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Resumen

En este trabajo de tesis se presenta la dindmica de una fluctuacién en un fluido de
materia acoplado a la radiacion. Esto para simular numéricamente, mediante un codi-
go que resuelve las ecuaciones de la hidrodinamica relativista, el comportamiento de
perturbaciones detectadas en la radiacion de fondo césmico. Los resultados muestran
una diferencia entre la evolucién de densidad y temperatura, que podria influir en la
formacion de las primeras galaxias.

Palabras clave: Cosmologia, Fondo Cdésmico de Microondas, Superficie de Ultima
Dispersion, Hidrodindmica Relativista.



Abstract

This thesis presents the dynamics of a fluctuation in a fluid of matter coupled to ra-
diation. This is to numerically simulate, by means of a code that solves the equations
of relativistic hydrodynamics, the behavior of perturbations detected in the cosmic
background radiation. The results show a difference between density and temperature
evolution, which could influence the formation of the first galaxies.

Key words: Cosmology, Cosmic Microwave Background, Last Scattering Surface, Re-
lativistic Hydrodynamics.
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Capitulo

Introducciéon

Bien sé que soy mortal, una criatura de un dia.

Pero si mi mente sique los serpenteantes caminos de las estrellas,
entonces mis pies ya no pisan la tierra, sino que al lado de Zeus
mismo me colmo con ambrosia, el divino manjar.

Ptolomeo

La necesidad por un origen ha llevado a la humanidad a construir disciplinas tales como
la filosofia, el esoterismo, la religién, el arte y la ciencia. Intentando dar una resolucion,
cada parte aporta desde sus métodos una pizca a eso que llamamos conocimiento. Si
es que la miriada de todos estos saberes puede llegar a una «verdad», contraria a una
creencia holistica, es algo que quiza nunca se logre; y si se llegase a una conclusion, el
mundo no estard seguro de que sea correcta.

Sin embargo, cada grupo sigue indagando. El trabajo aqui presentado sera una minuscu-
la muestra de la bisqueda por parte de la fisica, mas precisamente, la cosmologia y la
dinamica de fluidos. Nuestro objeto de estudio es un momento puntual en la historia
del universo predicha por la Teoria del Big Bang: el desacoplamiento materia-radiacion,



originando el ya observado y bien estudiado Fondo Césmico de Microondas (CMB por
sus siglas en inglés). Al ser la radiacién mas lejana detectada (cualquier radiacién an-
terior queda opacada detras del estado de equilibrio del CMB) del universo, en ella hay
mucho interés cientifico, ya que guarda informacién que nos puede ayudar a entender
el surgimiento de las primeras galaxias y las grandes estructuras que estas forman [I].

En la presente tesis nos concentramos en la dinamica de una fluctuacién de materia
acoplada a la radiacién. En el momento de ultima dispersiéon materia y radiacién se en-
contraban en equlibrio térmico [2], hecho que utilizamos para hallar el comportamiento
de esta fluctuacion dependiente del tiempo. Suponemos también que la dinamica de
este fluido es gobernada por las ecuaciones de la hidrodindmica relativista [3] y por ello
resolvemos estas ultimas para su evolucién. Colocamos la fluctuaciéon centrada en un
elemento comévil de volumen constante y estudiamos la interaccion radiacién-materia.

Existe un interés en la comunidad cientifica en el estudio estadistico y global del CMB,
asi como la amplitud y resolucién angular de las fluctuaciones de temperatura. Des-
conocemos algun estudio local de las fluctuaciones, razén por la que realizamos este
trabajo. Estudiamos la evolucién de una perturbacién en la densidad del fluido y el
comportamiento de su temperatura, con lo que podemos indigar si el contraste de tem-
peratura corresponde al de la materia. Encontramos que esto, en general, no se cumple;
lo podria indicar que la anisotropias de la temperatura en el CMB no necesariamente
corresponden a la variacion en la materia, mas precisamente, puede haber contrastes de
densidad mayores a los de temperatura, lo que podria explicar la formaciéon temprana de
galaxias que se han descubierto recientemente con el telescopio espacial James Webb [4].

La estructura escrita del trabajo es la siguiente: Primero, introduciremos la rama de la
fisica que se encarga del estudio del universo como un todo: la cosmologia. Expondremos
las ecuaciones que rigen la dindmica del cosmos para poder entender la causa de la
radiacion de fondo de microondas a nivel microscopico. Después, presentaremos las
ecuaciones que explican el comportamiento de un fluido acoplado a la radiacién; mismas
que resolveremos numéricamente, modelando una pequena fluctuacién en la superficie
de ultima dispersion.



Capitulo

Cosmologia

La cosmologia fisica se encarga del estudio del universo como un todo, describiendo
su pasado, explicando su presente y prediciendo su futuro. El cosmos esta lleno de
estructuras en un vasto rango de escalas; los planetas orbitando estrellas, las estrellas
reunidas en galaxias, galaxias atadas gravitacionalmente en ctimulos e incluso éstos
ultimos llegan a formar configuraciones llamadas supercimulos. Para lograr reducir su
complejidad a un plano accesible a su entendimiento fisico, es necesario hacer una gran
serie de simplificaciones, discutidas a continuacién.

2.0.1 El Principio Cosmolégico

A grandes escalas, el universo es homogéneo e isotréopico, lo primero nos dice que no
existen lugares privilegiados; se vera igual no importa donde se monte un telescopio.
Lo segundo, que no hay direcciones privilegiadas; se vera igual no importa a donde se
apunte un telescopio. Estas suposiciones no son inmediatamente obvias, es facil notar
que a escalas pequenas el universo es descaradamente inhomogéneo y anisotropico.

Pero, si consideramos una esfera centrada en nosotros con un didmetro de aproxima-
damente 200Mpc (6.171 x 10*1), esta contendria al Superctimulo Perseo-Piscis y al
Supercumulo Hidra-Centauro. Estas estructuras miden tipicamente ~ 100Mpc a través
de su dimensién mas larga, y estdan separadas por vacios de ~ 100M pc. Parecen ser
las estructuras mas grandes del universo y es en estas escalas que el universo luce



homogéneo e isotrépico [5]. La cosmologia moderna adopta entonces el llamado prin-
cipio cosmolégico: «No hay nada de especial sobre nuestra posicién en el universo» [2].

Figura 2.1: El Telescopio Espacial James Webb de la NASA ha producido la imagen infra-
rroja més profunda y nitida del universo distante hasta la fecha. Conocida como el primer
campo profundo del Webb (Webb’s First Deep Field), esta imagen del cimulo de galaxias
SMACS 0723 esté desbordada en detalles (Créditos de la imagen: NASA, ESA, CSA, STScl:
2022).

2.0.2] Expansion del Universo

Las galaxias que observamos muestran un corrimento al rojo proporcional a su distancia.
Cuando miramos una galaxia en el espectro visible, lo que detectamos es la luz de las
estrellas que esta contiene, de esta forma, el espectro de la galaxia contiene lineas de
absorcién creadas en sus estrellas. Si una linea de absorcién particular tiene ., medida
en el laboratorio, lo que medimos para la misma linea de absorcién A, en el espectro
de una galaxia distante no serdan, en general, las mismas. Decimos que la galaxia tiene
un corrimiento al rojo dada por la férmula:
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En 1929 fueron medidas suficientes galaxias por el cosmoélogo Edwin Hubble, quien
estudiaba si existia una correlacion entre el corrimiento al rojo de una galaxia y su
distancia a nosotros. Hubble encontré la famosa relacion conocida ahora como la Ley

de Hubble [6]:

z = H,r, (2.2)

donde H, es la constante de Hubble, con unidades de kms~*Mpc~!. La mejor estimacién
a dfa de hoy es: H, = (67.3 +1.2) km s~! Mpc ! [1].

Vemos que las galaxias se estan separando unas de otras, lo que implica que en el pasado
estuvieron mas préximas. Asi la observacién del corrimiento al rojo galdctico conduce
de forma casi natural al modelo Big Bang para la evolucion del universo. Este es ex-
plicado de forma somera como un modelo en que el universo se expande de un estado
inicial de altisima densidad y continia aumentando su tamano hasta llegar a su estado
de baja densidad actual.
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Figura 2.2: Diagrama original de Edwin Hubble (Tomado de Hubble, 1929: p.172).

Es conveniente describir este efecto introduciendo el factor de escala a, cuyo valor
presente es fijado a 1 (a(tg) = 1) por convencién. Esto implica qué en épocas mas



tempranas a era mas pequeno de lo qué es hoy, creciendo en funcién del tiempo a(t).
Podemos ilustrarlo imaginando que colocamos una red cubriendo el espacio, que se
expande de manera uniforme cuando el tiempo evolocuiona. Los puntos en esta red, que
corresponden a observadores en reposo, mantienen sus coordenas, asi que la distancia
comovil entre dos puntos (la cual mide la diferencia entre estas coordenadas) permanece
constante. Sin embargo, la distancia fisica es proporcional al factor de escala; esto se
puede entender como un escalamiento de coordenadas dependiente del tiempo a(t)x.

ty: to >t : tg > to:

T T2 €T o 1 = (0,0,0) Lo = (1, 0,0)

a(ts)

Figura 2.3: Ilustracién de un universo en expansién con un factor a(t) (Diagrama tomado
de Dodelson, 2021: p.2).

2.0.3 Componentes del Universo

Al mirar dentro de nuestro propio mundo, logramos ver una diversidad de elementos y
como interactian de forma diferente entre si. Pero desde el punto de vista de la cos-
mologia, a&tomos tan diferentes como el oro y el helio son practicamente indistinguibles.
Entonces, la diferencia entre las distintas componenentes del universo, son las particulas
elementales que las conforman.

Un atomo de oro y de helio, asi como todas las cosas que nos rodean en la vida coti-
diana, se constituyen por protones, neutrones y electrones. Los primeros pertenecientes
a los bariones, mientras los ultimos, junto con el neutrino a los leptones.

Sumado a las anteriores, otro tipo de particula que se sabe sin masa en reposo es el
foton. La radiacion electromagnética puede entenderse como una onda o un flujo de
particulas. Considerada como onda, se caracteriza por su frecuencia f o su longitud
de onda A = ¢/f; cuando se piensa como particula, cada fotén se caracteriza por su
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energia I/, = hf. Los fotones permean el universo en un vasto rango de energias; desde
ondas de radio hasta rayos gamma. Gracias a la observacién de galaxias y ctimulos,
se predice la existencia de una particula adicional llamada materia oscura, la cual
solamente interactia de forma gravitacional con su entorno. Con la observacién de
supernovas tipo A, se ha demostrado una expansion acelerada del universo [§]; a nuestra
ultima componente, causante de este fenémeno, se le ha dado el nombre de energia
oscura (término acunado por el cosmélogo Michael S. Turner [9]). La naturaleza de
éstas ultimas sigue generando debates entre la comunidad cientifica.

H Particula Simbolo  Energia en reposo (MeV) Carga H
protéon P 938.3 +1
neutrén n 939.6 0
electrén e 0.511 -1
neutrino Ve, Vy, Vr ? 0

fotén 0 0 0
materia oscura ? ? 0
energia oscura ? ? 0

Tabla 2.1: Inventario cosmico actual.

SECCION 2.1

Dinamica Cdsmica

Llamamos dindmica cosmica a la evoluciéon del universo como un todo; al estudiarlo, no
nos interesa el destino de particulas o sistemas individuales, sino su comportamiento
colectivo y promedio, el cual es descrito por la mecdnica estadistica. Por otra parte;
la tnica fuerza relevante es la gravedad, la cual también provee la métrica del espacio-
tiempo en que la materia evoluciona, esto es explicado por la relatividad general. De esta
manera, la cosmologia es esencialmente la aplicacién de estos campos de la fisica. En
esta seccion, obtendremos las ecuaciones que gobiernan el comportamiento del universo
en el curso del tiempo a partir de las ecuaciones de campo de Einstein.

2.1.1 Unidades naturales

En cosmologia es apropiado utilizar un sistema de unidades de modo que cada va-
riable esté expresada en potencias de energia, asi las ecuaciones son simplificadas por
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la ausencia de constantes. Estas son llamadas unidades naturales. Para introducirlas,
examinemos primero la ecuacion de Einstein escrita en el Sistema Internacional de

Unidades (SI)

G

1
R'uy — éRgW + Ag;w = 7THV' (23)

El tensor energia-momento 7}, tiene unidades de densidad de energia (Jm™3) o equiva-
lentemente, densidad de flujo de momento (kgm~'s72). La multiplicacién de este tensor
por las unidades de G/c* (s*kg~'m™') produce m~—2, que concuerda con las unidades
de la parte izquierda de la ecuacién ya que el tensor métrico g, no posee unidades y el
tensor de Riemann es la segunda derivada con respecto a la distancia del tensor métrico.

En las unidades naturales cosmoldgicas, cuatro constantes fundamentales son fijadas a
la unidad: la velocidad de la luz ¢, la constante reducida de Planck A, la perimitividad
eléctrica en el vacio ¢ y la constante de Boltzmann kp:

c=h=¢=kp=1, (2.4)

donde

c=2.9979 x 108ms™ !,

i =1.0546 x 1073 Js,

€0 = 8.8542 x 1072 A%s kg™ m 3,
ky = 1.3806 x 1072 JK 1.

Como consecuencia de estas definiciones, la masa y la densidad tienen unidades de
energfa F, mientras que longitud y tiempo adquieren unidades de E~!. En la tabla
siguiente se muestran mas variables.

En unidades naturales, la Ecuacién (2.3) se vuelve:

1
R, — §Rg#,, + Ag = 87GT,,. (2.5)

Trabajaremos con esta iltima.
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H Variable Unidades SI Unidades Naturales Factor H
masa kg E c?
longitud m E-! he
tiempo s E-! h
energia kgm?s—2 E 1
velocidad ms~! adimensional c
densidad de energfa  kgm~1s~1 E! (he)™3

Tabla 2.2: Muestra de variables escritas en unidades naturales y su factor de conversién.
2.1.2 Ecuacion de Friedmann

Introducido el sistema de unidades escogido, analizaremos la dindmica del cosmos. Ini-
ciamos con el aspecto de la relatividad general contenida en la Ecuacion que
enlaza la geometria del espacio-tiempo con el tensor energia-momento de la materia y
radiacién [10].

En 1930, los fisicos Howard Robertson y Arthur Walker [5] se preguntaron qué forma
asumiria una métrica del espacio-tiempo si el universo es espacialmente homogéneo e
isotrépico en todo momento y si las distancias pueden expanderse o contraerse como
funcién del tiempo. La métrica que obtuvieron (de manera independiente uno del otro)
es llamada «Métrica de Robertson-Walker» cuyas componentes estan dadas por:

-1 0 0 0
a(t)”
0 0 0
Guv = 1—kr?
0 0 a(t)?r? 0
0 0 0 a(t)?r*sen®0
y
2 2 2 ’ 2 192
ds® = —dt* + a(t) (1—k7"2+r dQ)

con dQ? = d#* + sen?0d¢?, a(t) el factor de escala introducido en la Seccién 1.1.2 y k
es una constante que describe la curvatura del universo. Esta métrica es parecida a la
usada en relatividad especial [10], a excepcion de que las coordenadas espaciales estan
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multiplicadas por el factor de escala a.

Para determinar como la funcién a(t) evoluciona con el tiempo, necesitamos el com-
portamiento de los constituyentes del universo mencionados en la Seccién 2.0.3, y asi
resolver las ecuaciones de Einstein . Para la parte derecha de , el tensor energia-
momento en el caso general de un fluido perfecto toma la forma [11]:

Tuu = P9 + (P + p)uuuv + E/W?

donde p, p, u,, y X, son la presion, densidad de energia, cuadrivelocidad y estrés an-
isotrépico respectivamente. En el caso del estrés, su valor es cero para el caso homogéneo
e isotrépico y p = p(t) asi como p = p(t). Las cuadrivelocidades estén restringidas a
la forma ¢g"u,u, = —1 y en el caso particular de un sistema de referencia comdvil
tendriamos u; = 0y up = —1. El escalar del tensor energia-momento para una variedad
homogénea e isotropica sera:

Tw = 3p —p, (2.6)

mientras que los simbolos de Christoffel distintos de cero son:

Y = gijaa, (2.7)
i i a
Los tensores de Ricei no nulos son:
i
Ry = —3— 2.9
00 CL, ( )
Ry = (ai + 242 + 2k) 22 (2.10)

a?’

Sustituyendo esta informacién en la Ecuacién (2.5)), tendriamos para alguna de las
entradas en el tensor:
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@’  8nG k

Esta es la ecuaciéon de Friedmann, que describe la expansion métrica del espacio
para modelos homogéneos e isotrépicos [12]. Definimos ahora el parametro de Hubble

como H(t) = ¢ Es posible determinar H, = 100hkms~'Mpc~!, donde h se conoce
a

como la constante de Hubble adimensional. Para un universo con una diversidad de
fluidos tendriamos:

H(t? =) %pi _k (2.12)

Definimos la densidad critica como la necesaria para que el universo sea plano, es decir
k = 0. Por encima de dicha densidad el universo serd cerrado y por debajo abierto.

3H2
pe = —%.
TG

(2.13)

Es apropiado definir las densidades de los diferentes fluidos en términos de los parame-
tros de densidad, teniendo:

i) = 20 (2.14)

2.1.3 Ecuaciones de fluido y aceleracion

La ecuacion de campo de Einstein nos lleva a la conservacion del tensor eneregia-
momento bajo las identidades de Bianchi, tomando la forma [10]:

vV, T" =0, (2.15)
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resultando en un conjunto de 4 ecuaciones de conservacion, una por cada entrada
espacio-temporal. Para el caso v = 0, se tiene

oT"
v, Ty = 8_3:(/)* + T Ty — T4, Tk =0. (2.16)

Desarrollando la expresion anterior, recordando que la presion y la densidad sélo de-
penden del tiempo y con u’uy = —1, llegamos a la ecuacién de fluido:

p+3g(p+p) ~0. (2.17)

Las ecuaciones restantes, cuando v = 4, no son tomados en cuenta, pues estas son de
importancia solo en la cosmologia perturvativa, que no consideramos para los fines de
este trabajo.

Derivando la Ecuacién de Friedmann (2.11)) y utilizando la ecuacién de fluido (2.17))
encontramos la ecuacion de aceleracion:

a 4G
o= —T(3P+P)a (2.18)

que nos da el ritmo de aceleracion al que el universo se expande.

2.1.4 Ecuaciones de estado

Una ecuacién de estado es relacién matematica entre diversas funciones de estado tales
como la temperatura, la presion, el volumen, la densidad y la energfa interna [13]. De
las tres ecuaciones que describen la evolucién del universo, solamente dos son indepen-
dientes. Asi que tenemos dos ecuaciones con tres incégnitas (a(t), p(t) y P(t)). Lo que
necesitamos es una ecuacion de estado que nos de una relacién entre la presion y la

densidad:

p=p(p) (2.19)
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En general, estas pueden ser complicadas [I3]. Sin embargo, para sustancias de natu-
raleza cosmoldgica, esta ecuacion de estado puede escribirse de una simple forma lineal
[5] P = wp, donde w es un nimero adimensional. Consideraremos en este estudio una
materia «tipo polvo», esto es, que no ejerce presion. Su ecuacion de estado estara dada
por un w = 0. Para un gas relativista, los fotones poseen momento, y por lo tanto
ejercen presion. Su ecuacién estard regida por un w = 1/3 [2].

Para un gas, la velocidad del sonido esta dada por ¢s = v/w [I1]. Un caso interesante es el
que genera una aceleracion positiva en la Ecuacion ; esto se logra con w < —1/3.
En una sustancia con w < 0, la velocidad del sonido es imaginaria, lo que implica
que pequenas perturbaciones a un gas con presion negativa no generan ondas de sonido
estables, sino que sus amplitudes crecen o decrecen con el tiempo [5]. Como se menciond
en la Seccién 2.0.3, se ha observado una expansion acelerada del universo implicando
que existe una componente, conocida como energia oscura, con una velocidad del sonido
imaginaria. Debido a esto, su naturaleza es un tema abierto en la astrofisica actual.

2.1.5 Universo en constante cambio

El modelo que adoptaremos, el cual se se ajusta a los datos observaciones actuales
en buena medida [5], es espacialmente plano (k = 0) y contiene radiacién, materia y
energia oscura (que denotaremos por A)ﬂ La Ecuacion de Friedmann (2.11)) se convierte
en:

c'L2_87rG +/\
a? Pi 3

3 (2.20)

Mientras que para un universo que contiene una variedad de fluidos, la Ecuacién ((2.17))
se escribe:

a
Z pi + 35(2% +pi) = 0. (2.21)

A pesar de que tenemos un mulitfluido, consideramos que la Ecuacion de Friedmann se
resuelve de manera precisa solamente por la componente dominante [5]. En este modelo,

1En la literatura, el pardmetro A se suele llamar «constante cosmolégica» en honor a Albert Einstein,
quien la teorizé en 1917 para conseguir una solucién con un universo estdtico. [14]
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el universo al principio estaba dominado por la radiacién (w = 1/3), obedeciendo una
evolucion:

~ (L i 1\ %2
a(t) oc t'/2, recit) P X <;) , (2.22)

para después ser dominado por la materia (w = 0):

8/3
2/3 Pr X l 1)’
a(t) oc t*/3, r t) pmoc |~ - (2.23)

y actualmente dominado por A:

a(t) X et, Pr X 6_4t7 Prm X e 3, (2.24)

Donde p, es la densidad de radiacion y p,, de materia. Esto nos dice que hubo una
época en que la materia y la radiacion coexistian en igual proporcion, al igual que la
materia y A. Llamamos a estas épocas como igualdad materia-radiacion, denotada por
trm € igualdad materia-lambda t,,.
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10—27
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Pr
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10? 10° 10° 107 10°
Tiempo (afios)

Figura 2.4: Evolucion temporal de las densidades. Se indica con una linea punteada el
momento del desacoplamiento, que origina la radiacién de fondo césmico (CMBr), discutida
en el Capitulo 2.



Capitulo

Fisica del CMB

Figura 3.1: El Fondo Césmico de Microondas (CMB) visto por el satélite Planck (Crédito
de la imagen: ESA and the Planck Collaboration: 2013).

En este capitulo veremos la importancia del estudio de la Radiacion de Fondo Cdésmico
de Microondas (CMBr por sus siglas en inglés) y explicaremos las reacciones microscépi-
cas que dieron lugar a su origen.
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SECCION 3.1

Levantando un ojo al cielo: Observando el CMB

A mediados del siglo XX, la comunidad cientifica habia desarrollado dos teorias dife-
rentes para explicar el origen del unvierso. La primera, llamada teoria del estado esta-
cionario, establece que el universo siempre ha existido y seguira sin cambio alguno. La
segunda, la teoria del Big Bang, en donde el universo provenia de un estado de altisima
densidad y temperatura y luego se expandié. Este iltimo modelo predice la existencia
de un bano de radiacion que permea el universo como resultado de un acoplamiento-
desacoplamiento materia-radiacién debido a las altas densidades y temperaturas.

El fondo césmico de microondas fue predecido por primera vez en 1948 por Ralph
Alpher, Robert Herman y George Gamow [15], estimando su temperatura en 5K. Pero
la idea iba mas lejos de las capacidades experimentales de aquella época. Su descu-
brimiento accidental sucedié 18 anos después, cuando Arno Penzias y Robert Wilson
trabajaban con un radiémetro para experimentos en comunicacion de satélites en los
«Bell Telephone Laboratories». El 20 de mayo de 1964 midieron un exceso de 4.2 K que
no pudieron explicar [16]. Una reunién entre los grupos de Princeton y Crawford Hill
determiné que el excedente era debido al fondo cdésmico de microondas. Esto les valid
el premio Nobel a Penzias y Wilson en 1978.

Su descubrimiento fue una cuestién problemaética para los partidarios del modelo es-
tacionario, quiénes proponian que el fondo de microondas era el resultado de la luz
dispersada de galaxias distantes. Sin embargo, futuras mediciones demostraron que el
espectro era de cuerpo negro, un resultado que el modelo estacionario no podia explicar.
Asi, en 1970, el consenso cientifico fue que el fondo césmico de microondas debia ser
un remanente del Big Bang.

La energfa promedio de un fotén del CMB al dia de hoy, (hv) = 6.3-10"*eV [17], es pe-
quena comparada con las energias requeridas para romper el nicleo atémico (~ 1MeV)
o excitar los niveles de energia atémicos (~ 10eV'), pero comparables a las diferencias
de energia entre niveles vibracionales y rotacionales de algunas moléculas, incluyendo
H>0. Por esto, después de trece mil millones de anos viajando a través del cosmos, los
fotones del CMB son absorbidos a un microsegundo de la superficie terrestre por una
molécula de agua en la atmésfera. La deteccion original por Penzias y Wilson ocurrié a
una longitud de onda de 73.5mm [16], siendo esta la longitud de onda de las senales de
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telecomunicaciones con la que trabajaban; esta es dos érdenes de magnitud mas grande
que la longitud de onda de un cuerpo negro a 7' = 2.7255K..

Por esta razén, las observaciones del CMB durante los ultimos 50 anos se han hecho
principalmente por satélites, globos a grandes altitudes y desde la Antértica, donde el
contenido de agua en la atmdsfera es muy bajo [17]. Las misiones espaciales sucesivas,
tales como COBE, WMAP y PLANCK, han construido un mapa con precisién crecien-
te de la radiacion de fondo sobre todo el cielo. Codificado en este mapa, se encuentra
una descripcién de los pardmetros que describen a nuestro universo [I7]. Esta es la
importancia de la observacion del CMB.

Si Heinrich Olbers hubiera tenido ojos capaces de ver longitudes de onda milimétri-
cas, no habria formulado su famosa «Paradoja de Olbers», ya que el cielo nocturno es
verdaderamente brillante en todas partes.

H Propiedad Valor H
Temperatura 2. 7255 K
Pico de emisiéon 0.106cm
Densidad de niimero de fotones 411em=3
Densidad de energia de fotones 0.26eVem ™3
Energia promedio 6.34 - 10~V

Tabla 3.1: Pardmetros del CMB [17].

El CMB resulta ser la aproximacion mas cercana que tenemos a un cuerpo negro ideal
[2]. La densidad de energia de radiacién a una temperatura 7', estd dada por [3]:

pr o T, (3.1)

Sabemos que la densidad de radiacién evoluciona con la expansion del universo bajo la
relacién [2]:

Pr X Ea (32)

combinando las dos ecuaciones anteriores, tenemos una ecuacién crucial:
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1
T x —
a

(3.3)

Esto significa que el universo se vuelve mas frio a medida que se expande. Ya que la
temperatura actual es de 2.7255K, implica que a épocas mas tempranas, el universo

debid haber sido mucho més caliente.
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Figura 3.2: Evolucién temporal de la temperatura. Se indica con una linea punteada el

momento del desacoplamiento, que origina la radiacién de fondo césmico (CMBr).

—  SECCION 3.2

Ultima Dispersion

Desacoplamiento, Recombinacion y la Superficie de

Para entender mejor el origen del Fondo Césmico de Microondas, tenemos que examinar
el proceso por el cual la materia bariénica cambia de ser un plasma ionizado a un gas de
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atomos neutros, y el proceso estrechamente relacionado donde el universo pasa de ser
opaco a transparente. Distinguiremos aqui tres momentos en la historia del universo. El
primero, la época de la recombinacion, donde la componente bariénica del universo
pasa de estar ionizada a neutra.

Segundo, el desacoplamiento; momento donde la razén en que los fotones se dispersa-
ban de los electrones era mas pequena que el parametro de Hubble. Cuando los fotones
se desacoplan, cesan de interactuar con los electrones y el universo se vuelve transpa-
rente. Tercero, la época de ultima dispersion, cuando un fotén corriente del CMB
tuvo su ultima dispersion de un electrén.

3.2.1 Recombinacion

Asumimos que la componente bariénica del universo consistia enteramente de hidrogeno
en la época de recombinacién. El hidrégeno puede tomar la forma de un atomo neutro
(representado por H), o de un nicleo desnudo (el protén p). Para mantener la carga
neutra en este universo dominado sélo por el hidrégeno, el niimero de densidad de
electrones libres n, debe ser igual al de los protones n,. Definimos el factor de ionizacién
como [L1]:

o T T (3.4)

ny +ng Npar Npar

X

Vemos que cuando X = 1, la componente bariénica esta enteramente ionizada y cuando
X =0, consiste completamente de atomos neutros.

La energia de ionizacion del hidrogeno es () = 13.6 eV. Un fotén energia hf > Q) es
capaz de fotoionizar un atomo de hidrégeno; esta reaccién puede ir también en direccion

contraria, un protén y un electrén pueden sufrir una recombinacion, formando un atomo
de hidrégeno mientras un fotén se lleva el exceso de energfa [3]:

H+y=p+e, (3.5)

X dependera de este balance.
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En épocas tempranas, la fraccién de ionizacion del universo estaba muy cerca de X =
1. Cuando esto ocurria, los fotones interactuaban con los electrones a través de la
dispersién de Thomson [5]:

vy+e —v+te, (3.6)

ya que hf < m,; la energia cinética de la particula y la frecuencia del fotén no cambian
en el proceso de dispersion.

Buscamos la temperatura de la recombinacién, la cual no sélo dependera de la energia
de ionizacién @), sino también de la razon barién-fotén 7, ya que la probabilidad de
que un hidrogeno recién formado interactie con un electréon aumentard gracias a esta.
Mientras los fotones sigan acoplados a la materia, la Reaccién (3.5)) estara en equilibrio
estadistico.

Debido a esto, y sabiendo hf < me, utilizamos la ecuacién de Saha [I1], donde se
relaciona el estado de ionizacion de un elemento con la temperatura T’

nH mekT —3/2 Q
s = (27rh2 ) eap 77 |- (3.7)

Ahora, la convertiremos en una relacion entre X, Ty 7. Resultando en:

1-X KT/ Q
%z = 3.84n (me) erp (ﬁ) (3.8)

que es una ecuacion cuadratica para X. Si definimos el momento de la recombinacion
en el instante en que X = 1/2, y asumiendo n = 5.5 x 1071% [5], la temperatura de la
recombinacion sera:

Tyee = 3740K (3.9)
, (3.10)
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correspondiente a z,... = 1370, y un tiempo t,.. = 240,000 anos. La recombinacién no
fue un proceso instantaneo, en el modelo de evolucién que consideramos, esta ocurre en

un At &~ 70,000 anos.

3.2.2 Desacoplamiento

El camino libre de un fotén que esta continuamente interactuando con electrones segun
la dispersién de Thomson estd dado por [5]:

1

7
neae

A= (3.11)

donde 0. = 6.55 x 1072 m?. La frecuencia con que un fotén sufre una dispersién es:

I'=—-=nco.. (3.12)

Recordando que n. = n.o/ a’ = Mpar0/ a®, podemos escribir en términos del factor de
escala a(t):

44 x 10757

Do) = ==

(3.13)

Los fotones permanecen acoplados a los electrones siempre que I'(a) > H(a), es decir,
que la frecuencia con la que se dispersan sea mas grande que la tasa de expansion del
universo. Esto es equivalente a que el camino medio A es més pequeno que la distancia

de Hubble Hp = 1/H.
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Figura 3.3: Elemento comévil opaco A < Hp (izquierda) y transparente A > Hp (derecha)

Como el nimero de densidad de los electrones libres decae rapidamente durante la época
de recombinacion, el desacoplamiento sucede poco después. La razén de dispersion del
fotén, cuando el hidrogeno esta parcialmente ionizado es:

[(2) = ne(2)o. = X (2)(1 + 2)*npar00e, (3.14)

mientras el valor numérico del parametro de Hubble durante la época de recombinacion
es H(z) = 1.24 x 107 s ~1(1 + 2)3/2. El corrimiento al rojo del desacoplamiento de los
fotones se encuentra ajustando I' = H. De esta manera, encontramos que 24, = 1130.
En realidad, el valor exacto es mas pequeno. La ecuacion de Saha asume que la reaccion
H+~ = p+e~ esta en equilibrio. Sin embargo, cuando I' es menor a H, la fotoionizacién
deja de estar en equilibrio, como consecuencia para z menores a ~ 1200, la fraccién de
ionizacion X es mayor a lo que predice la ecuacion de Saha, y el desacoplamiento de los
fotones se retrasa. Sin ahondar en en fisica fuera de equilibrio, redondeamos este valor
a 2Zges =~ 1100, con una temperatura correspondiente 7T, ~ 3000 K, donde la edad del
universo era tg.s ~ 350,000 anos.

3.2.3 Superficie de tltima dispersion

Cuando examinamos el CMB con nuestras antenas, los fotones que se colectan han via-
jado directamente hasta nosotros desde la ultima vez que se dispersaron de un electrén
libre. Durante un breve intervalo t — ¢ + dt, la probabilidad de que un fotén sufra una
dispersion es dP = I'(t)dt. Si detectamos un fotén del CMB al tiempo t¢, el nimero
esperado de dispersiones por el que ha pasado desde un tiempo anterior ¢ es [5]:
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(t) = /t Fyt. (3.15)

Este niimero adimensional 7 se conoce como la profundidad éptica. El tiempo para
el que 7 = 1 es cuando sucede la tltima dispersion. Podemos escribir la profundidad
Optica en funcién de z:

T(2) = /OZX(Z)(l + 2)12dz. (3.16)

Superficie de Ultima dispersion

Figura 3.4: Un observador es rodeado por una superficie esférica. Los fotones del CMB viajan
en linea recta, siendo corridos al rojo.

La ultima dispersion de un foton tipico del CMB ocurre después que la reaccién de
fotoionizacién esté fuera de equilibrio, asi que la ecuacién de Saha no se cumple estric-
tamente; aun asi, para nuestros propositos, podemos asumir que el corrimiento al rojo
de la ultima dispersién es comparable al del desacoplamiento, asi 2,4 ~ z4es =~ 1100.
Justo como vemos bancos de neblina en la tierra, podemos ver poco a través de la
«neblina de electrones» que oculta al universo temprano de nuestra vision directa.

3.2.4 Isotropia del CMB

A cualquier posicién angular (6, ¢) sobre el cielo, el espectro del CMB es cercano a
un cuerpo negro perfecto, como se ve en la Figura [3.2.4] Denotando con T'(6,¢) la
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H Evento z  Temperatura (K) Tiempo (anos) H
recombinacién 1370 3740 240,000
desacoplamiento 1100 3000 350,000
ultima dispersiéon 1100 3000 350,000

Tabla 3.2: Epocas importantes en el universo temprano. Se muestran en funcién del corri-
miento al rojo z, este puede ser convertido en afios por medio de la relacién adecuada para la
componente dominante.

temperatura de un punto dado en el cielo, la temperatura promedio sobre toda la
esfera es:

(T) = — / T(0, ¢) sin dfde = 2.7255 + 0.0006 K. (3.17)

Cosmic microwave background spectrum (from COBE)
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Figura 3.5: El espectro del Fondo Césmico de Microondas medido por el satélite COBE
[18] es el de un cuerpo negro con temperatura 7' = 2.7255K. Diagrama tomado de: https:
//en.wikipedia.org/wiki/Cosmic_microwave_background/media/File:Cmbr.svg

Las desviaciones de esta temperatura promedio de un punto a otro son pequenas. De-
finiendo las fluctuaciones adimensionales de T':


https://en.wikipedia.org/wiki/Cosmic_microwave_background/media/File:Cmbr.svg 
https://en.wikipedia.org/wiki/Cosmic_microwave_background/media/File:Cmbr.svg 
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(3.18)

se encuentra que [7]:

<(%>2>1/2 ~1.8-1077. (3.19)

El hallazgo en la variacién de temperatura dado por puK a través de todo el cielo es
una fuerte evidencia de que el universo es homogéneo e isotrépico [17].

SECCION 3.3

Fluctuaciones en el CMB

Las anisotropias en la temperatura de la Radiacion de Fondo Cdésmico codifican una
coleccién de pardmetros cosmolégicos [I1]. Existen varias causas de las fluctuaciones
en la temperatura del CMB [I7]; las importantes para este trabajo son las llamadas
«perturbaciones primarias», grabadas en la superfice de ultima dispersion en z =~ 1100
(Seccién 3.2.3). Estas fluctuaciones reflejan inhomogeneidades en la densidad, las cua-
les son las semillas para la formacién de la estructura a gran escala del Universo [1].
Junto a estas, también estan las «fluctuaciones secundarias» debido a la interacciones
de algunos fotones del CMB con la materia en su camino desde la superficie de tiltima
dispersion al Universo cercano y las «fluctuaciones terciarias», debidas al efecto de gas
y polvo en nuestra propia galaxia y el dipolo causado por el movimiento de la Tierra
relativo al flujo de Hubble[17].

El tamano angular d6 de una fluctuacion de temperatura en el CMB se relaciona a un
tamaro fisico [ en la superficie de tltima dispersién por [5]:

dy= — (3.20)
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donde d4 es la distancia angular diametral. Como z,4 ~ 1100 < 1, una buena aproxi-
macion sera

da dh"’“(t‘ﬁ, (3.21)
Zud

da =~ 13Mpc. (3.22)

Las fluctuaciones en la superficie de iltima dispersion con un angulo observado 46 tienen
un tamano propio de:

[ =da(f) =13Mpc ( Md) = 0.22Mpc (51—2) (3.23)

1ra

en el t(z,q). Fluctuaciones vistas por el Explorador del Fondo Césmico (COBE por sus
siglas en inglés) corresponden a escalas fisicas de I(1 4 z,4) > 1700Mpc al dia de hoy,
de tamano mayor a los superciumulos. Experimentos posteriores con mas alta resolu-
cion midieron fluctuaciones de [ =~ 0.04Mpc, que son 40Mpc a tiempo actual, justo el
tamafio de los supercimulos [5].

Consideramos ahora las fluctuaciones de densidad 67'/T. Ya que el fondo cdsmico de
microondas es medido en una esfera, es 1util expander en armonicos esféricos:

=0 m=—1

Una medida estadistica de las fluctuaciones de temperatura es la funcién de correlacion
C(0) [17]. Consideramos dos puntos en la superficie de dltima dispersién represntados
por los vectores n y n’, separados por un angulo # tal que cosf = n - n'. La funcién
de correlacién C(6) se encuentra multiplicando jutnos los valores de d7'/T en los dos
puntos y promediando el producto sobre todos los pares de puntos separados por un
angulo 6:

o) = <%T<ﬁ>5%<ﬁ'>>w_ . (3.25)
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Si sabemos los valores de C'(f) para todo dngulo 6, tendriamos una descripcién estadisti-
ca completa de las fluctuaciones sobre todo el cielo. En la préactica, sin embargo, esta
informacion esta disponible para un limitado rango de escalas. Usando la expansién
dT/T en arménicos esféricos de la Ecuacién , la funcién de correlacién puede ser
escrita en la forma [5]:

i(% + 1)C,Py(cosb). (3.26)
1=0

c(9) =

5~

donde P, son los polinomios de Legendre y

1
Cr = (laj"*) = mz ", (3.27)

De esta forma, la funcién de correlacién puede ser fragmentada en sus multiples compo-
nentes C;. El monopolo [ = 0 se desvanece si la temperatura promedio ha sido definida
correctamente. El término dipolar [ = 1 refleja el movimiento de la Tierra através del
espacio [I7]. Los momentos [ > 2 son los de interés para esta tesis, ya que representan
las fluctuaciones presentes en el momento de ultima dispersion.

El espectro de potencia (power spectrum) en las fluctuaciones de temperatura del CMB
es usualmente graficado como[L7]:

C(T)? (3.28)

en funcién del momento multipolar [; las unidades de AZ% son pK?. La determinacién
m4s precisa de A% ha sido dada por el satélite Planck, esta se muestra en la Figura
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Figura 3.6: Espectro de potencia de las fluctuaciones de temperatura en el CMB observadas
por el satélite Planck [7]. Los puntos rojos son las mediciones de A% definida en la Ecuacién
. La curva verde es el mejor ajuste a los datos obtenido por los parametros que definen
el «modelo estdndar», llamado A—CDM (Lambda Cold Dark Matter), este es el modelo que
mejor explica las observaciones en el CMB, la estructura a gran escala y la aceleracién del
Universo [I1]. Diagrama tomado de: [19)].

3.3.1 Causa de las fluctuaciones

En el tiempo de tltima dispersion, una escala importante es la distancia de Hubble
H(zyq) =~ 0.2Mpc. Un parche con este tamano fisico tendrd un tamano angular visto
desde la tierra de 6 ~ 1°. El origen de las fluctuaciones es diferente para 6 > 0y que
0 < 0p.

Fluctuaciones a gran escala 6 > 0y

Estas surgen por el efecto gravitacional de las fluctuaciones primordiales en la distri-
bucién de materia oscura no bariénica. Consideramos las densidades

Pmo(Zud) = 1.8 x 102 MeVm ™3,
pm(Zua) = 2.8 x 10" MeVm ™3,
pr(2ug) = 3.8 x 10" MeVm ™3,
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donde vemos que ppo > pr > Pm. SUpONEmMos que p,,, varia con la posicion:

pmo(fj = % + 5pmo<F)7 (329)

asi, estas fluctuaciones primordiales de materia oscura provocaron fluctuaciones en el
potencial:

V2(6®) = 47Gp. (3.30)

Consideramos un fotén del CMB en un minimo local del potencial en el momento de
ultima dispersién. Subiendo este pozo, pierde energia y se corre al rojo. Contrariamente,
un fotén en el méximo gana energia y tiene un corrimiento al azul. Los puntos azules
en COBE corresponde a minimos en d® y los rojos a maximos, produciendo el llamado
efecti Sachs-Wolfe:

1
— = =6®. 31
= (3.31)

Fluctuaciones a pequena escala 0 < 0y

Los fotones, electrones y protones crearon un fluido fotén-barién, cuya densidad de
energia es solo un tercio de la materia oscura. Asi, este fluido acoplado se mueve prin-
cipalmente bajo la influencia gravitacional de la materia oscura, en lugar de su propia
gravedad. El pardmetro de estado w de este fluido es un intermedio entre 1/3 (fotones
unicamente) y w = 0 (bariones frios).

Si este fluido se encuentra en un pozo de potencial de materia oscura, caera a su centro
y al ser comprimido por la gravedad, su presion comienza a subir, eventualmente, la
presion es suficiente para causar que el fluido se expanda, la presién vuelve a caer y la
gravedad lo contrae de nuevo. A este fendmeno se la llama oscilaciones acusticas.
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A

Figura 3.7: Oscilaciones acusticas debidas al juego entre la presion y el potencial gravi-
tacional. Imagen: Wayne Hu (http://background.uchicago.edu/~whu/beginners/sound.
html).

Si el fluido dentro de este potencial estd a su maxima compresién en el momento del
desacoplamiento, su densidad serd mds alta que el promedio y como T' o p'/4, los
fotones liberados tendran una temperatura mayor. Estos pozos de potencial tuvieron
tamano propio ~ 1/H (zyq)-


http://background.uchicago.edu/~whu/beginners/sound.html
http://background.uchicago.edu/~whu/beginners/sound.html

Capitulo

Modelo macroscépico

Hasta ahora, hemos abordado las reacciones microscépicas que dieron origen al fondo
césmico de microondas; pasaremos ahora a una versién macroscépica de acoplamiento
materia-radiacion, introduciendo brevemente la teoria cinética, que da origen a las ecua-
ciones de la hidrodinamica relativista, que permite estudiar la dinamica entre radiacion
y materia.

SECCION 4.1

Las ecuaciones de la hidrodinamica relativista

A continuacién se presentan las ecuaciones que describen la evoulucién de un fluido
genérico relativista en su forma diferencial [3]:

vV, Jh =0, (4.1)
v, T =0, (4.2)

donde
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d3p

J“:mN“:m/p“f
p
3

d
™ = /p“p”f—op7
p

son las componentes de los tensores de densidad de masa en reposo y energia momento,
respectivamente. Estos son obtenidos al calcular el primer y segundo momento de la
funcion de distribucion. Asi (4.1) alude a la conservacién de la masa en reposo y (4.2)
a la conservacion de energia-momento.

SECCION 4.2

Fluido acoplado a la radiacion

Es necesario conocer el comportamiento de un fluido de materia acoplado a la radiacion.
Primero veremos las propiedades de un fluido compuesto solamente de fotones y mas
adelante presentaremos las ecuaciones que describen la evolucién de un multifluido [3].

Fluido de radiacion

Este fluido esta compuesto de fotones y obedece la distribucion estadistica de Bose-
Einstein, con densidad de energia:

3

v
= (87h 4.3
pr = (8hy) exp(hyv/kyT — 1) (43)
con la Ecuacion (4.3]) y sabiendo que la radiaciéon de cuerpo negro obedece:
1
B(v,T) = ;—pr, (4.4)
s

podemos obtener las siguientes relaciones:
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pr = agT", (4.5)
1
PR = nga (46)

siendo pgr la densidad de energia de radiacion térmica, ar la constante de radiacion y
pr la presiéon de radiacién térmica.

Entramos ahora a la discusion del acoplamiento materia-radiacién. El intercambio de
momento a través de las colisones es tal que ambos fluidos tienen la misma cuadrivelo-

cidad [3], esto quiere decir que el tensor energia-momento sera una combinacién lineal
de los tensores de cada especie de fluido separada. En nuestro caso:

TH =T + T (4.7)

denotando los subindices M y R para materia y radiacién, respectivamente. Ademas:

Ty = phuu” + pg™, (4.8)
Th = / I,N*NPdvdS, (4.9)

son las componentes del tensor energia-momento de la materia y radiacion, respectiva-
mente. En el ultimo, I, representa la intensidad especica y N* es un 4-vector que define
la direccién de propagacion de los fotones.

En el marco de referencia comévil del fluido, podemos usar al 4-vector N* para expander
la intensidad I, en momentos del campo de radiacién. Como resultado, los primeros

términos corresponden a la densidad de energia pg, el flujo F}3 y el tensor tension Pgﬁ
de radiacién [3]:

PR = /[,,dl/dﬂ, (4.10)
F = h / 1, N?dvdS, (4.11)

P — / I, N*NPdvdS, (4.12)
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y el tensor energia-momento de radiaciéon puede escribirse como:

TE = (pr + pr)utu” + Fhu” + u' F}, + prg™ . (4.13)

Las ecuaciones que describen la dindmica de un fluido de materia acoplado a la radiacién
son

Vu(pu!) =0, (4.14)
v, =G, (4.15)
VT = —GY, (4.16)

que representan respectivamente la ecuacion de continuidad y la conservacion energia-
momento. La ultima describe la evolucién del campo de radiacién, donde G% es la
densidad de radiacién, que depende de las interacciones fisicas entre la materia y ra-
diacion:

G = /(Xufy —n,)NYdvdSQ, (4.17)

donde
Xv = Xy + X0 (4.18)
=1, + 15, (4.19)

son los coeficientes de opacidad y emisividad, cada uno con una contribucién térmica
y de dispersiéon. Introducimos la condiciéon de acoplamiento. El campo de radiaciéon es
perfectamente isotrépico en el marco comévil del fluido, entonces pr = pr/3 y el flujo
de radiacién es cero Fy = 0, que corresponde a un régimen épticamente grueso.

En el momento del desacoplamiento en que los fotones viajan libremente, tenemos que
¢, =0, que implica G, = 0, correspondiente a un medio pticamente delgado.
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SECCION 4.3

Solucion numérica de las ecuaciones

Utilizaremos un codigo que resuelve las ecuaciones de la hidrodinamica acoplada a la
radiacion: CAFE-R [20]. Hemos presentado las ecuaciones de la hidrodindmica relati-
vista que modelan la evolucién de un fluido de radiaciéon. Mencionaremos brevemente
el funcionamiento del coédigo utilizado, iniciando con la escritura de las ecuaciones en
la forma de balance de flujos:

U + 0,F = 8, (4.20)

usando coordenadas cartesianas, donde U es el vector de las variables conservadas, las
cuales son funciones de las variables primitivas: p? = (p, V%, P, E,, F?), F* son los flujos
y S las fuentes, que estan dadas por:

D pW
S phW?2y!
U= |7|=|phW? =P —pW (4.21)
T E,
S, Ey
V'D
Sivt+ P4
F'= | TV + PV (4.22)
E,
P
0
G,
S=1| G° (4.23)
_Gg
Gt

e Para la solucion del sistema de ecuaciones, se utiliza el método de lineas con
resoluciones uniformes en el espacio y el tiempo, relacionadas por At = C'FL -
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min(Az, Ay, Az), donde CF'L es el factor de Courant-Friedrichs-Lewy.

e En la integracién en el tiempo, se usa un integrador de segundo orden IMEX
Runge-Kutta, en el que las variables hidrodinamicas son resueltas explicitamente,
mientras las variables de radiacién de forma implicita.

e La contribucién espacial se construye mediante una discretizacién de volimenes
finitos; y los flujos numéricos en las interfaces espaciales de las celdas se calculan
con la féormula numérica de flujos HLLE.

e Existen dos métodos aproximados para resolver la ecuacion de Boltzmann, que
describen el medio épticamente grueso y delgado. La primera es la aproximacién
de Eddington, donde se asume que el campo de radiacion es isotropico. El segundo
es llamado la cerradura M1 que considera anisotropias en el campo de radiacion,
pues relaciona a un orden mayor en esta ecuaciéon la materia y radiacion.

SECCION 4.4

Pruebas estandar del acoplamiento materia-radiacién

Expondremos dos pruebas del cédigo que ilustran la diferencia entre la cerradura de
Eddington y la M1 en presencia de un obstaculo.

4.4.1 Sombra

La prueba consiste en la inyeccion por la izquierda de un fluido gas-radiacién en un
entorno 6pticamente delgado que se encuentra con un obstaculo circular, hecho de un
gas Gpticamente grueso. Se resuelve en un dominio [—1,3] x [—1,1] en el plano z = 0,
el cual cubrimos con 100 x 50 celdas.

Una captura de E, en t ~ 15 se muestra en la Figura para los dos modelos de
cerradura.

e Para la aproximacién de Eddington, la radiacién se propaga de manera isotrépica,
incluyendo la region detréds del obstaculo y no se forma ninguna sombra.
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e La solucion con la cerradura M1 corresponde a un campo de radiaciéon pro-
pagandose de forma paralela a la direcciéon usada para la inyeccién en este medio
opticamente delgado produciendo una sombra.

Figura 4.1: Captura de la densidad de energia E,. (erg/cm?) en t = 15 para la cerradura de
Eddington (arriba) y la M1 (abajo).

4.4.2 Doble sombra

Esta prueba muestra la capacidad de manejar escenarios con varias fuentes de luz.
Se resuelve el problema en el dominio z € [—6,3] x y € [—1.5,1.5] con un obstaculo
circular en el origen. En la Figura [4.2 se muestra la captura de la densidad de energia
de radiacion FE,.
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151

1.0

0.5

Figura 4.2: Captura de F, en t = 20 para la prueba de doble sombra.

Los resultados mostrados en las figuras 4.1| y muestran que el coédigo funciona
correctamente en pruebas estandar, cuyos detalles pueden encontrarse en [20].



Capitulo

Fluctuacion durante el desacoplamiento

Utilizando el c6digo CAFE-R [20] descrito y probado en la Seccién 4.3, vamos a modelar
diversas fluctuaciones de densidad y temperatura en el momento de ultima dispersion,
esto con el fin de buscar alguna relacién entre el contraste de estas variables. Ya que
las anisotropias del CMB fueron las semillas para la formacién galdctica [I], estudiar
la evolucion de dichas fluctuaciones aisladas puede ser de gran interés. Para lograrlo,
utilizaremos condiciones iniciales en dichas variables similares a las del CMB.

Sabemos que la época del universo temprano en la que sucedio el desacoplamiento estéa
acotada a un tiempo alrededor de 350,000 anos. Esto se puede ver en la Figura [5.1}
Recordamos el valor de z4.s durante el desacoplamiento, obtenido en la Seccion 3.2.2:

Zaes 2 1100. (5.1)
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Figura 5.1: Evolucién temporal de las densidades (izquierda) y temperatura (derecha). Se
indica con una linea punteada el momento del desacoplamiento.

Esta ventana de tiempo pertenece a un universo dominado por la materia [5], de esta
forma, hallamos el valor para la densidad mediante las ecuaciones , que cuantifican
las densidades dado cualquier factor de escala a para un universo homogéneo e isotrépico
dominado por la materia; y la ecuacion , que encuentra la temperatura del universo
para este mismo a. Utilizando la relacién entre el corrimiento al rojo z y el factor de
escala [2]:

1
1+2=-,
a

(5.2)

podemos encontrar el valor de a y sustituirlo en (2.23)) y (3.3). Asi encontramos nuestras
condiciones analogas al momento de tltima dispersién. Sustituyendo:

Thies =~ 3000K.

Pmdes = 1.334 - 107*2g/em?,

Estos seran los valores que se tomaran como base en nuestras simulaciones.
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SECCION 5.1

Condiciones iniciales

Las simulaciones consisten en la evolucion de fluctuaciones en la densidad y tempera-
tura dado un medio ambiente. Las condiciones iniciales en el ambiente, denotadas con
un subindice a, seran aquellas en el momento del desacoplamiento, encontradas en la
seccion anterior. De esta manera fijamos:

pa = 1.334-10"%2g/cm?, (5.5)
T, = 3000K,

que permaneceran constantes. Dado que las variaciones de densidad en el dominio
estaran dadas por diferentes funciones especificadas en cada simulacion, denotamos
mediante el subindice f el perfil que obedecen dichas fluctuaciones. La variacion de
temperatura y densidad inicial maxima estd regido por:

§T/T ~ 1077, (5.7)
8pm/ pm ~ 1077,

Partimos de aqui porque las observaciones realizadas por el satélite Planck [7] registran
anisotropias multipolares de 20K (Seccién 3.2.4) y queremos tener un contraste inicial
de igual orden entre densidad y temperatura. Fijamos el indice adiabatico del fluido en
v = 1.4. Las condiciones antes mencionadas son usadas en todas las pruebas.

SECCION 5.2

Simulaciones en un dominio 2D

Simularemos las pruebas siguientes en un dominio [—1,1] x [—1, 1] en el plano z = 0,
el cual cubrimos con 50 x 50 celdas. Este es usado porque se pueden explorar mas
simulaciones con distintos parametros.
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9.2.1] Fluctuacion con un perfil gaussiano

El primer grupo de simulaciones poseen una fluctuaciéon en la densidad p; dada por:

M} ’ (5.9)

pf:/)a+AeXp[

donde A es un parametro fijo que permite el contraste de densidad dp,,/p ~ 107> men-
cionado en las condiciones iniciales. Este perfil permite explorar diversos tamaios fisicos
de las fluctuaciones al momento del desacoplamiento; ya que, al variar el pardmetro w,
la anchura de la gaussiana cambia.

Condiciones de frontera de flujo saliente

Fijamos las condiciones de frontera para las siguientes simulaciones como outflow (flujo
saliente). En estas, no existe informacién que viaje desde las fronteras hacia el dominio
numeérico y la dinamica estd dominada sélo por la fluctuacion.

Escogemos diferentes valores para w, los cuales han sido listados con sus respectivas
graficas. Esto nos permite comparar la evolucién para fluctuaciones con distintas dis-
tribuciones en nuestro dominio.
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Figura 5.2: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.6.
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Figura 5.3: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.22.
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Figura 5.4: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.09.
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Figura 5.5: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.02.
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Vemos que para w = 0.6, existe una ligera disminucién en la densidad de materia Fi-
gura[5.2] Al hacer mds pequeno el valor de w, podemos apreciar que la reduccién en la
densidad aumenta. Esto se observa al comparar la Figura[5.3| con 5.5} en donde se esta
mas cerca de una densidad constante. Este equilibrio se obtiene para w = 0.02 (Figura
5.5)), en donde se evolucioné una fluctuacion casi puntual.

Por la parte de la temperatura, en todos los casos se tiene un aumento hasta llegar a
un valor maximo, para después establecerse en una cantidad constante. Sin embargo,
el tiempo que tarda en llegar este equilibrio térmico es diferente para cada w. Vemos
que cuando la fluctuacién estd mas extendida sobre el dominio (Figural5.2)), se necesita
un tiempo mayor; mientras que para la perturbaciéon puntual, este estado en un menor

tiempo (Figura[5.5)).

Los resultados de estas pruebas muestran una reduccion en el contraste de densidad
dependiente del parametro w. Esto nos dice que existe una relaciéon entre el tamano
fisico de una fluctuacién y la evolucion en su densidad. Por otra parte, podemos ver
que en todas las simulaciones con condiciones de frontera de flujo saliente, el equilibrio
térmico no se corresponde a una densidad constante, por tanto la variacién entre ma-
teria y temperatura es distinta.

Condiciones de frontera peridodicas

Ahora veremos la evolucion del mismo perfil gaussiano pero con condiciones de frontera
periddicas, en estas, cuando un elemento de fluido pasa a través de una cara de la celda,
vuelve a aparecer en la cara opuesta con la misma velocidad; este comportamiento es
util al modelar una parte del universo que no esta aislada y al ser homogéneo, se tiene
un valor de densidad similar fuera de este volumen. Al igual que en las condiciones de
flujo saliente, exploramos valores distintos de w. Estos estan enlistados con sus gréficas
correspondientes.
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Figura 5.6: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.6.
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Figura 5.7: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.22.
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La evoluciéon muestra una disminucién en la densidad relacionada con el tamano de la
fluctuacion, al igual que en las pruebas con condiciones de frontera de flujo saliente. Sin
embargo, vemos una diferencia en el comportamiento de la temperatura. En la Figura
para w = 0.6, observamos que esta se mantiene oscilando alrededor de un valor sin
llegar nunca a establecerse. Un perfil similar se ve en la Figura[5.7], pero las oscilaciones
poseen una amplitud mas pequena.

Los resultados de esta pruebas muestran que no se llega a un estado estacionario en
la temperatura, esta sigue oscilando alrededor de T" &~ 3000K sin llegar a este valor.
Mientras que en la densidad, seguimos viendo una reduccion que no se empata con el
ambiente.

SECCION 5.3

Fluctuacion con un perfil cosenoidal

En las dos simulaciones siguientes, la densidad de materia obedece una fluctuacién dada
por:

w2

pr = pa+ Aexp {M] . cos [QO(W)} . (5.10)

Esto nos permite modelar un estado inicial en el que se presentan fluctuaciones con
densidad mayor en una regién y menor en otra. Variamos la distribucién del coseno me-
diante el parametro w, teniendo una perturbaciéon cosenoidal mas localizada y otra que
se extiende sobre todo el dominio. Listamos los dos casos con sus respectivas graficas.
Para estas pruebas utilizamos condiciones de frontera periddicas.



Fluctuacién con un perfil cosenoidal 51

1) w=10.6

le—27+1.334e-22 0.06 +3e3

pm Lgrem3]

-1
—0.02

-2

—0.04
-3

—4 —0.06
-1.00 —0.75 —0.50 025 0.00 025 050 075 100 -1.00 —0.75 —0.50 025 0.00 025 050 075 100

x x

1e-27+1334e-22 006 232

TIK]

—0.02

—0.04

—4 T T T T T T T —0.06 T T T T T T T
-1.00 -0.75 -0.50 -0.25 000 025 050 075 100 -1.00 -0.75 -0.50 -0.25 0.00 0.25 0.50 0.75 100

X

Figura 5.8: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.6.
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Figura 5.9: Las dos gréficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad (iz-
quierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor inicial
(linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.22.
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Para una fluctuacién coseinodal extendida por todo el dominio (Figura [5.9)), vemos
que el valor final para la densidad sigue presentando un perfil arménico, mientras que
para la localizada (Figura este se pierde y da paso a una fluctuaciéon gaussiana de
densidad mas baja que el ambiente.

En ambos casos, la temperatura no muestra un contorno cosenoidal; sino que sigue
presentando un comportamiento gaussiano dado por la anchura de w. Esto deja ver que
la variacion en la densidad y temperatura son diferentes.

SECCION 5.4

Simulaciones en un dominio 3D

Las simulaciones anteriores fueron hechas en un dominio bidimensional como prueba de
concepto. Evolucionaremos ahora una fluctuaciéon en un domino tridimensiondal dado
por [—1,1] x [—1, 1] x [~1, 1], cubierto por 50 x 50 x 50 celdas y con un perfil de densidad
gaussiano dado por:

_(x2+y2+22)}, (5.11)

pfzpa+AeXp[ 2

Condiciones de frontera de flujo saliente

La siguiente simulacion se realizé con condiciones de frontera de flujo saliente. Fijaremos
la anchura de esta fluctuacién a w = 0.22.
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Figura 5.10: Las dos graficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad
(izquierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor
inicial (linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.22.
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Figura 5.11: Se observa la evolucién en la densidad para un dominio bidimensional (izquier-

da) y tridimensional (derecha).
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Figura 5.12: Mostramos la evolucién en la temperatura para un dominio bidimensional

(izquierda) y tridimensional (derecha).



Simulaciones en un dominio 3D 56

Podemos apreciar en la Figural|s.10|una reduccién menor en la densidad al mismo tiempo
final que para la prueba realizada en 2D (Figura. Lo que haremos a continuacion es
evolucionar la fluctuacion durante més tiempo, esto para que la densidad pueda seguir
decayendo hasta llegar a un estado estacionario. Comparamos la evolucién para ambos

dominios en las figuras y

Observamos un comportamiento similar a la simulaciéon hecha en el dominio bidimen-
sional. La diferencia radica en que la evolucién ocurre mucho mas lento, ya que en un
tiempo t = 15us, la densidad en el dominio 2D llegd a su maxima reduccion, mientras
que para el 3D apenas mostrd cambio. Esto es debido a que la distribucién de materia es
diferente para un caso bidimensional. Ilustramos esto en la Figura[5.11], donde el tiempo
es especificado en la leyenda superior derecha con el color de linea correspondiente.

Sin embargo, al comparar la evolucién de la temperatura entre el dominio bidimensio-
nal con el tridimensional, vemos que el equilibrio llega practicamente al mismo tiempo
(t = 15us). Esto se aprecia mejor en la Figura , se especifica el tiempo en la leyenda
superior derecha.

Condiciones de frontera periodicas

Por 1ltimo, veremos la evolucion de esta fluctuacion gaussiana dadas condiciones de
frontera peridédicas en un dominio tridimensional. Estas modelan mucho mejor el medio
estudiado, ya que presentan un dominio no aislado, y al ser homogéneo se tiene un valor
de densidad similar fuera del volumen estudiado. Exploramos diferentes valores de w.
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Figura 5.13: Las dos graficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad
(izquierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor
inicial (linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.6.
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2) w = 0.09
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Figura 5.14: Las dos graficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad
(izquierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor
inicial (linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.09.
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Figura 5.15: Las dos graficas superiores muestran la evolucién completa en la densidad
(izquierda) y temperatura (derecha); mientras que en las inferiores sélo se grafican el valor
inicial (linea punteada) y final (linea sélida) para w = 0.02.
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Comparando la prueba hecha con condicones periddicas para el dominio bidimensional
en la Figura [5.6; en estas simulaciones 3D la temperatura tampoco llega a un equili-
brio térmico con el ambiente, esto se ve en la Figura Sin embargo, tenemos una
reduccion en la densidad de materia mucho menor a tiempos iguales.

Nos fijamos ahora en las graficas mostradas en la Figura [5.14. Podemos ver una re-
duccién mayor de la densidad, similar a la Figura[5.4l La temperatura sigue oscilando
alrededor de ¢t = 3000K sin llegar a establecerse.

Por tltimo, para w = 0.02 serd necesario cambiar la escala en que se graficd; ya que
aun existe una diferencia entre la densidad y temperatura, pero estas se convierten
en fluctuaciones de érdenes menores. Hacemos esto en la Figura [5.16] donde vemos
fluctuaciones armonicas en la temperatura y un perfil gaussiano suave en la densidad,
a diferencia de su valor inicial casi puntual.
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Figura 5.16: Acercamiento a la densidad (izquierda) y temperatura (derecha) para w = 0.02.
La linea punteada denota el valor inicial y la sélida el final.

Los resultados anteriores indican una clara diferencia entre el contraste de temperatura
y densidad. Calculamos el cambio en ambas variables, denotando como p; y T; a la
densidad y temperatura inicial méxima en la fluctuacion, respectivamente. Mientras dp
y 01" denotan la diferencia entre el valor inicial y final.

Haciendo esto cuantificamos el contraste entre temperatura y densidad. Los resultados
se muestran en la Tabla , en donde ademés anadimos el radio w/p; para ilustrar el
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H w w/pi op/pi oT/T; H
0.6 0.449766 8.845411-10"" 2.224464-107°

0.09 0.067465 1.793227-107° 1.822503-107°
0.02 0.0149922 1.87258 -107° 1.873026-107°

Tabla 5.1: Contraste de densidad y temperatura para distintos valores de w, realizado en el
dominio 3D con condiciones de frontera periédicas.

tamano de la fluctuacion sobre el dominio.

Esto nos deja ver que para fluctuaciones puntuales (w = 0.02) existe una correspon-
dencia en el contraste de densidad y temperatura; mientras que para fluctuaciones mas
extendidas (w = 0.6) se encuentra una disparidad.

SECCION 5.5

Resultados

Todas las simulaciones que hemos presentado apuntan a una sencilla conclusion: al
evolucionar fluctuaciones con condiciones iniciales similares al momento de desacopla-
miento, se tienen disparidades entre la densidad y temperatura. Esto es, a pesar de
que se influyen fisicamente, el contraste entre sus estados iniciales y finales es distinto.
Esto apunta a especulaciones sobre la formacién de galaxias tempranas, ya que satélites
como Planck miden anisotropias en la temperatura, y nuestros resultados muestran que
se puede tener un contraste de densidad distinto al de temperatura.



Capitulo

Conclusiones

Usando simulaciones numéricas presentamos la evolucion de fluctuaciones de materia
acoplada a la radiacién, con el propostio de simular la dinamica en condiciones simila-
res a las de la superficie de ultima dispersiéon en el universo temprano. Para lograrlo,
consideramos valores de densidad y temperatura de esta época y resolvimos las ecua-
ciones de la hidrodinamica relativista en un elemento de volumen comévil que contiene
la fluctuacion materia-temperatura.

Los resultados encontrados indican que al considerar la interaccién materia-radiacion,
el comportamiento de la fluctuacién en la materia no condiciona al de la temperatura:
se pueden tener contrastes de temperatura distintos a los de densidad.

Estos resultados son interesantes aunque no definitivos y se necesita estudiar escenarios
mas elaborados, que puedan modelar mas precisamente la dindmica materia-radiacion
durante esta época. Esto incluiria la influencia de elementos de volumen externos al
comovil, el efecto de la expansién del universo, haciendo un escalamiento en las coor-
denadas de las ecuaciones z* — az?, donde a es el factor de escala; simular la evolucién
de dos o mas fluctuaciones simultanemante; y medir la profundidad 6ptica, lo cual pro-
veeria informacion importante acerca de cémo evoluciona la transparencia del Universo
una vez que materia y radiacién se desacoplan.
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El hecho de que la presién de radiacién no es suficiente para desvanecer la fluctuacién
de materia y la diferencia entre la evolucion de temperatura y densidad, nos permite es-
pecular acerca de la relevancia del resultado, ya que se han observado galaxias formadas
a un tiempo sorprendentemente temprano en la historia del universo por el telescopio
espacial James Webb.
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