion similar al modelo ACDM, en este escenario
el Universo entra a una fase de expansion acelerada aproximadamente en el mismo
redshift z ~ 0.55. Sin embargo, la funcién de desaceleracion del resto de modelos
muestra un comportamiento diferente al modelo ACDM. En el caso de los modelos
@Q:MHRDE, Q:MHRDE y QsMHRDE la funcion de desaceleraciéon se comporta de
manera similar, prediciendo una aceleraciéon en el futuro z = —1 mas rapida que en
el caso del modelo ACDM ¢(z = —1) < —1 , mientras que el modelo Q;MHRDE
posee una funciéon desaceleraciéon que difiere del resto de los modelos y acelera mas
rapidamente que estos en el futuro. Del grafico para la funcion de estado (ver grafica
5.3), se observa los modelos holograficos HRDE y MHRDE poseen una funcion de
estado similar (esto debido al ya mencionado constraint o = 2/ para el mejor ajuste
de MHRDE). Para el modelo QoaMHRDE (QsMHRDE), la funciéon de estado crece
(decrece) indefinidamente. Esto se debe a que en ambos modelos, la densidad de
energia oscura pasa por el valor cero en su evolucion (ver grafica 5.2) y de la defini-
cion de funcion de estado (3.64) se puede observar que esta depende de términos
que van como ~ 1/p,. Para la grafica de la funcion de coincidencia (ver grafica 5.3)
de los modelos holograficos, se observa que los modelos que poseen una densidad de
energia oscura negativa QoMHRDE y QQ;MHRDE;, la funciéon de coincidencia en el
futuro es del orden de ro, ~ O(1071), mientras que en los modelos HRDE, MHRDE y
Q:MHRDE la funcién de coincidencia es del orden de ro, ~ O(1077), estos resultados
son resumidos a continuacién :

Teo ~ 1077 (Modelo HRDE), (5.1)
7o ~ 1077 (Modelo MHRDE), (5.2)
T ~ 1077 (Modelo @Q;MHRDE), (5.3)
Tso = 0.479 (Modelo QuMHRDE), (5.4)
T = 0.169 (Modelo QuMHRDE), (5.5)

De la grafica de la funcion de coincidencia del modelo Q4 MHRDE se observa una dis-
continuidad en sus valores, esto es debido a que la densidad de energia oscura cambia
de signo en ese intervalo y por lo tanto pasa por el valor cero r = popy/pa ~ 0.
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La funcién de coincidencia para el modelo QsMHRDE posee un valor mas pequeno
que < O(1077). Por tltimo, en las graficas 5.5-5.9 se muestra el comportamiento
de los modelos holograficos considerando todos sus componentes (materia barionica,
radiacion, materia oscura y energia oscura). Los modelos HRDE y MHRDE se com-
portan de manera similar por el ya mencionado constraint o = 2, en estos modelos
se puede observar que la densidad de energia oscura contribuye una cantidad de en-
ergia mayor a los bariones en la época dominada por la materia y decae en la época
dominada por la radiacién. Para el modelo Q;MHRDE | se observa que el Universo
pasa de una época dominada por energia oscura a una dominada por radiaciéon sin
pasar por una época dominada por materia bariénica y materia oscura y la energia
oscura energia esta presente en la época dominada por la radiacion. Para el modelo
Q>2MHRDE, la densidad de energia oscura posee valores negativos en la época dom-
inada por la materia y como consecuencia de la interaccion entre el sector oscuro,
la materia oscura alcanza el valor de la densidad critica pcpar ~ perit, POr lo que en
este periodo se cumple el constraint pg + pr + pa ~ 0. Posteriormente en la época
dominada por la radiacion, la densidad de energia producto de la radiacion excede
la densidad critica. Para el modelo QsMHRDE, la evolucion de sus componentes se
comporta de manera similar a los modelos HRDE y MHRDE, esto es debido a la
similitud en sus mejores ajuste y los pequenos valores para los parametros de inter-
accion I', ~ I'y ~ 0. Finalmente el modelo Q;MHRDE muestra que la densidad de
materia oscura excede la densidad de energia critica y en forma de compensacion la
densidad de energia oscura toma valores negativos. Para este modelo, el Universo
pasa de estar dominado por energia oscura a materia oscura, no se observa una época
dominada por la radiacién.
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Modelo ‘ h QCDM ‘ (07 ‘ 6 Fa Fb
Cronometros Cosmicos
+0.026 +0.088 _ _ _ _
DM 0.7311+5-02¢ 0.18510-0%8
HRDE 0.739+0.027 0.247911 0.687929 - - -
+0.026 +0.31 +0..49 +0.32
MHRDE 0.73970 528 0.5170 5% 0.4077 .k 0.681532 - -
Q1MHRDE | 0.740£0.026 0.4170-33 0.5070-9% 0.6970:33 0.187078 -
@2MHRDE 0.73970-9%8 0.510-33 0.3915-4¢ 0.701931 - 0.097087
@sMHRDE 0.73910-928 0.4919:3 0.391947 0.70+9-31 - 0.12+9:8¢
+0.42 +0.45 +0.32 +0.73 +0.83
Q4sMHRDE | 0.739 4+ 0.026 0.4279-32 0.4579°55 0.6970:%2 0.0970-75 0.1570:55
Compilacion Pantheon
ACDM 0.74140.025 0.25879:04 - - - -
HRDE 0.74115-02 0.231+9-978 0.8970-12 - - -
+0.024 +0.36 +0.27 +0.26
MHRDE 0.74119-022 0.4615:39 0.7519:27 0.75+5:28 - -
+0.40 +0.37 +0.32 +0.40
Q1MHRDE | o0.7414+0.024 0.577039 0.647037 0.697932 -0.17+9-49 -
Q2MHRDE | 0.739+3:928 0777022 0.437015 0.867915 - 0.447959
QsMHRDE | 0.740%9:024 0.5870-39 0.6379-37 0.8119-21 0.1710-82 0.1710-82
Q:MHRDE | o0.741+392 0.61+0.38 0.6119-3% 0.7270-2% -0.2279-50 0.1619-52
SET1
+0.0092 +0.010
ACDM 0.694979:0092 | 093910010 - - - -
HRDE 0.72119-020 0.173+0.010 | 0.8665-952 - - -
MHRDE 0.734+0.026 0.16070:912 | 0.96270:94L | 0.432%0:936 - -
+0.089 +0.036 +0.33 +0.027
@1 MHRDE | 0.742+0.020 0.17879-989 | 096679935 | 0.50%9:33 | 0.00473:927 -
+0.024 +0.0092 +0.13 +0.035 +0.021
Q2MHRDE | 0.733+3-924 0.296370 5055 | 0.08070 55 | 0.96770 522 - 0.09619:921
+0.023 +0.050 +0.055 +0.22 +0.083 +0.083
QsMHRDE | o0.741+3:92 0.371709%9 | 0.948709%% | 0737022 | -0.163705%5 | -0.16375953
Q:MHRDE | 0.73573912 0.93270-971 0.4710-24 0.8670-1% | .0.40370-9%% | 0.8370-11
SET 2
ACDM 0.690+0.01 0.245+0.013 - - - -
+0.011 +0.0090 +0.042
HRDE 0.70370518 | 0.172375:0%99 | 0.95370042 - - -
MHRDE 0.72315-019 0.162+0.011 | 0.97379:028 | 0.445%0-027 - -
+0.013 +0.0091 +0.050 0.053 0.013
Q:MHRDE | o0.725+9:013 0.147870:9091 | 0.94173:959 | 0.34570:5%% | -0.022+5-013 -
+0.018 +0.063 +0.095 +0.21 0.17
Q2MHRDE | 0.722%9:918 0.35575-95 0.90779-95 0.67792} - -0.1615-17
+0.019 +0.028 +0.032 +0.15 +0.015 +0.015
QsMHRDE | 0.724%5:19 0.16670925 | 0.96970932 | 0457015 | 0.00070015 | 0.00175:018
+0.017 +0.14 +0.24 +0.16 +0.16 0.25
Q4MHRDE | o0.723%5:9% 0.867012 0.467025 0.847019 0.357916 -0.73+9:28

Tabla 5.1: Mejor ajuste para las distintas combinaciones de los set de datos mostra-
dos en la seccion 4.4. El mejor ajuste es definido promediando con respecto a la
distribucién a posteriori.
(68%). Los datos SET1 y SET2 estan definidos en tabla 4.7. Fuente: Elaboracion

propia.
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Modelo \ InE \ In E/Excpm \ Interpretacion
Cronometros Cosmicos
ACDM -7.796+0.046 - -
HRDE -7.44240.053 0.354+0.099 Inconclusivo
MHRDE -6.558+0.045 1.23840.091 Débil a favor
(Q1MHRDE | -7.19740.051 0.59940.097 Inconclusivo
Q2MHRDE | -6.541+0.045 1.25540.091 Débil a favor
@QsMHRDE | -6.48140.044 1.31540.090 Débil a favor
Q:MHRDE | -7.14440.051 0.652+0.097 Inconclusivo
Compilacion Pantheon
ACDM -521.74940.085 - -
HRDE -523.31340.100 | -1.563+0.185 Débil en contra
MHRDE -522.71240.088 | -0.96240.173 Inconclusivo
(Q1MHRDE | -523.205+0.090 | -1.45640.175 Débil en contra
Q2:MHRDE | -523.47440.089 | -1.725 +0.174 Débil en contra
@sMHRDE | -522.427+0.086 | -0.677+0.173 Inconclusivo
Qs:MHRDE | -523.006+0.088 1.25+0.173 Débil en contra
SET1
ACDM -21.344+0.110 - -
HRDE -21.1424-0.100 -0.202 £0.210 Inconclusivo
MHRDE -20.96940.110 0.37540.22 Inconclusivo
@Q:MHRDE | -25.124+0.124 | -3.779+0.234 | Moderado en contra
(QoMHRDE | -34.41840.121 | -13.073+0.231 Fuerte en contra
@sMHRDE | -22.060+0.118 -0.716+0.228 Inconclusivo
Q:MHRDE | -24.318+0.127 | -2.974+0.237 | Moderado en contra
SET?2
ACDM -542.037+0.124 - -
HRDE -547.09940.135 | -5.06240.259 Fuerte en contra
MHRDE -546.4284+0.134 | -4.3904+0.258 | Moderado en contra
@Q:MHRDE | -553.016+0.152 | -10.979+0.276 Fuerte en contra
QQ>MHRDE | -546.9834+0.136 | -4.956+0.260 | Moderado en contra
(QsMHRDE | -550.519+0.146 | -8.48240.270 Fuerte en contra
Qs MHRDE | -549.12340.144 | -7.08640.268 fuerte en contra

Tabla 5.2: Comparaciéon bayesiana de modelos para los sets de datos mostrados en
la seccion 4.2. Excpar corresponde a la evidencia del modelo ACDM. La incerteza

en la evidencia corresponde a 1o (68%). Los datos SET1 y SET2 estan definidos en
tabla 4.7 Fuente: Elaboraciéon propia
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hodelo | Valor estandarizado | %
SET1
hacou 3.2 O Riess 99.86%
hitrpp 14 Opicss 82.59%
hatnrpE 0.4 0 Rjess 34.27%
hq,muRDE 0.1 ORiess 9.53%
hq.murDE 0.5 TRiess 39.28%
hQsmuRDE 0.05 ORijess 3.93%
hg,muRDE 0.4 ORiess 20.10%
SET2
hacom 3.5 ORiess 99.96%
urrDE 2.6 O piess 99.14%
hyvuRrDE 1.2 0Riess 77.69%
hq,muRDE 1.1 ORiess 71.87%
h@.muRDE 1.3 ORiess 80.25%
hQsmBRDE 1.1 ORiess 74.90%
hg,mHRDE 1.2 ORiess 77.69%

Tabla 5.3: Nivel de concordancia entre el ajuste del parametro h para los sets de
datos SET1 y SET2 (ver tabla 4.7) y el valor medido por Riess et al. [2]. La segunda
columna representa el valor estandarizado con respecto a la desviacion estandar
ORiess- Lia tercera columna representa la probabilidad asociada al valor estandarizado.
Fuente: Elaboracion propia.

02



(MB) modelo | Valor estimado | Valor estandarizado | %
Compilacion Pantheon

(Mg)acpm 119.2770.077 - _

(Mp)urpE 19236 43,958 0.50AcM 0.53%
(Mp)airpr 19,2367 5572 0.5 oacom 0.53%
(Mp)o,marDE | 192387543 0.6 oacDM 0.57%
(Mp)g,murpE | -191907073 1.1 oacom 1.13%
(Mp)gsmmrpE | -19.240 £5078 0.5 oacDM 0.48%
(MB)@.mirpE 192347057, 0.6 oacpM 0.56%

SET?2

)AC'DM -19.383+0.026 - -

JHRDE -19.36070-923 0.9 oacpM 62.36%
)MHRDE 19.288+0,0%7 3.6 oacoM 99.97%
)QiMHRDE -19.283%0:037 3.8 oacDM 99.98%
)QuMHRDE | -19.28670:0% 3.7 oacDM 99.98%
)QsMHRDE | -19.2871002 3.7 oncDM 99.98%
)QuMHRDE -19.28570:0¢ 3.8 oacpm 99.98%

Tabla 5.4: Nivel de concordancia entre el ajuste del parametro Mp para los sets de
datos Pantheon y SET2 (ver tabla 4.7) entre el modelo ACDM y los modelos hologré-
fico estudiados en este trabajo. La segunda columna representa el valor estandarizado
con respecto a la desviacion estandar oycpys encontrada para el modelo ACDM. La
tercera columna representa la probabilidad asociada al valor estandarizado. Los
datos SET2 estan definidos en tabla 4.7. Fuente: Elaboracion propia.

23



301 — ACDM

—— HRDE

2.5 1 —— MHRDE
—— Q1MHRDE
— Q;MHRDE
—— QsMHRDE
— Q4MHRDE

pCDM/ Pcrit
N >

=
o
!

0 10° 10 102 10 10 10°
V4

Ilustracion 5.1: Evolucion de la densidad de materia oscura normalizada con respecto
a la densidad critica p..;; = 3H? /871G (ver seccion 3.48) para el mejor ajuste encon-
trado en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7) entre el rangos —1 < z < 10°.
Fuente: Elaboracion propia.
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[lustracion 5.2: Evolucion de la densidad de energia oscura normalizada con respecto
a la densidad critica pe. = 3H?/87G (ver seccion 3.48) para el mejor ajuste encon-
trado en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7) entre el rangos —1 < z < 10°.

Fuente: Elaboracion propia.
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[lustracion 5.3: Gréfica de la evolucion de la funciéon de desaceleracion ¢, la funciéon
de coincidencia r y la funcién de estado wy de la energia oscura para los distintos
modelos estudiados segiin el mejor ajuste (ver tabla 5.1) usando los datos SET2 (ver
tabla 4.7). Fuente: Elaboraciéon propia.
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Modelo HRDE

1.0 A )
P/\/ crit

- CDM/pcrit
0.8 - -/ pB/pcrit
pR/pcrit

0 10° 10! 102 103 104 10°

Z

Mustracion 5.4: Evolucion de las componentes del Universo entre los rangos —1 <
z < 10 para el modelo cosmologico HRDE (ver seccion 3.7.4) usando el mejor ajuste
encontrado en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7). Fuente: Elaboracion
propia.
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Modelo MHRDE

1.0 A

- pA/pcrit
— Pc crit

0.8 A - B/pcrit
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Iustracion 5.5: Evolucion de las componentes del Universo entre los rangos —1 < z <
10° para el modelo cosmologico MHRDE (ver seccion 3.7.4) usando el mejor ajuste
encontrado en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7). Fuente: Elaboracion
propia.
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Modelo Q;MHRDE

1.0 A
p/\/pcrit
pCDM/pcrit
0.8 pB/pcrlt
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.
Q
Q
S~
Q
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0 100 10! 102 103 104 10°
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Mustracion 5.6: Evolucion de las componentes del Universo entre los rangos —1 <
z < 10° para el modelo cosmologico @ MHRDE (ver seccion 3.7.5) usando el mejor
ajuste encontrado en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7). Fuente:
Elaboracién propia.
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Modelo Q,MHRDE
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[ustracion 5.7: Evolucion de las componentes del Universo entre los rangos —1 <
z < 10° para el modelo cosmologico QMHRDE usando el mejor ajuste encontrado
en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7). Fuente: Elaboracion propia.
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Modelo QsMHRDE

1.0 - p/\/pcrit
— Pcb Ti

- B/pcrit
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0 10° 101 102 103 10* 10°
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[lustraciéon 5.8: Evolucion de las componentes del Universo entre los rangos —1 <
z < 10° para el modelo cosmologico QsMHRDE usando el mejor ajuste encontrado
en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7). Fuente: Elaboracion propia.
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Modelo Q;MHRDE
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Mustracion 5.9: Evolucion de las componentes del Universo entre los rangos —1 <
z < 109 para el modelo cosmologico QuMHRDE usando el mejor ajuste encontrado
en la tabla 5.1 para los datos SET2 (ver tabla 4.7). Fuente: Elaboracion propia.
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Tlustracion 5.10: Grafico de contornos de los parametros cosmolégicos correspondi-
entes al modelo HRDE (ver secciéon 3.7.3) para los datos SET2 (ver tabla 4.7). La
region oscura corresponde al LC lo (68%), la region clara corresponde al LC 20
(95%). Fuente: Elaboracion propia.
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Mustracion 5.11: Gréafico de contornos de los parametros cosmolégicos correspondi-
entes al modelo MHRDE (ver seccién 3.7.4) para los datos SET2 (ver tabla 4.7).
La region oscura corresponde al LC 1o (68%), la region clara corresponde al LC 20
(95%). Fuente: Elaboracion propia
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MNustracion 5.12: Grafico de contornos de los parametros cosmologicos correspondi-
entes al modelo )y MHRDE (ver seccién 3.7.5) para los datos SET2 (ver tabla 4.7).
La region oscura corresponde al LC 1o (68%), la region clara corresponde al LC 20
(95%). Fuente: Elaboracion propia.
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Nustracion 5.13: Grafico de contornos de los parametros cosmologicos correspondi-
entes al modelo ();MHRDE (ver seccién 3.7.5) para los datos SET2 (ver tabla 4.7).
La region oscura corresponde al LC 1o (68%), la region clara corresponde al LC 20
(95%). Fuente: Elaboracion propia.

66



022
020F A
3 " N
& 018f y N
0.16 \\ \\
. 4
014 e
p—— i ——t i
1008 g \ F -
oss} | 71 /
0.96 / - ‘\
5 094 \\ y r /
\ y
092 1 \ / r \\ /
0.90 F N L
0.88 -
o8
07t -
- . -7
0.6 // \ 3 //
o5 \ 3 /
{ ) p
04 / 3 ‘/
< \
0.3 ~— o
0.03
0.02 -
. o
T oot L
. )
“ 0.0 1
y y
001 [ 4
bbb
-19.20 -
y© N
—19.25 - f“ \
@ \
s \ \ |
-19.30 F Loy \ L
\\ _— y ~_ \\\ L
-1935f L — L - | o
. . . L . . . N 1 1 .
0.705 0730 0755 0.14 0.16 0.18 0.20 0.22 090 095 100 03 04 05 06 0.7 0.00 0.02 “193 “192
h Qcom a B Fa=Tp Mg

Mustracion 5.14: Grafico de contornos de los parametros cosmologicos correspondi-
entes al modelo QQsMHRDE (ver seccion 3.7.5) para los datos SET2 (ver tabla 4.7).
La region oscura corresponde al LC 1o (68%), la region clara corresponde al LC 20
(95%). Fuente: Elaboracion propia.

67



[
09r |
|

08fF |

Qcpm

0.7

06

t
0.8
0.7
06

5 05r
04
03
0.2 F

08

06

—0.4t P

Ml O
S -07F { \

-0.8 | /

-0.9 A 4

=10} o

pr

=19.20

y _ A B o L
-19.25 + // \ - / \ L / \ L / \ . i
[//, A / \ / A / . /

-19.35

Mg

. . . N . . . . . . . . . . .
070 072 074 06 07 08 09 10 02 04 06 08 06 0.8 10 -10 -08 -06 -04 ~19.30 —19.25 —19.20
h Qcom a B My Mg

Mustracion 5.15: Grafico de contornos de los parametros cosmologicos correspondi-
entes al modelo (Q;MHRDE (ver seccién 3.7.5) para los datos SET2 (ver tabla 4.7).
La region oscura corresponde al LC 1o (68%), la region clara corresponde al LC 20
(95%). Fuente: Elaboracion propia.
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Conclusion

En este trabajo se contrastaron observacionalmente distintos modelos de energia os-
cura hologréafica basados en el escalar de Ricci tanto para modelos sin interacciéon
HRDE y MHRDE como modelos con interaccion lineal entre el sector oscuro de la
forma Q = 3H(T'upcpam + Tepa), donde los modelos I'y = 0, I, =0, I'y = I y
', # 0, T'y # 0 corresponden a los modelos Q1MHRDE, Q:MHRDE, Q;sMHRDE
vy Q4sMHRDE, respectivamente. En la seccién 3.7 obtuvimos soluciones analiticas
para los escenarios de energia oscura holografica y se encontraron expresiones para
la funcion de desaceleracion, la funciéon de coincidencia y la funcion de estado para la
energia oscura. Por medio de los datos de 1048 supernovas tipo Ia de la compilacion
Pantheon para la reciente historia del Universo, los datos de Cronémetros Cosmicos
para la evolucién de la funciéon H de manera independiente del modelo cosmolégico,
el dato CMB para la escala del tamano del horizonte de sonido en la superficie de
ultimo scattering y los datos BAO para las senales isotropicas y anisotropicas de la
senales de las oscilaciones actsticas de los bariones vista en los mapas de distribu-
cion de galaxias, se estimaron los parametros cosmologicos de los distintos modelos
estudiados mediante la inferencia bayesiana (ver tabla 5.1). Por medio de la eviden-
cia se realizo la comparacion bayesiana entre los modelos holograficos y el modelo
ACDM, usando la escala de Jeffreys (ver tabla 4.1) como interpretacién empirica de
la evidencia. Para los datos Cronémetros Cosmicos se encontré una débil evidencia a
favor para los modelos MHRDE, QoMHRDE y Q3sMHRDE en comparacion al mod-
elo ACDM. Para los datos Pantheon se encontr6 una débil evidencia en contra de
los modelos HRDE, Q;MHRDE, QsMHRDE y Q4sMHRDE en comparacioén al mod-
elo ACDM. Para los datos SET1 (ver tabla 4.7) se encontré moderada evidencia en
contra de los modelos Q;MHRDE y Q,MHRDE y una fuerte evidencia en contra del
modelo QosMHRDE. Cuando se considera el total de los datos empleados en este tra-
bajo SET2 (ver tabla 4.7) se encuentra una fuerte evidencia en contra de los modelos
HRDE, @Q:MHRDE, QsMHRDE y QQ4;MHRDE en comparaciéon al modelo ACDM,
mientras que los modelos MHRDE y QoMHRDE muestran una moderada evidencia
en contra en comparacion al modelo ACDM. Por otro lado se encontrd que los mod-
elos QoMHRDE y Q,;MHRDE alivian el problema de la coincidencia o, ~ O(1071),
siendo estos los modelos de energia oscura que poseen densidad de energia nega-
tiva para ciertos intervalos de tiempo. Debido a que la densidad de energia oscura
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estd vinculada a una caracteristica geométrica del espacio-tiempo pp(H, H), no ex-
iste restriccion a priori, que prohiba valores negativos para esta. Finalmente para
encontrar mas evidencia que favorezca (desfavorezca) a los modelos holograficos es
necesario considerar datos de formacion de estructura y anisotropias (perturbaciones
lineales a los modelos hologréficos) con el fin de poder considerar o bien descartar
estos modelos como viables en comparacion al modelo ACDM.
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