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FACULTAD DE CIENCIAS

DEPARTAMENTO DE FÍSICA
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Resumen

La cosmoloǵıa moderna se fundamenta en la Relatividad General para describir el Universo a

través del modelo cosmológico estándar, este modelo tiene muchos aciertos al ser contrastado con los

datos observacionales, sin embargo presenta algunos problemas conceptuales, como son el problema

de la constante cosmológica y el problema de la coincidencia. Es aśı que con la finalidad de explo-

rar alternativas al modelo cosmológico estándar estudiamos un Modelo de enerǵıa oscura holográfica

con interacción cosmológica, en un Universo de Friedmann-Lemâıtre-Robertson-Walker que contie-

ne bariones, radiación, materia oscura fŕıa y enerǵıa oscura en el marco de la Relatividad General.

Consideramos una interacción fenomenológica en el sector oscuro, cuyo término de interacción es una

combinación lineal de los componentes oscuros del Universo. Con el modelo propuesto obtuvimos las

expresiones algebraicas para los parámetros cosmológicos de nuestro interés, como son: el parámetro

de densidad, de desaceleración y de coincidencia. Luego, realizamos el contraste de este modelo a la luz

de datos observacionales de supernovas tipo Ia, oscilaciones acústicas de bariones, radiación cósmica

de fondo y cronómetros cósmicos, aśı obtuvimos los valores de mejor ajuste para los parámetros ho-

lográficos y de interacción, y finalmente realizamos un análisis de comparación bayesiana del modelo

holográfico de interacción con el modelo cosmológico estándar.
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Abstract

Modern cosmology is based on General Relativity to describe the Universe through the standard

cosmological model, this model has many successes when contrasted with observational data, however

it presents some problems, such as the cosmological constant and cosmological coincidence problems.

With the purpose of exploring alternative to the standard cosmological model we study a holograp-

hic dark energy scenario with cosmological interaction, in a Friedmann-Lemâıtre-Robertson-Walker

Universe, containing baryons, radiation, cold dark matter and dark energy within the framework of

General Relativity. We consider a phenomenological interaction in the dark sector, whose interac-

tion term is a linear combination of the dark components of the Universe. With the proposed model

we obtained the algebraic expressions for the cosmological parameters of our interest: the density,

deceleration and coincidence parameters. Then, we performed the contrast of this model in light of

observational data of type Ia supernovas, baryon acoustic oscillations, cosmic microwave background

and cosmic chronometers, thus we obtained the values of best fit for the holographic and interaction

parameters, and finally we performed a Bayesian comparison analysis of the holographic model of

interaction with the standard cosmological model.
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3. Enerǵıa Oscura holográfica con interacción Cosmológica 18
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Caṕıtulo 1

Introducción

El Universo se encuentra actualmente en una fase de expansión acelerada, esto se infiere de las ob-

servaciones cosmológicas, provenientes tanto de observaciones de supernovas distantes de tipo Ia [1–3]

como de las medidas de las anisotroṕıas del fondo de microondas [4–6]. Se postula que la aceleración

actual del Universo se debe a algún tipo de componente del Universo desconocido denominado usual-

mente enerǵıa oscura, la cual constituye aproximadamente las dos terceras partes de la densidad de

enerǵıa total del Universo actual. Por otra parte las mediciones cosmológicas indican que el Universo

es aproximadamente plano [7]. Esta caracteŕıstica unida al hecho de que la expansión es acelerada, ha

dado lugar a lo que se conoce como Modelo Cosmológico Estándar (MCE). En este modelo se identifica

la enerǵıa oscura con una constante cosmológica [8,9] y las contribuciones restantes están compuestas

por materia (materia oscura y materia bariónica), que representa aproximadamente un 30 % en la

época actual, y una contribución de radiación del orden de 0.01 % actualmente que corresponde a

fotones y neutrinos. Esta configuración se resume con el acrónimo ΛCDM (por sus siglas en inglés)

donde Λ representa la constante cosmológica y CDM denota materia oscura fŕıa [3].

Nuestra hipótesis es: la Relatividad General describe correctamente la evolución del universo y por

tanto se puede usar al modelar su expansión actual acelerada, la que debe ser contrastada con los datos

observacionales. Siendo, nuestro objetivo general: describir correctamente la expansión acelerada que

se observa hoy en d́ıa en la evolución de nuestro universo haciendo uso de enerǵıa oscura holográfica

con interacción cosmológica. Como objetivos espećıficos podemos enumerar:

1. Acoplar a la métrica, materia oscura fŕıa y enerǵıa oscura de tipo holográfica. Esta métrica debe

1



respetar la homogeneidad e isotroṕıa del universo.

2. Contrastar los modelos obtenidos con los datos observacionales.

La motivación de este trabajo es analizar modelos alternativos al MCE que describan la expansión

actual del Universo y solucionen o alivien los problemas presentes en el MCE. En este sentido se explora

un modelo de enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica, llamado aśı dado que se emplea

el principio holográfico para modelar la enerǵıa oscura [10–14], en el marco de la Relatividad General,

usando la métrica de Friedmann-Lemâıtre-Robertson-Walker (FLRW). Los modelos de enerǵıa oscura

de tipo holográfica en diversos casos alivian el problema de la coincidencia cosmológica [15–17]. Par-

ticularmente estudiamos un modelo de enerǵıa oscura holográfica donde se incluye interacción entre

los componentes oscuros, considerando como componentes del universo, bariones, radiación, materia

oscura fŕıa y enerǵıa oscura. Este modelo es contrastado con datos observacionales de Supernovas tipo

Ia de la muestra Pantheon, de Cronómetros Cósmicos (CC), de Oscilaciones Acústicas de Bariones

(BAO, por sus siglas en inglés), y del Fondo Cósmico de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés).

Finalmente realizamos una comparación bayesiana del modelo de enerǵıa oscura holográfica con in-

teracción cosmológica frente al MCE, siendo éste el más aceptado por la comunidad cient́ıfica. Aśı

también obtuvimos los valores de mejor ajuste para los parámetros holográficos y de interacción, a

la luz de los datos observacionales considerados. Encontramos evidencia débil y fuerte favoreciendo el

MCE frente a los escenarios de interacción estudiados cuando se considera el análisis con la muestra

Pantheon y el análisis conjunto de los datos observacionales, respectivamente.
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Caṕıtulo 2

Modelos Cosmológicos

Actualmente sabemos que el Universo evoluciona, sin embargo, Einstein convencido de un

Universo estático, ideó la manera de demostrar esto incluyendo un término en sus ecua-

ciones llamado “constante cosmológica”, la cual genera un efecto opuesto al del campo

gravitatorio atractivo. En la actualidad esta constante es empleada para explicar la expan-

sión acelerada del Universo, en el escenario conocido como modelo cosmológico estándar.

Sin embargo este modelo presenta ciertos problemas. Frente a este hecho, se construyen

diversos modelos cosmológicos, siendo de nuestro interés los modelos que incluyen una

enerǵıa oscura de tipo holográfica, modelos cuyo estudio se detalla en este caṕıtulo.

2.1. Teoŕıa de la Relatividad General

Es 1915 1 sin lugar a dudas un año muy importante para la ciencia en su conjunto, puesto que

Albert Einstein presenta la Teoŕıa General de la Relatividad [18]. Cuando se estudia fenómenos donde

el campo gravitacional es intenso, la mecánica newtoniana evidencia sus limitaciones y dificultades 2,

es aśı que la teoŕıa de Einstein cambió el paradigma, con una teoŕıa geométrica de la gravitación,

siendo algunos de sus éxitos más importantes, la predicción y explicación de la anomaĺıa en el avance

del perihelio de Mercurio, este fenómeno se conoce como la precesión de la órbita de Mercurio, aśı

1La presentación en la Academia Prusiana de Ciencias.
2La gravedad era entendida como una fuerza atractora a distancia y de acción instantánea que depend́ıa básicamente

de la magnitud de las masas de los objetos interactuantes y la separación entre ellos.
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también la teoŕıa de Einstein predice la existencia de un agujero negro, una región del espacio con un

campo gravitatorio tan intenso que ni siquiera la luz puede escapar, entre otros.

Esta teoŕıa constituye la base fundamental en la construcción de diversos modelos f́ısicos que

pretenden explicar la evolución del Universo a gran escala.

2.1.1. Principios de la Relatividad General

La Relatividad General permite la descripción de la gravedad en términos puramente geométri-

cos. Einstein antes de proponer esta teoŕıa, formuló la Teoŕıa de la Relatividad Especial [19] que se

fundamenta en dos postulados fundamentales [20]:

Todos los observadores inerciales son equivalentes en lo que concierne a los experimentos dinámi-

cos.

La rapidez de la luz es la misma para todos los observadores inerciales.

La Teoŕıa de Gravedad de Newton sugiere la existencia de observadores privilegiados. Es aśı que

Einstein reformula la Gravitación a través de los siguientes principios [20]:

No hay experimentos locales que permitan distinguir la cáıda libre (no rotante) en un cam-

po gravitacional de un movimiento uniforme acelerado en ausencia de un campo gravitacional

(principio de equivalencia).

Las leyes de la f́ısica deben ser independientes del sistema coordenado escogido por el observador

(principio de covarianza).

Con estos principios se abandona la noción de observadores privilegiados. Además, las ecuacio-

nes que describen la interacción gravitacional se escriben en un lenguaje covariante, esto es, quedan

invariantes bajo transformaciones de sistemas de coordenadas.

2.1.2. La Relatividad General de Einstein

Matemáticamente la teoŕıa de la Relatividad General describe los efectos del campo gravitatorio

modelando el denominado espacio-tiempo como una variedad 3 cuadri-dimensional. El modelo ma-

3Una variedad es un espacio matemático el cual localmente puede verse como un espacio euclidiano.
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temático para describir el espacio-tiempo, es decir, la colección de todos los eventos es el par (M, g)

donde M es una variedad cuadrimensional y g es una métrica Lorentziana [20].

En una variedad, la métrica es la que permite definir el concepto de distancia. Sean xδ y xδ + dxδ

las coordenadas de dos puntos cercanos infitesimalmente, dentro de una variedadM con respecto a un

sistema coordenado xλ. La distancia ds que separa a dichos puntos debe tener un valor independiente

del sistema de coordenadas,

ds2 = gµν(xλ)dxµdxν , (2.1)

donde gµν es el tensor métrico 4. La geometŕıa que describe a la Relatividad General es una geometŕıa

Riemanniana.

La cantidad que representa la materia en el contexto de la Relatividad General es un tensor

simétrico denominado Tensor Enerǵıa-Momentum. Para obtener el tensor enerǵıa-momentum debemos

tener una acción SM de la forma [21]

SM =

∫ √
−gLM d4x, (2.2)

donde LM es la densidad Lagrangeana de la materia y enerǵıa, y g es la traza de la métrica. El tensor

enerǵıa-momentum se obtiene variando la acción (2.2) respecto de la métrica [21]

Tµν = −2
∂LM
∂gµν

+ gµνLM . (2.3)

En cosmoloǵıa usualmente el contenido de materia es descrito por el tensor enerǵıa-momentum de

un fluido perfecto [20]

Tµν = (ρ+ p)uµuν − p gµν , (2.4)

en que ρ y p son la densidad de enerǵıa y presión del fluido respectivamente y uµ es la cuadrivelocidad

de un observador comóvil a dicho fluido.

Por otra parte tenemos la ecuación de conservación del Tensor enerǵıa-momentum:

∇µ Tµν = 0 ⇒ ρ̇+ 3H(ρ+ p) = 0, (2.5)

4El tensor métrico es un tensor simétrico. Un tensor Aµν es simétrico si satisface que Aµν = Aνµ.
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donde ∇µ es la derivada covariante 5.

En cosmoloǵıa usualmente se asume que el contenido de materia satisface una ecuación de estado

barotrópica lineal [22]:

p = ωρ, (2.6)

donde ω se denomina el parámetro de estado. Para distintos valores del parámetro de estado tenemos

distintos modelos de fluido perfecto, por ejemplo ω = 0 es un fluido de part́ıculas no interactuantes

(polvo), mientras que ω = 1/3 corresponde a un fluido de part́ıculas relativistas (radiación).

Por otra parte, el movimiento de una part́ıcula libre es descrito por una trayectoria en el espacio-

tiempo, xµ(λ), parametrizada por λ, denominado parámetro af́ın. Se define la curva geodésica como

la curva de mı́nima longitud entre dos puntos P y Q de una variedad provista de métrica. La ecuación

de la geodésica puede escribirse como [20]

d2xµ

dλ2
+ Γµνρ

dxν

dλ

dxρ

dλ
= 0, (2.7)

donde Γµνρ son los śımbolos de Christoffel, que representan la conexión métrica dentro de esta geometŕıa,

definidos por

Γµνλ =
1

2
gµρ(∂νgρλ + ∂λgρν − ∂ρgνλ). (2.8)

La métrica gµν sobre la variedad Riemanniana cuadrimensional del espacio-tiempo M está deter-

minada por las ecuaciones de Campo de Einstein [21]:

Gµν ≡ Rµν −
1

2
gµν R = κTµν (2.9)

donde Gµν es el tensor de Einstein, Rµν es el tensor de Ricci, R es el escalar de Ricci, Tµν es el tensor

enerǵıa-momentum, y κ = 8πG/c4, G es la constante de gravitación universal de Newton, y c es la

rapidez de la luz en el vaćıo. En esta ecuación, la parte de la izquierda hace referencia a la geometŕıa

del espacio-tiempo y la parte de la derecha al contenido de materia.

5 La derivada covariante de un tensor Xµ···
ν··· , está definida por

∇λXµ···
ν··· = ∂λX

µ···
ν··· + ΓµρλX

ρ···
ν··· + · · · − ΓρνλX

µ···
ρ··· − · · · .
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David Hilbert propuso una acción a partir de la cual se obtienen las ecuaciones de la gravitación

variando la acción respecto de la métrica. La acción que Hilbert encontró es [20]

S =
1

2κ

∫
R
√
−g d4x , (2.10)

conocida hoy como la acción de Einstein-Hilbert.

Por otra parte, como una modificación de su ecuación original del campo gravitatorio, y para

conseguir la solución de universo estático, Einstein postuló la siguiente versión de las ecuaciones de

campo [23]

Rµν −
1

2
gµν R+ Λ gµν = κTµν , (2.11)

donde se ha incluido un nuevo término que corresponde a la contribución de la constante cosmológica

Λ. El término de la constante cosmológica correspond́ıa inicialmente al sector geométrico en (2.11), sin

embargo la constante cosmológica puede ser asociada a una enerǵıa del vaćıo con un tensor enerǵıa-

momentum, que viene representado por:

Tµν = −Λ

κ
gµν , (2.12)

entonces, asumiendo un fluido perfecto (2.4) con ω = −1 en (2.6), la constante cosmológica es equiva-

lente a una densidad de enerǵıa intŕınseca del vaćıo [24]

ρvac =
Λ

κc2
, (2.13)

cuya presión es dada por:

pvac = −Λ

κ
. (2.14)

Para proporcionar una buena descripción del Universo observado, el valor de la densidad de enerǵıa

de vaćıo debeŕıa ser del orden, ρΛ = 10−47 Gev4. Sin embargo esto este valor difiere del valor esperado

de la teoŕıa cuántica de campos en 60-120 órdenes de magnitud [24].
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2.2. Principio Cosmológico

El Principio Cosmológico [21] se basa en dos postulados, estos son la homogeneidad y la isotroṕıa del

Universo a gran escala 6. La homogeneidad supone que no existe ningún observador en el Universo que

ocupe una posición privilegiada, que si la Tierra estuviera situada en una región diferente, el Universo

nos pareceŕıa el mismo. Mientras que la isotroṕıa nos indica que no hay direcciones privilegiadas en

el mismo. Estos postulados fueron confirmados emṕıricamente. En efecto, las observaciones sobre la

distribución de galaxias muestran que a gran escala, el universo es homogéneo [22]. Mientras que la

evidencia observacional más importante en favor de la isotroṕıa del Universo fue el descubrimiento

de una radiación térmica de naturaleza cosmológica denominada el fondo cósmico de microondas [6].

Esta radiación de fondo ha sido estudiada minuciosamente llegándose a determinar que es isótropa

con una gran precisión [3]. Matemáticamente, homogeneidad equivale a invariancia bajo traslaciones

espaciales mientras que isotroṕıa corresponde a invariancia bajo rotaciones espaciales [21].

El estudio de la Cosmoloǵıa moderna también se sustenta en el postulado de Weyl, que asume la

uniformidad del Universo como un fluido perfecto en el cual las curvas geodésicas corresponden a ĺıneas

de mundo de observadores fundamentales [25]. Las ĺıneas de mundo tipo tiempo de los observadores

fundamentales forman una congruencia en el espacio-tiempo. Estas ĺıneas de mundo no se intersectan,

excepto en un punto singular en el pasado o futuro y por cada punto del espacio-tiempo pasa una única

ĺınea de mundo. El parámetro t puede considerarse como el tiempo propio a lo largo de la ĺınea de

mundo de cualquier observador fundamental. Un observador fundamental tiene coordenadas espaciales

fijas que se denominan coordenadas comóviles. La cuadrivelocidad de un observador fundamental en

coordenadas comóviles es uµ = (c, 0, 0, 0).

2.3. Ecuaciones de Friedmann

Utilizando el Principio Cosmológico y el postulado de Weyl, obtenemos el elemento de ĺınea de

un espacio maximalmente simétrico 7 y de curvatura constante a través de la métrica de Friedmann-

Lemâıtre-Robertson-Walker (FLRW). Este trabajo se centra en un espacio-tiempo FLRW espacial-

6Escalas del orden de centenas de megaparsec. Un parsec pc = 3.085678× 1016 m
7Un espacio maximalmente simétrico es aquel cuyas hipersuperficies espaciales son maximalmente simétricas, esto es,

que como subvariedades admiten el mayor número de vectores de Killing y por lo tanto el mayor número de simetŕıas
posibles.
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mente plano, aśı tenemos [21]

ds2 = dt2 − a2(t)[dr2 + r2(dθ2 + sin2 θdφ2)] (2.15)

donde a(t) es el factor de escala del Universo, r, θ y φ, son las coordenadas de observadores comóviles

con el fluido cósmico y t es el tiempo cósmico.

Utilizando la métrica (2.15) en las ecuaciones de campo de Einstein (2.9) y considerando el tensor

enerǵıa-momentum (2.4), las ecuaciones de Einstein quedan como:

3

(
ȧ

a

)2

= κρ , (2.16)

2

(
ä

a

)
+

(
ȧ

a

)2

= −κp . (2.17)

Consideraremos en adelante unidades en las cuales κ = 1. Luego, las ecuaciones (2.16) y (2.17),

quedan como

3H2 = ρ , (2.18)

2 Ḣ + 3H2 = − p , (2.19)

las cuales son llamadas las ecuaciones de Friedmann, donde ρ es la densidad total de enerǵıa, p es la

presión total, H = ȧ/a es la tasa de expansión de Hubble del universo, y el punto denota la derivada

con respecto al tiempo cósmico.

2.4. Componentes del Universo

Son esencialmente cuatro los componentes del Universo: los bariones, la radiación, la materia

oscura fŕıa y la enerǵıa oscura. La materia ordinaria está constituida fundamentalmente por bariones

y minoritariamente por leptones, mientras que la radiación está compuesta por part́ıculas relativistas,

fotones y neutrinos. La materia oscura y la enerǵıa oscura constituyen aproximadamente el 95 % del

contenido del universo, el 5 % restante es la materia ordinaria o bariones [3]. La materia y la enerǵıa

oscura comparten algunas caracteŕısticas, no se han medido en la Tierra y son muy abundantes a
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escala cosmológica, sin embargo su naturaleza es diferente. La materia oscura está distribuida de

manera desigual en el universo, formando regiones de densidad variable en las galaxias, los cúmulos

y supercúmulos de galaxias, jugando un rol importante en la formación de estructuras [22]. Por otro

lado, la enerǵıa oscura es responsable de la aceleración actual del universo [9], efecto que no puede

causar ni la materia oscura ni la materia ordinaria.

La materia oscura desempeña un papel central en la formación de estructuras y la evolución de

galaxias y tiene efectos medibles en la anisotroṕıa de la radiación cósmica de fondo [26].

El MCE establece que el universo tuvo su origen en el Big Bang, seguido de un peŕıodo de inflación,

posteriormente las etapas estuvieron dominadas por la radiación, la materia y la enerǵıa oscura, en ese

orden. En cada una de estas épocas se producieron fenómenos muy espećıficos y caracteŕısticos de cada

época, por ejemplo, la época dominada por la materia se caracteriza por la formación de estructuras,

mientras la época actual dominada por la enerǵıa oscura, se evidencia la expansión acelerada del

Universo [22].

Para obtener expansión acelerada del Universo es necesario que el contenido de materia-enerǵıa

del mismo posea presión negativa, esto lo podemos apreciar en las Ecuaciones (2.16) y (2.17) debido

a que

ä > 0 ⇔ (ρ+ 3p) < 0, (2.20)

luego

p < −ρ/3, (2.21)

pero ρ > 0, luego p < 0. Si postulamos que la enerǵıa oscura satisface la ecuación de estado (2.6),

el parámetro de estado debe cumplir con ω < −1/3 [21]. Se define −1 < ω < −1/3 para la enerǵıa

oscura tipo quintaesencia, ω = −1 para la enerǵıa oscura tipo constante cosmológica, y ω < −1

para la enerǵıa oscura tipo fantasma [21]. Los datos de CMB, BAO y Supernovas tipo Ia indican

ω = −1.028± 0.032 [3] para la enerǵıa oscura.

Para un modelo cosmológico dominado por la enerǵıa fantasma, esto es ω < −1, la aceleración de

la expansión del Universo es mayor que la inducida por una constante comológica, es aśı que en un

futuro el universo experimentaŕıa un final cósmico a tiempo finito, también llamado big rip, es decir,

el factor de escala y las densidades de enerǵıa tendeŕıan a infinito en un tiempo cósmico finito [27].
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2.5. El Modelo Cosmológico Estándar

El Modelo Cosmológico Estándar (MCE) se enmarca en la Teoŕıa de la Relatividad General de

Einstein. Este modelo describe la evolución del Universo desde un estado inicial denso y caliente

llamado Big-Bang [28], considerando al contenido de materia del Universo a gran escala como un

fluido perfecto.

El MCE tiene éxito en explicar diferentes fenómenos f́ısicos observados como son la expansión del

Universo, la abundancia de elementos ligeros y la existencia de una Radiación Cósmica de Fondo [29].

En el MCE usamos la ecuación de estado (2.6) y los parámetros de estado: ωb = 0, ωr = 1/3,

ωc = 0 y ωx = −1, para los bariones, radiación, materia oscura fŕıa y enerǵıa oscura, respectivamente.

Luego, se considera que estos 4 tipos de materia cumplen independientemente con la ecuación de

conservación (2.5), por lo cual obtenemos

ρb = ρb0 a
−3, (2.22)

ρr = ρr0 a
−4, (2.23)

ρc = ρc0 a
−3, (2.24)

ρx = ρx0, (2.25)

donde el factor de escala a se puede escribir como una función del redshift cosmológico 8 z, como

a = (1+z)−1, donde para z = 0 tenemos a = 1 hoy. El subindice 0 indica el valor actual del parámetro

y ρx0 ∝ Λ como en (2.13). Para cada uno de estos componentes definimos la función de densidad

fraccional como [21]

Ωi(a) =
ρi(z)

3H2
(2.26)

donde
∑

Ωi = 1 y el subindice i = {b, r, c, x}, indica el tipo de materia: bariones, radiación, materia

oscura fŕıa y enerǵıa oscura, respectivamente. Considerando estas componentes la ecuación (2.18)

puede reescribirse como

H2(z) = H2
0

[
Ωb0(1 + z)3 + Ωr0(1 + z)4 + Ωc0(1 + z)3 + Ωx0

]
. (2.27)

8Corrimiento (o desplazamiento) al rojo, es el alargamiento de la longitud de onda de ondas electromagnéticas debida
a la expansión del universo.
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Dado que el Universo está en expansión acelerada, ä > 0 [1–6], es conveniente definir una medida

adimensional de la aceleración cósmica de la expansión del espacio [22]

q ≡ −

(
1 +

Ḣ

H2

)
= − äa

ȧ2
, (2.28)

llamada parámetro de desaceleración, el cual caracteriza la aceleración (q < 0) o la desaceleración

(q > 0) del Universo. Usando las ecuaciones de Friedmann (2.18) y (2.19) junto a la ecuación de

estado (2.6), obtenemos el parámetro de desaceleración para el MCE como

q =
1

2

∑
Ωi(1 + 3ωi) =

1

2
(Ωb + Ωc) + Ωr − Ωx . (2.29)

En el marco del MCE, el valor actual del parámetro de desaceleración q0 ≈ −0.55 [30] indica que el

universo se está expandiendo en forma acelerada.

Un modelo alternativo al MCE es el modelo ωCDM, este modelo incluye un parámetro más, el

parámetro de estado para la enerǵıa oscura ω, mientras que el MCE asume ω = −1. En la figura 2.1

mostramos las funciones de densidad de los distintos tipo de materia que componen el Universo a la luz

del MCE y el modelo ωCDM. En este modelo usamos los valores ω0 = −1.028±0.032,H0 = 67.36±0.54,

Ωbh
2 = 0.02237± 0.00015 y Ωch

2 = 0.1200± 0.0012, reportados en la referencia [3].

En la Figura 2.1 notamos que ambos modelos son muy semejantes. La evolución de la función de

densidad fraccional de los bariones, la radiación y la materia oscura se aproximan en gran medida,

mientras que en la evolución de la función de densidad fraccional de la enerǵıa oscura para el MCE

(ĺınea azul) y el modelo ωCDM (ĺıena negra), claramente muestran una diferencia.

2.5.1. Problemas en el Modelo Cosmológico Estándar

El mayor problema que presenta el MCE es el conocido como problema de la constante cosmológica,

que procede de la gran discrepancia que existe entre los valores teóricos calculados para la enerǵıa del

vaćıo y los provenientes de las observaciones [21].

Otro problema del MCE, es el problema de la Coincidencia Cosmológica [30]. El hecho observa-

cional de que los valores actuales de las densidades de enerǵıa oscura (ρx) y materia oscura (ρc) son

del mismo orden de magnitud, ρc0/ρx0 ∼ O(1), parece indicar que actualmente estamos viviendo en
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Figura 2.1: Gráficas de la función de densidad fraccional para los bariones (bar), radiación (rad),
materia oscura (DM) y enerǵıa oscura (DE), que se representan por lineas punteada, discontinua,
discontinua con puntos, y sólida, respectivamente. Se muestran dos modelos, el MCE (color azul) y el
modelo ωCDM (color negro).

un peŕıodo muy especial de la historia cósmica. Dentro del MCE, una relación de densidades de este

orden en la época actual puede verse como una coincidencia, ya que requiere condiciones iniciales muy

especiales. La pregunta correspondiente de ¿por qué ahora? se denomina el “problema de coincidencia”

cosmológica. De acuerdo con el MCE, la igualdad ρx = ρc tuvo lugar recientemente con un redshift

z ≈ 0.55 [30]. Definimos el parámetro de coincidencia, de la forma

r ≡ ρc
ρx
, (2.30)

para estudiar la evolución de la relación de densidades de enerǵıa de estos dos componentes. En el

caso del MCE, el parámetro de coincidencia r posee una evolución regular en el tiempo y tiende a cero

cuando a→∞. Afirmamos que se alivia el problema de la coincidencia cosmológica cuando r es una

relación constante estable de las densidades de enerǵıa de ambos componentes, esto es, se establece

un modelo exactamente solucionable para una transición suave de una fase dominada por la materia a
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un peŕıodo posterior de expansión acelerada [31, 32]. Este modelo implica la evolución del parámetro

de coincidencia hacia un valor finito, estable y asintótico.

Por otra parte, un problema que ha surgido recientemente es la tensión en el valor de la medida

observacional de la tasa de expansión actual H0. En la referencia [3], la colaboración Planck usando

como base el MCE, datos de CMB, BAO, y supernovas, reporta una valor de H0 = (67.4±0.5) km s−1

Mpc−1, mostrando este valor una tensión sustancial de 3.6σ con respecto a la última determinación

local de H0 = (73.52 ± 1.62) km s−1 Mpc−1 [33]. El valor en [33] es independiente del modelo cos-

mológico en estudio, mientras que el valor inferido por la colaboración Planck en [3] asume el MCE,

por lo cual esta tensión podŕıa indicar que algo sucede en la evolución intermedia del Universo.

Dados los problemas del MCE [24, 30], además de la incerteza teórica sobre la naturaleza de la

enerǵıa oscura, se han investigado varios mecanismos de aceleración cósmica, incluidas las modifica-

ciones de la gravedad en grandes escalas, una posible interacción entre los componentes del sector

oscuro o un modelamiento de la enerǵıa oscura a partir del principio holográfico, como veremos en el

siguiente caṕıtulo.

2.6. Enerǵıa Oscura Holográfica

2.6.1. Principio Holográfico

El modelo de enerǵıa oscura holográfica se basa en la aplicación a la cosmoloǵıa del principio

holográfico, el cual ha sido conjeturado por ’t Hooft [34] y Susskind [35]:

Los fenómenos dentro de un volumen pueden explicarse por el conjunto de grados de libertad que

residen en su frontera, y los grados de libertad están determinados por el área de la frontera en lugar

que el volumen.

Esta idea se basa en realidad, en estudios de la entroṕıa del agujero negro, propuesta por Bekens-

tein [36]. Siendo aśı que, la información contenida en cierto volumen de un espacio concreto se puede

conocer a partir de la información codificable sobre la frontera de dicha región. Una importante con-

secuencia es que la cantidad máxima de información que puede contener una determinada región de

espacio rodeada por una superficie diferenciable está limitada por el área total de dicha superficie [37].
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2.6.2. Modelos Holográficos de Enerǵıa Oscura

Distintos modelos holográficos de enerǵıa oscura se han estudiado [10–17, 38–41], todos estos for-

mulados en base al Principio Holográfico. De acuerdo con este principio, la densidad de enerǵıa del

vaćıo se puede delimitar como L3ρx ≤ M2
pL [42], donde Mp = (8πG)−1/2 es la masa reducida de

Plank y L es el tamaño ĺımite 9 de una región. Este ĺımite implica que, la enerǵıa total dentro de una

región de tamaño L, no debe exceder la masa de un agujero negro del mismo tamaño. Si se aplica a

la dinámica del Universo, L tiene que ser una escala de longitud cosmológica. El valor más grande

permitido de L, es el que satura la desigualdad anteriormente mencionada, es aśı que la densidad de

enerǵıa oscura se puede escribir como [43]

ρx =
3c2M2

p

L2
, (2.31)

donde c es un parámetro adimensional, distinto a la rapidez de la luz, y el factor 3 se incluye por

conveniencia matemática. En la literatura [15,44], la longitud L se ha considerado como:

1. El radio de Hubble: L = H−1 [45]. La densidad de enerǵıa oscura holográfica es:

ρx = 3c2M2
pH

2 . (2.32)

2. El horizonte de eventos futuros: L = RE [46], donde

RE(t) = a(t)

∫ ∞
t

dt′

a(t′)
= a

∫ ∞
a

da′

H(a′) a′2
. (2.33)

La densidad de enerǵıa oscura holográfica es en este caso:

ρx =
3c2M2

p

R2
E

. (2.34)

3. Una función del escalar de Ricci R. El papel de una distancia proporcional al escalar de Ricci

como una escala de conexión causal para perturbaciones se observó en [47]. Aśı, L ∝ |R|−1/2,

donde R es el escalar de Ricci. En este último caso la densidad de la enerǵıa oscura holográfica,

9Vinculado al ĺımite IR. Este está asociado a un valor mı́nimo de la enerǵıa.
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es ρx ∝ R y el escenario se denomina enerǵıa oscura holográfica de Ricci. En un universo FLRW

espacialmente plano, el escalar de Ricci está dado por R = 6(2H2 + Ḣ). Se asume L2 = 6
R , luego

la densidad de enerǵıa oscura holográfica queda como [13,15,44]

ρx = α(2H2 + Ḣ), (2.35)

donde α es una constante. Este modelo no presume la presencia del horizonte de eventos, por

lo que se evita el problema de causalidad y es fenomenológicamente viable, además de aliviar el

problema de la coincidencia cosmológica [13].

En este contexto, nuestro interés en este trabajo se centra en una generalización del modelo ho-

lográfico de enerǵıa oscura de Ricci, denominado enerǵıa oscura tipo Ricci [10–12,14]

ρx = 3(αH2 + βḢ) , (2.36)

donde α y β son constantes. Se ha demostrado que este modelo en muchos casos alivia el problema

de la coincidencia cósmica [45], es decir, el parámetro de coincidencia r tiende asintóticamente a una

constante positiva [14–17]. En general, los modelos con enerǵıa oscura holográfica en la literatura

consideran sólo los componentes oscuros, predominantes en el universo actual, con interacción entre

estos [39,40,48,49].

2.7. Interacción Cosmológica

Los modelos de interacción entre la enerǵıa oscura y la materia oscura [50–55] se basan en la

premisa de que ninguna simetŕıa conocida en la Naturaleza impide o suprime un acoplamiento no

minimal entre estos componentes y, por lo tanto, dicha posibilidad debe investigarse a la luz de datos

observacionales (ver, por ejemplo [56]). En algunas clases de estos modelos de interacción, el problema

de coincidencia mencionado anteriormente puede aliviarse en gran medida cuando se compara con el

MCE. Es aśı que se han propuesto varios modelos de interacción con soluciones tanto anaĺıticas como

numéricas [50,51,54,55,57,58].
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Introducimos un término de interacción fenomenológica Γ en la ecuación de conservación (2.5)

para los componentes oscuros, como

ρ′c + ρc = −Γ , (2.37)

ρ′x + (1 + ω) ρx = Γ , (2.38)

donde convenientemente usamos el cambio de la variable η = ln a3 y definimos ( )′ := d/dη. Notemos

que Γ > 0 indica una transferencia de materia oscura a enerǵıa oscura y Γ < 0 indica lo contrario.

En la literatura (ver [50,51] y sus referencias) se han estudiado escenarios donde sólo se considera los

componenentes oscuros del Universo y se incluye una interacción fenomenológica entre estos. Es usual

escoger escenarios de interacción con un término lineal, o combinaciones lineales de los componentes

oscuros [59]. Por ejemplo, se estudiaron términos de interacción de la forma: Γa = αρc + βρx, Γb =

αρ′c+βρ
′
x, Γc = αρcρx/ρ, Γd = ρ2

c/ρ, Γe = ρ2
x/ρ, entre otros. Los escenarios con interacción lineal, donde

los componentes son materia oscura (ρc) y enerǵıa oscura holográfica (ρx), con términos de interacción

del tipo Γ ∝ ρc y Γ ∝ ρx, son casos particulares estudiados en [39,40,48,49]. En la referencia [39], los

autores estudiaron la interacción entre la materia oscura y enerǵıa oscura holográfica, con un término

de interacción de la forma Γ ∝ ρ, con ρ = ρx, ρ = ρc y ρ = ρx + ρc, y obtuvieron una ecuación

diferencial de segundo orden para H. Mientras que en [40], los autores estudiaron la interacción de

la materia oscura y enerǵıa oscura holográfica con ω = ω(r), donde r = ρc/ρx. Luego, obtuvieron el

término de interacción Γ = Γ(ρ, ρ′), y finalmente, ρi = ρi(a) y ω = ω(a).

En el siguiente caṕıtulo proponemos y analizamos un modelo de enerǵıa oscura holográfica con

interacción cosmológica en el sector oscuro, considerando como componentes del Universo: Bariones,

radiación, materia oscura fŕıa y enerǵıa oscura holográfica.
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Caṕıtulo 3

Enerǵıa Oscura holográfica con

interacción Cosmológica

La búsqueda de nuevos modelos del Universo se sostiene en el hecho de que el Modelo

Cosmológico Estándar presenta algunos problemas. La opción de considerar una distancia

proporcional a la escala de Ricci como una escala de conexión causal para perturbaciones

se analizó en [47], a partir de entonces diferentes modelos de enerǵıa oscura holográfica han

sido analizados [10–15,44]. Es posible analizar los escenarios de Enerǵıa Oscura Holográfica

desde dos enfoques distintos, el primero considera el parámetro de estado de la enerǵıa

oscura variable o con alguna parametrización como se muestra en [17], mientras que el

segundo enfoque considera un término de interacción entre los componentes oscuros [39–

41, 60], escenario que escogimos para el desarrollo de esta investigación. En este caṕıtulo

se muestra el desarrollo matemático para analizar el modelo de enerǵıa oscura holográfica

con interacción cosmológica entre los componentes oscuros.

3.1. Enerǵıa Oscura holográfica con interacción Cosmológica

Consideramos un universo plano, homogéneo e isotrópico en el marco de la Relatividad General, y

la métrica de FLRW espacialmente plana (2.15). La ecuación de Friedmann en este contexto se escribe

como (2.18), donde asumimos unidades en las cuales 8πG = c = 1.
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Tabla 3.1: Subcasos del término de interacción Γ = α1ρc + β1ρx.

Modelo Condición Subcasos de interacción

Modelo 1 α1 = 0 Γ1 = β1ρx
Modelo 2 β1 = 0 Γ2 = α1ρc
Modelo 3 α1 = β1 Γ3 = α1(ρc + ρx)

Un escenario cosmológico realista contiene bariones, radiación, materia oscura fŕıa y un componente

de enerǵıa oscura que en este trabajo asumimos holográfica. En este contexto, consideramos la ecuación

de Friedmann (2.18) y la ecuación de conservación (2.5) asumiendo ρ = ρb+ρr+ρc+ρx y p = pb+pr+

pc+px. De aqúı en adelante y por simplicidad definimos ρd := ρc+ρx, a lo que llamamos Sector Oscuro.

Además, se considera una ecuación de estado barotrópica para todos los componentes [21], como (2.6)

con ωb = 0, ωr = 1/3, ωc = 0 y ωx = ω. Adicionalmente, al incluir una interacción fenomenológica en

el sector oscuro, separamos la ecuación de conservación (2.5) obteniendo las expresiones (2.22) y (2.23)

junto con las ecuaciones (2.37) y (2.38).

De las ecuaciones (2.36) y (2.18) vemos que

ρx = αρ+
3β

2
ρ′ , (3.1)

donde ρ = ρb + ρr + ρd. De (2.22) y (2.23) obtenemos fácilmente ρ′′b = −ρ′b = ρb y ρ′′r = −4
3ρ
′
r = 16

9 ρr.

Usando ρc = ρd − ρx, ρ = ρb + ρr + ρd y las ecuaciones (2.37), (3.1), (2.22) y (2.23), se obtiene una

ecuación diferencial de segundo orden para la densidad de enerǵıa del sector oscuro ρd de la forma

3β

2
ρ′′d +

(
α+

3β

2
− 1

)
ρ′d + (α− 1) ρd +

1

3
(2β − α) ρr0 a

−4 = Γ , (3.2)

para una interacción dada Γ, tal que Γ = Γ(ρd, ρ
′
d, ρ, ρ

′). Resolviendo la ecuación (3.2) encontramos la

densidad de enerǵıa ρd, y las densidades de enerǵıa ρc y ρx usando la ecuación (3.1).

En este trabajo estudiamos una interacción lineal definida como: Γ = α1ρc + β1ρx [50, 51], que

incluye tres subcasos, α1 = 0, β1 = 0, y α1 = β1, que llamamos Modelo 1, Modelo 2 y Modelo 3

respectivamente, como se muestra en la Tabla 3.1. Notar que es posible describir todas las interacciones

estudiadas en esta tesis, como combinaciones de los términos ρd, ρ
′
d, ρ y ρ′.
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Luego, al reescribir la ecuación (3.2) ésta se convierte en

ρ′′d + b1 ρ
′
d + b2 ρd + b3 a

−3 + b4 a
−4 = 0 , (3.3)

que incluye los tres tipos de interacción de nuestro interés, donde las constantes bi son dadas por

b1 = 1 + α1 − β1 − 2(1− α)/3β, (3.4)

b2 = 2(α(1− β1 + α1)− 1− α1)/3β, (3.5)

b3 = (β1 − α1) (1− 2α/3β) ρb0, (3.6)

b4 = 2ρr0((2β − α)/3− (β1 − α1)(α− 2β))/3β, (3.7)

estas son diferentes combinaciones de los parámetros para una interacción particular. La solución

general de la ecuación (3.3) tiene la forma

ρd(a) = Aa−3 +B a−4 + C1 a
3λ1 + C2 a

3λ2 , (3.8)

donde las constantes de integración están dadas por

C1 =
3Aβ(1 + λ2) +Bβ(4 + 3λ2) + 3H2

0 (−2α+ 2Ωx0 + β(3Ωb0 + 4Ωr0 − 3λ2(Ωc0 + Ωx0)))

3β(λ1 − λ2)
,

C2 = −A−B + 3H2
0 (Ωc0 + Ωx0)− C1 , (3.9)

y H0, Ωb0, Ωr0, Ωc0 y Ωx0 son los valores actuales del parámetro de Hubble, el parámetro de densidad

(esto es Ωi0 = ρi0/3H
2
0 con i = {b, r, c, x}) para los bariones, la radiación, la materia oscura fŕıa y la

enerǵıa oscura holográfica, respectivamente. Además tenemos,

A =
b3

b1 − b2 − 1
y B =

9b4
12b1 − 9b2 − 16

, (3.10)

aśı como

λ1 = −1

2

(
b1 +

√
b21 − 4b2

)
y λ2 = −1

2

(
b1 −

√
b21 − 4b2

)
. (3.11)
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Finalmente, la tasa de expansión en términos del redshift cosmológico se puede escribir como:

H(z) = H0

√(
Ωb0 +

A

3H2
0

)
(1 + z)3 +

(
Ωr0 +

B

3H2
0

)
(1 + z)4 +

C1

3H2
0

(1 + z)−3λ1 +
C2

3H2
0

(1 + z)−3λ2 , (3.12)

con Ωb0 + Ωr0 + Ωc0 + Ωx0 = 1.

Por otro lado, usando (3.1) en (2.38), el parámetro de estado de la enerǵıa oscura holográfica se

escribe como

ω =
2Γ− 3β ρ′′ − (2α+ 3β) ρ′ − 2αρ

3βρ ′ + 2αρ
, (3.13)

luego, usamos (3.8), (2.22) y (2.23), en (3.13), esta ecuación queda como

ω(a) =
D1 a

−3 +D2 a
−4 +D3 a

3λ1 +D4 a
3λ2

Ã a−3 + B̃ a−4 + C̃1 a3λ1 + C̃2 a3λ2
, (3.14)

donde

Ã = (2α− 3β)(A+ ρb0), (3.15)

B̃ = 2(α− 2β)(B + ρr0), (3.16)

C̃1 = C1(3βλ1 + 2α), (3.17)

C̃2 = C2(3βλ2 + 2α), (3.18)

y los coeficientes constantes están dados por

D1 = 2α1A+ (2α− 3β)(β1 − α1)(A+ ρb0), (3.19)

D2 = 2α1B + 2(α− 2β)(1/3− α1 + β1)(B + ρr0), (3.20)

D3 = C1(2α1 + (2α+ 3βλ1)(β1 − α1 − 1− λ1)), (3.21)

D4 = C2(2α1 + (2α+ 3βλ2)(β1 − α1 − 1− λ2)). (3.22)

Notemos que en el ĺımite al futuro, a → ∞, la expresión (3.14) se vuelve ω → D3
C1(3βλ1+2α) para

λ1 > λ2 > 0, mientras que para λ2 > λ1 > 0, tenemos ω → D4
C2(3βλ2+2α) .

Por otra parte, para el parámetro de coincidencia (2.30) obtenemos

r =
ρd(

α− 3β
2

)
ρb + (α− 2β)ρr + αρd + 3β

2 ρ
′
d

− 1 . (3.23)

Usando (2.22), (2.23) y (3.8) en la expresión anterior obtenemos r = r(a). Por lo tanto, podemos
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calcular el ĺımite asintótico de r(a) cuando a→∞. Para nuestro tipo de interacción obtenemos

r∞ =
2

2α+ 3βλi
− 1 , (3.24)

una constante que depende de los parámetros de interacción, donde λi = máx{λ1, λ2} para λi > 0.

Notamos que este ĺımite para el parámetro de coincidencia r tiende a un valor constante a diferencia

del MCE 1. Finalmente, de la ec. (3.12) encontramos el parámetro de desaceleración (2.28) como

q = −
(

1 +
3ρ′

2ρ

)
, (3.25)

luego

q(a) = −
(

1 +
−3(ρb0 +A)a−3 − 4(ρr0 +B)a−4 + 3(C1λ1a

3λ1 + C2λ2a
3λ2)

2(ρb0 +A)a−3 + 2(ρr0 +B)a−4 + 2(C1a3λ1 + C2a3λ2)

)
(3.26)

Por otra parte, usamos la definición (2.26) para obtener la función de densidad fraccional de cada

uno de los componentes:

Ωb =
Ωb0a

−3

(Ωb0 +A)a−3 + (Ωr0 +B)a−4 + C1a3λ1 + C2a3λ2
, (3.27)

Ωr =
Ωr0a

−4

(Ωb0 +A)a−3 + (Ωr0 +B)a−4 + C1a3λ1 + C2a3λ2
, (3.28)

Ωx = α+ β

(
−3(ρb0 +A)a−3 − 4(ρr0 +B)a−4 + 3(C1λ1a

3λ1 + C2λ2a
3λ2)

2(ρb0 +A)a−3 + 2(ρr0 +B)a−4 + 2(C1a3λ1 + C2a3λ2)

)
, (3.29)

Ωc = 1− Ωx − Ωb − Ωr. (3.30)

Las expresiones de la tasa de expansión de Hubble (3.12), del parámetro de coincidencia (3.23),

del parámetro de desaceleración (3.26), y de la función de densidad para cada tipo de materia (3.27)

- (3.30) son analizados en el siguiente caṕıtulo.

1En el marco del MCE, el ĺımite asintótico de r(a) cuando a→∞, resulta nulo, puesto que ρc → 0 [30].
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Caṕıtulo 4

Contraste Observacional

En Cosmoloǵıa el contraste observacional de modelos es clave porque determina la validez

de estos modelos a la luz de los datos observacionales disponibles. En la actualidad se

cuenta con una gran cantidad de datos para el análisis de los modelos teóricos. Los datos

utilizados para el contraste observacional de los modelos de enerǵıa oscura holográfica con

interacción cosmológica estudiados en este trabajo son: los cronómetros cósmicos, obtenidos

a través del “differential age method” [61]; datos de Supernovas tipo Ia a través de la

compilación Pantheon [62]; datos de las oscilaciones acústicas de los bariones [63–67]; y

datos de la radiación cósmica de fondo [3]. Además, realizamos el análisis bayesiano para

la comparación de los modelos de enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica

frente al Modelo Cosmológico Estándar.

4.1. Datos de las Oscilaciones Acústicas de Bariones

En el Universo temprano la materia bariónica estuvo totalmente ionizada y acoplada a la radia-

ción, formando un plasma que es atráıdo a potenciales gravitatorios creados por sobredensidades de

materia oscura. Al mismo tiempo, la presión de radiación tend́ıa a dispersar los bariones. Este proceso

de atracción y repulsión formó ondas de sonido en el plasma. En el Universo en expansión, estas ondas

se propagan hasta el momento del desacople entre la materia bariónica y la radiación. Cuando la tem-

peratura en el Universo cae hasta los 3000K, la materia bariónica empieza a recombinarse formando
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Tabla 4.1: Mediciones isótropas de BAO utilizadas en el análisis.
Survey z dz

6dFGS 0.106 2.98

MGS 0.15 4.47

eBOSS 1.52 26.1

átomos neutros, por lo que la radiación se desacopla de los bariones. En ese instante, las ondas de

sonido que se propagan en el plasma se congelan, a una distancia dada por el horizonte acústico [3].

Hoy se puede detectar vestigios de estas ondas de sonido en los mapas de distribución de galaxias, a

través de los datos de BAO.

Las mediciones isotrópicas de la señal BAO se dan en términos de la relación adimensional

dz(z) = DV (z)/rs(zd) (4.1)

donde DV es una combinación de las escalas de ĺınea de visión y de distancia transversal definidas en

la referencia [68], zd es el redshift en la época “drag”1 y rs(z) es el tamaño comóvil del horizonte de

sonido, donde DV y rs son definidas por

DV (z) =

(
(1 + z)2DA(z)2 cz

H(z)

)1/3

y rs(z) =

∫ ∞
z

csdz

H(z)
(4.2)

con la rapidez de la luz c, la distancia del diámetro angular DA(z) = c
(1+z)

∫ z
0

dz
H(z) , siendo la velocidad

del sonido del fluido de fotones-bariones cs = c√
3(1+R)

y R = 3Ωb0
4Ωγ0(1+z) [69].

Utilizamos medidas isótropas de BAO de: 6dFGS [63], MGS [64] y eBOSS [65], como se muestra

en la tabla 4.1. Las mediciones anisótropas de BAO se tomaron de BOSS DR12 [66] y Lyα forest [67],

que se definen en términos de DA y DH = c/H(z), como se muestra en la Tabla 4.2, que junto con la

matriz de covarianza correspondiente a esos datos, la utilizamos en nuestro análisis [70].

1Época de arrastre, posterior a la época de “last scattering”(última dispersión), como hay muchos más fotones que
bariones, los fotones se “desacoplan”(dejan de notar a los bariones) antes de que los bariones dejen de notar los fotones.
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Tabla 4.2: Mediciones anisótropas de BAO utilizadas en el análisis.
Survey z Medida

BOSS DR12 0.38 DA(0.38)
rs(zd) = 7.42

BOSS DR12 0.38 DH(0.38)
rs(zd) = 24.97

BOSS DR12 0.51 DA(0.51)
rs(zd) = 8.85

BOSS DR12 0.51 DH(0.51)
rs(zd) = 22.31

BOSS DR12 0.61 DA(0.61)
rs(zd) = 9.69

BOSS DR12 0.61 DH(0.61)
rs(zd) = 20.49

BOSS DR12 2.4 DA(2.4)
rs(zd) = 10.76

BOSS DR12 2.4 DH(2.4)
rs(zd) = 8.94

4.2. Dato de la Anisotroṕıa en la Radiación de Fondo

Los fotones del CMB que nos llegan actualmente atraviesan casi todo el Universo observable. En

el recorrido, sus trayectorias son desviadas por gradientes de los potenciales gravitacionales asociados

a las inhomogeneidades en el Universo.

La única contribución de los datos de CMB que consideramos es la escala angular del horizonte de

sonido en el last scattering 2:

θ∗ =
rs(z∗)

(1 + z∗)DA(z∗)
(4.3)

donde el tamaño comóvil del horizonte de sonido se evalúa en z∗ = 1089.80, de acuerdo con los

resultados de Planck en 2018 [3]. Comparamos el valor obtenido en este estudio con el reportado por

la colaboración Planck en 2018, 100θ∗ = 1.04119± 0.00029 [3].

4.3. Cronómetros cósmicos

Los 24 datos de cronómetros cósmicos utilizados se obtuvieron a través del “differential age met-

hod”, como se ve en la tabla 3 de la referencia [51]. Como se sugiere en la referencia [71], se considera

la edad relativa de galaxias que evolucionan pasivamente, con respecto al redshift. Es el único método

que proporciona mediciones directas cosmológicas independientes del modelo de expansión del uni-

2En la época de última dispersión, el Universo se volvió transparente para los fotones; se habla de fotones desacoplados
de otras formas de materia. La radiación cósmica de fondo lleva la información sobre el Universo en cuanto a cómo fue
en la época de la última dispersión.
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verso [72]. Al considerar la relación entre las edades diferenciales, dt y la respectiva diferencial en el

redshift, dz, obtenemos H(z) como

H(z) = − 1

1 + z

dz

dt
. (4.4)

Para nuestro análisis, el valor teórico de H(z) viene dado por la ecuación (3.12). En la referencia [72],

los autores argumentan que los datos de la historia de la expansión del universo podŕıan no ser

necesariamente regulares fuera de 0.1 < z < 1.2. Del mismo modo, los autores de la referencia [73]

también han demostrado que fuera de este rango, el modelo de śıntesis de población estelar adoptado

para derivar las edades de las galaxias se vuelve relevante, por lo cual sólo usamos datos de redshift

hasta z < 1.2.

4.4. Supernova Tipo Ia

A partir de las observaciones actuales de Supernovas de tipo Ia, se determinó que el Universo a gran

escala está en expansión acelerada. Usamos la última compilación de datos de supernovas, la “Muestra

Pantheon”, que contiene un conjunto de 1048 SNe Ia [62] confirmadas espectroscópicamente para

0.01 < z < 2.3, compuesto por una combinación del subconjunto de 279 PS1 [74] SN Ia (0.03 < z <

0.68), con adecuadas estimaciones de la distancia de SN Ia de SDSS [75] en el intervalo 0.05 < z < 0.4,

además de SNLS [76] hasta el redshift z < 1, varias muestras con bajo z (z < 0.1) y algunas de alto

redshift dadas por Hubble Space Telescope SNe [77] con redshift 0.216 < z < 1.755.

La compilación Pantheon entrega la magnitud aparente mB(z) para 1048 supernovas, con su res-

pectiva matriz de covarianza. MB corresponde a la magnitud absoluta y es estimada en el ajuste como

un parámetro “‘nuisance”, esto es, un parámetro que no es de relevancia cosmológica [62].

Teóricamente estimamos el módulo de distancia para los modelos estudiados, por medio de la

relación

µ(z) = m(z)−MB = 5 log dL(z) + 25, (4.5)

donde dL es la distancia luminosa en unidades de Mpc dada como

dL = (1 + z)

∫ z

0

dz′

E(z′)
, (4.6)
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y E(z) ≡ H(z)/H0.

Los análisis que involucran el conjunto de datos de Pantheon se realizaron comparando la magnitud

pronosticada m(z) de la ecuación (4.5) con las observadas en la muestra de Pantheon, como se muestra

en [62], que se denotan por mB(z) y representan la magnitud máxima observada en la banda B en el

marco de reposo. Los análisis de Monte Carlo para la muestra Pantheon SNe Ia se realizaron asumiendo

un likelihood gaussiana multivariante de la forma

L(D|Θ) = exp[χ2(D|Θ)/2] , (4.7)

con

χ2(Θ) = [mB −m(Θ)]TC−1[mB −m(Θ)] , (4.8)

donde Θ representa el conjunto de parámetros del modelo, C corresponde a la matriz de covarianza

de las mediciones de mB, que incluye la incerteza estad́ıstica y sistemática (ver referencia [62]).

Al igual que para la muestra Pantheon de SNe Ia, consideramos una likelihood gaussiana multi-

variante para los datos BAO, CC y CMB. Para ello, la función chi-cuadrado para la medición de una

función genérica f se define de la siguiente manera:

χ2
f (Θ) =

∑
i

(
f(zi)− f(zi,Θ)

σfi

)2

(4.9)

donde f(zi) representa el valor medido para f en redshift zi, donde f(zi,Θ) se calcula asumiendo un

modelo con parámetros Θ. La función f representa las funciones dz(z) (ó DH y DA), H(z) y θ∗(z)

para datos de BAO, CC y CMB, respectivamente. En el caso del análisis conjunto, la likelihood total

se obtiene como el producto de los “likelihoods” individuales asociadas a cada dato, utilizando la

definición de chi-cuadrado en la ecuación (4.9). Por ejemplo, el análisis conjunto completo está dado

por: Lconjunto = Lm(z) × LBAO × LH(z) × Lθ∗(z).

Una medida del ajuste del modelo frente a los datos observacionales, es χ2
red, que se define como [78]

χ2
red =

χ2
min

N − n
(4.10)

donde χ2
min es el valor mı́nimo de la función χ2 (4.9), N es el número de datos considerados, y n es
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el número de grados de libertad (parámetros libres del modelo). Este valor es un indicador del “buen

ajuste” del modelo a los datos observacionales, siempre que χ2
red ≈ 1.

4.5. Selección Bayesiana de Modelos

En el estudio de escenarios cosmológicos se utiliza ampliamente el método de inferencia bayesia-

na [50,51], dado que éste constituye una técnica estad́ıstica robusta para la estimación de parámetros

y la selección de modelos. El término “Bayesiano” proviene del uso que se hizo del teorema de Bayes

durante el proceso de inferencia. Los nuevos datos disponibles (o información) se utilizan para actua-

lizar nuestro conocimiento de un modelo (o la probabilidad de una hipótesis). Matemáticamente, el

teorema de Bayes nos da la probabilidad a posteriori P para un conjunto de parámetros Θ, dados los

datos D, descritos por un modelo M, como [78]

P (Θ | D,M) =
L(D | Θ,M)P(Θ | M)

E(D | M)
(4.11)

donde L, P y E representan el likelihood, el prior 3 y la evidencia, respectivamente.

En el enfoque Bayesiano de estimación de parámetros, la evidencia en la ecuación (4.11) es sólo

una constante de normalización, sin embargo, se convierte en un ingrediente clave en la comparación

Bayesiana de modelos. Para comparar los modelos Mi y Mj , dado un conjunto de datos, usamos el

factor de Bayes definido en términos de la evidencia de los modelos Mi y Mj como:

Bij = Ei/Ej (4.12)

donde la evidencia corresponde al valor medio del likelihood sobre el espacio total de parámetros

del modelo permitido, antes de observar los nuevos datos. Si los modelos Mi y Mj tienen la misma

probabilidad a priori, entonces el factor de Bayes brinda las probabilidades a posteriori de los dos

modelos.

En la actualidad las técnicas de muestreo “Monte Carlo” se aplican ampliamente para construir la

distribución a posteriori de los parámetros, puesto que resulta complicado calcular esta distribución

3Distribución asociada a la información a priori de los parámetros en estudio, obtenidos por medio de resultados
anteriores para estos parámetros y/o constraints teóricos.
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Tabla 4.3: La escala de Jeffreys. La columna de la izquierda indica el umbral para el logaritmo del factor
de Bayes y la columna de la derecha la interpretación de la intensidad de evidencia correspondiente
al umbral anterior.

| lnBij | Interpretación

< 1 no concluyente
1 débil

2.5 moderada
5 fuerte

numéricamente (ver referencias [79, 80]). Es aśı que realizamos un análisis que involucra los datos

descritos para el contraste observacional aplicando el algoritmo nested sampling (NS) de la técnica

Monte Carlo [81], conocido por su eficiencia en el cálculo de la evidencia, dado que está diseñado para

estimar en forma directa la relación entre la función likelihood y los priors, obteniendo aśı la evidencia

y su error. Utilizamos el algoritmo PyMultiNest [82, 83] para calcular los valores de la evidencia y

generar las distribuciones a posteriori. Este algoritmo requiere una tolerancia global de evidencia de

0.01 como criterio de convergencia y trabajamos con un conjunto de 1000 “live points” para mejorar

la precisión en la estimación de la evidencia.

Para comparar el modelo de enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica con el MCE,

utilizamos una versión conservadora de la escala de Jeffreys definida en la referencia [84] (ver tabla 4.3).

La escala de Jeffreys nos brinda una medida emṕırica para interpretar la evidencia al comparar dos

modelos en competencia. La evidencia a favor/en contra del modelo Mi en relación con el modelo

Mj , se interpreta como no concluyente, débil, moderada y fuerte según el caso, como se muestra

en la Tabla 4.3, las cuales están asociadas a una probabilidad en el rango (0, 0.750), (0.750, 0.923),

(0.923, 0.993) y (0.993, 1), respectivamente [84]. En nuestro estudio consideramos el MCE como el

modelo de referencia Mj , aśı los sub́ındices en el factor de Bayes (4.12) se omitirán en lo sucesivo.

Las distribuciones a priori consideradas en este trabajo se muestran en la tabla 4.4. Escogimos un

prior uniforme para los parámetros del modelo estudiado, como Ωc, α, β, α1, β1, y MB, y un prior

Gaussiano para el parámetro que define h y para el parámetro ω del modelo ωCDM. Para el parámetro

Ωc elegimos un prior uniforme conservativo entre 0 y 1, y para el parámetro de Hubble adimensional

h adoptamos el valor informado por Riess et al. en la referencia [33], debido a su alta precisión e

independencia del modelo cosmológico en estudio. Los priors de los parámetros holográficos α y β se

consideraron positivos y pequeños [17, 40, 60], dado que a priori consideramos la densidad de enerǵıa
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Tabla 4.4: Información a priori de los parámetros de los modelos estudiados. Para un prior Gaussiano
informamos (µ, σ2) y para un prior uniforme informamos (a, b) que representa a ≤ x ≤ b.

Parámetros Estados Prior Ref.

h Parámetro Global Gausiano (0.7352, 0.0003) [33]
Ωc Parámetro Global Uniforme (0, 1) -
ω Parámetro Modelo ωCDM Gausiano (−1.028, 0.001) [3]
α Parámetro Holográfico Uniforme (0, 1) [17,39,40,60,85]
β Parámetro Holográfico Uniforme (0, 1) [17,39,40,60,85]
α1 Parámetro de Interacción Uniforme (−1, 1) [39,50,51]
β1 Parámetro de Interacción Uniforme (−1, 1) [39,50,51]
MB Parámetro nuisance Uniforme (−20,−18) [62]

ρx positiva. Los priors de los parámetros de interacción α1 y β1 consideran una distribución uniforme

centrada en cero, es decir asumimos que las interacciones son pequeñas [50, 51], y para el parámetro

de la Muestra Pantheon, MB, utilizamos como referencia el valor informado por Scolnic et al. en

la referencia [62], es aśı que consideramos una distribución uniforme entre −20 y −18. Finalmente,

tomamos el valor reportado por [3] para el parámetro ω del modelo ωCDM.

Los modelos de interacción sólo debeŕıan afectar el sector oscuro reciente y no la f́ısica del universo

primordial. Por ello fijamos los siguientes parámetros: Ωbh
2 = 0.022383 [3], Ωγh

2 = 2.469× 10−5 [86],

Ωr = Ωγ

(
1 + 7

8( 4
11)

4
3Neff

)
, Neff = 3.046 [87]. Además, para el redshift en la época drag y la últi-

ma dispersión (last scattering) utilizamos los valores de Planck [3]: zd = 1060.01 y z∗ = 1089.80,

respectivamente.
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Caṕıtulo 5

Análisis y Resultados

En esta caṕıtulo mostramos el análisis de los modelos de enerǵıa holográfica con interacción

cosmológica estudiados, esto es, obtenemos los valores de mejor ajuste de los parámetros de

cada modelo aśı como también los resultados de la comparación bayesiana de los modelos

estudiados con respecto al MCE, utilizando los datos de la compilación Pantheon de Super-

novas Ia, Cronómetros Cósmicos, Radiación Cósmica de Fondo y Oscilaciones Acústicas

de Bariones. Además, discutimos las gráficas de la evolución de la función de densidad

fraccional de los distintos componentes del Universo, del parámetro de desaceleración y

del parámetro de coincidencia, comparando los modelos de enerǵıa oscura holográfica con

interacción cosmológica y el MCE. Finalmente, estudiamos el comportamiento del término

de interacción adimensional de los modelos propuestos.

En esta tesis realizamos el contraste observacional de 3 subcasos del modelo de enerǵıa oscura

holográfica con interacción cosmológica Γ = α1ρc + β1ρx, para esto utilizamos los priors mostrados

en la Tabla 4.4. Etiquetamos los diferentes subcasos del modelo de la siguiente manera: Modelo 1, 2,

3, los cuales representan α1 = 0, β1 = 0, α1 = β1, respectivamente. Para el análisis de los modelos

consideramos dos conjunto de datos observacionales, primero sólo se consideró datos de Supernovas

de tipo Ia de la compliación Pantheon, para luego considerar la combinación Supernovas de tipo Ia,

cronómetros cósmicos, oscilaciones acústicas de los bariones y radiación cósmica de fondo. Realizamos

el análisis con los datos de Pantheon dado que en [39, 40, 60] usan sólo datos de Supernovas tipo Ia

(con redshift z . 2) considerando solamente los componentes oscuros del Universo, con interacción
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Tabla 5.1: Valores de mejor ajuste para los parámetros de los modelos estudiados, usando los datos
de la compilación de Pantheon para Supernovas Ia.

Modelo h Ωc ω α β α1 β1

MCE 0.735± 0.015 0.257± 0.022 - - - - -

ωCDM 0.735± 0.014 0.268± 0.021 −1.0280± 0.0010 - - - -

Modelo 1 0.735± 0.014 0.57+0.15
−0.25 - 0.63+0.31

−0.15 0.795+0.19
−0.062 - 0.16+0.71

−0.39

Modelo 2 0.735± 0.014 0.59± 0.23 - 0.63+0.34
−0.18 0.68+0.29

−0.13 −0.17+0.17
−0.22 -

Modelo 3 0.736± 0.014 0.65+0.30
−0.17 - 0.58+0.30

−0.23 0.735+0.26
−0.094 −0.16+0.16

−0.19 −0.16+0.16
−0.19

entre estos.

Para ambos casos realizamos un análisis bayesiano al comparar los modelos 1, 2 y 3 con el MCE

en términos de la evidencia bayesiana según la escala de Jeffreys (ver tabla 4.3).

Los gráficos de contorno para los parámetros de los modelos estudiados, usando en forma conjunta

los datos de Pantheon+CC+CMB+BAO, se muestran en el Apéndice A.

Los resultados de los análisis de los modelos estudiados se resumen en las tablas 5.1- 5.4. En las

tablas 5.1 y 5.3 presentamos los valores de los parámetros que mejor ajustan los datos observacionales

considerados, mientras que en las tablas 5.2 y 5.4 mostramos los resultados del ajuste y análisis de los

modelos en comparación con el MCE, considerando el χ2
min, el χ2

red, el logaritmo del factor de Bayes

y la interpretación de la evidencia bayesiana.

Considerando sólo los datos para SN tipo Ia de la compilación Pantheon (ver Tabla 5.1), para

el MCE, el modelo ωCDM y los modelos 1, 2, 3, obtenemos un valor semejante del parámetro h

para cada caso. El valor de Ωc para los modelos de enerǵıa oscura con interacción cosmológica es

aproximadamente 0.6, siendo este el doble que el valor obtenido para el MCE y para el modelo

ωCDM, mientras que en [88] se obtiene Ωc = 0.3. La referencia [39] realiza un estudio de un modelo

con materia oscura y enerǵıa oscura holográfica tipo Ricci con casos de interacción correspondientes al

modelo 1, 2 y 3, donde consideran 557 datos de Union2 SN, obtiéndose para estos escenarios un valor

de Ωc = 0.27. En la tabla 5.1 se muestra que el valor de los parámetros holográficos son de α ≈ 0.6

y β ≈ 0.8, mientras que en las referencias [17, 39, 40, 88] se obtuvo los valores α ≈ 0.8 y β ≈ 0.4. Por

otra parte, los valores de los parámetros de interacción α1 y β1 son del orden de O(10−1), sin embargo
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Tabla 5.2: Análisis de los modelos usando los datos de la compilación de Pantheon para Supernovas
Ia.

Modelo χ2
min χ2

red lnB Interpretación

MCE 1026.8717 0.983 - -

ωCDM 1026.8415 0.984 −0.089± 0.010 No concluyente

Modelo 1 1029.7532 0.988 −1.339± 0.073 Débil en contra

Modelo 2 1029.1881 0.987 −1.844± 0.101 Débil en contra

Modelo 3 1027.3589 0.986 −2.310± 0.021 Débil en contra

en la referencia [39] son del orden de O(10−2), donde sólo se considera los componentes oscuros del

Universo, afirmando que existe una pequeña interacción entre estos.

En las tablas 5.2 y 5.4 mostramos el análisis del MCE, el modelo ωCDM, y los modelos 1, 2 y 3, que

son objeto de nuestro estudio. Obtenemos el χ2
min con los valores de mejor ajuste de los parámetros

que se muestran en las tablas 5.1 y 5.3, y el χ2
red está definido por (4.10). El χ2

red nos indica el ajuste

del modelo a los datos disponibles. Las últimas dos columnas muestran, el logaritmo del factor de

Bayes (lnB) definido por (4.12), y la interpretación de la evidencia bayesiana (ver tabla 4.3). El

análisis bayesiano compara los modelos en estudio (modelo 1, 2 y 3) con el MCE, tomando a este

como modelo de referencia. El MCE a pesar de los problemas que presenta (ver Cap. 2), es el modelo

que mejor ajusta los datos observacionales [3]. Notamos que lnB < 0 indica que la evidencia favorece

al MCE, en caso contrario se tiene evidencia a favor del modelo en estudio frente al MCE.

Desde el punto de vista del análisis bayesiano, el modelo ωCDM al ser comparado con el MCE

(ver tablas 5.2 y 5.4), indica que la evidencia es “no concluyente”, esto es, no existe evidencia a

favor ni en contra del modelo ωCDM en la descripción de los datos disponibles frente al MCE. En

la referencia [51] se realiza el análisis bayesiano para modelos de interacción sin considerar escenarios

de holograf́ıa, donde muchos de estos modelos presentan evidencia no concluyente (inconclusiva) al

ser comparados con el MCE, incluido el modelo ωCDM. Al ser la evidencia bayesiana no concluyente,
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Tabla 5.3: Valores de mejor ajuste para los parámetros de los modelos estudiados, usando el conjunto
de datos de Pantheon + CC + BAO + CMB.

Modelo h Ωc ω α β α1 β1

MCE 0.6993+0.0077
−0.0095 0.234+0.011

−0.0096 - - - - -

ωCDM 0.7014+0.0050
−0.0082 0.2365+0.0095

−0.0061 −1.0280± 0.0010 - - - -

Modelo 1 0.717± 0.011 0.378± 0.052 - 0.901+0.079
−0.043 0.802+0.14

−0.098 - −0.090± 0.038

Modelo 2 0.7216+0.0068
−0.0089 0.1734+0.0091

−0.014 - 0.828+0.037
−0.031 0.216+0.026

−0.022 −0.0836+0.015
−0.0086 -

Modelo 3 0.7184+0.0088
−0.012 0.248+0.039

−0.079 - 0.943+0.054
−0.019 0.65+0.16

−0.23 0.023+0.016
−0.023 0.023+0.016

−0.023

Tabla 5.4: Análisis de los modelos usando el conjunto de datos de Pantheon + CC + BAO + CMB.

Modelo χ2
min χ2

red lnB Interpretación

MCE 1039.5638 0.965 - -

ωCDM 1040.1188 0.967 0.591± 0.040 No concluyente

Modelo 1 1069.7579 0.996 −5.381± 0.073 Fuerte en contra

Modelo 2 1081.4660 0.999 −10.955± 0.009 Fuerte en contra

Modelo 3 1046.0275 0.974 −6.955± 0.015 Fuerte en contra

implica que ambos modelos son igual de válidos al describir los datos utilizados.

En las tablas 5.3 y 5.4 consideramos el análisis de los modelos de enerǵıa oscura holográfica con

interacción cosmológica utilizando el conjunto completo de datos: Pantheon + BAO + CC + CMB. El

objetivo de esto es utilizar la mayor cantidad de datos observacionales obtenidos de manera indepen-

dientes y que representan fenómenos f́ısicos distintos. Pantheon mide Supernovas (Universo actual),

BAO posee información de los bariones, los CC son datos independientes del modelo cosmológico, y

CMB posee información de la radiación.

En la tabla 5.3 se muestra que el parámetro h presenta una diferencia porcentual menor al 3.5 %,

de los distintos modelos frente al modelo MCE. Si comparamos el valor de Ωc para el MCE con los
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valores de los otros modelos, la diferencia porcentual máxima es del 61.5 %. Notamos que considerando

el conjunto completo de datos, los valores de Ωc son menores a los valores obtenidos sólo con Pantheon.

Los valores obtenidos para los parámetros holográficos α y β son del orden de 1, a excepción del modelo

2, donde se obtiene β ≈ 0.2, valor que se asemeja al obtenido en [85], donde se considera un modelo con

enerǵıa oscura holográfica tipo Ricci (Ec. 2.35) con interacción en el sector oscuro, usando datos de

SN Ia, CMB, y BAO. En la tabla 5.3, también se muestran los valores de los parámetros de interacción

α1 y β1, los cuales son del orden de 10−2.

En las tablas 5.2 y 5.4 notamos que χ2
red ≈ 1, por lo cual los modelos de enerǵıa oscura holográfica

con interacción cosmológica presentan un buen ajuste a los datos de la compilación Pantheon (ver

tabla 5.2) y al conjunto de datos Pantheon+CC+BAO+CMB (ver tabla 5.4). Por ejemplo en la

figura 5.1 se muestra como los modelos 1, 2, 3 y el MCE, se ajustan a los datos observacionales

del análisis de Cronómetros Cósmicos (24 valores para H(z)) representadas por puntos, y las ĺıneas

sólidas representan cada uno de los modelos de interacción estudiados, considerando el mejor ajuste

de la tabla 5.3.
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Figura 5.1: Gráfico de la tasa de expansión de Hubble para el MCE (ΛCDM) y para los modelos de
enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica. Consideramos los datos para H(z) del análisis
de CC.

Usamos los valores de los parámetros que se muestran en la tabla 5.3 para gráficar la función

de densidad fraccional (2.26) de los distintos componentes para el MCE en las figuras 5.2, 5.3 y 5.4.

Graficamos la función de densidad fraccional de cada componente (3.27)-(3.30) del modelo 1 usando los
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valores de mejor ajuste de los parámetros de la tabla 5.3. En la figura 5.2 observamos que la densidad

de bariones y de radiación del modelo 1 se comportan en forma semejante al MCE. Los componentes

oscuros muestran una clara diferencia en sus densidades, es aśı que para z > 1, la densidad de materia

oscura fŕıa presenta valores superiores a 1, y en su contraparte la densidad de enerǵıa oscura presenta

valores negativos.
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Figura 5.2: Evolución de los parámetros de densidad para el modelo 1 de interacción (anaranjado)
y el MCE (azul), con los valores de mejor ajuste de los parámetros que se muestran en la Tabla 5.3.
Las ĺıneas punteadas, discontinuas, discontinuas con puntos y sólida representan bariones, radiación,
materia oscura y enerǵıa oscura, respectivamente.

En la figura 5.3 observamos que la función de densidad fraccional de los distintos componentes del

Universo es positiva para el modelo 2, aśı también, notamos que Ωx posee una contribución importante

en el pasado. La contribución de materia oscura en el marco del modelo 2 es mucho menor comparado

con la del MCE, es aśı que en la época que debeŕıa corresponder al dominio de la materia oscura (en

el marco del MCE), esta no domina de acuerdo al modelo 2, lo cual generaŕıa un problema para la

formación de estructuras. Por otra parte, en la figura 5.3 se muestra que la densidad de los bariones

y de la radiación evolucionan en forma distinta al MCE, esto genera problemas en la descripción del

universo, dado que se requiere de una cantidad importante de materia oscura y bariones en una época

determinada de la evolución, aśı como en la formación de elementos primordiales que requiere de una
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componente importante de radiación. Cada época en la evolución del universo está dominada por un

tipo de componente, este dominio determina el desarrollo de fenómenos caracteŕısticos en cada una

de estas épocas.
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Figura 5.3: Evolución de los parámetros de densidad para el modelo 2 de interacción (violeta) y el
modelo MCE (azul), con los valores de mejor ajuste de los parámetros que se muestran en la Tabla 5.3.
Las ĺıneas punteadas, discontinuas, discontinuas con puntos y sólida representan bariones, radiación,
materia oscura y enerǵıa oscura, respectivamente.

Las densidades de enerǵıa para el modelo 3 evolucionan en forma semejante al modelo ΛCDM (ver

figura 5.4), esto es, los bariones dominan sobre la radiación hasta z ≈ 500, luego sucede lo contrario

entre estos componentes. Mientras que los componentes oscuros del modelo 3 y del MCE, presentan

un comportamiento semejante en la evolución del universo. Para z < 0.5 las densidades son cercanas

a las del MCE, sin embargo a partir de z ≈ 0.5 estas densidades muestran diferencias en sus valores,

la densidad de materia oscura del modelo 3 es mayor que la densidad del MCE para z >> 1, mientras

que la densidad de la enerǵıa oscura muestra valores menores y negativos.

Notamos que en las figuras 5.2 y 5.4, la densidad de la enerǵıa oscura holográfica puede tomar

valores negativos. Frente a esto, una opción es restringir nuestro estudio a la región donde esta densidad

toma valores positivos, esto es, considerar la evolución de la función de densidad fraccional para z . 2.

Sin embargo esta opción la descartamos puesto que en esta investigación deseamos contrastar el modelo
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de enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica a la luz de datos observacionales tales como:

SN Ia, CC, BAO, CMB; donde los dos últimos tipos de datos consideran la evolución a redshift mayores

a 2. Por otra parte, notamos que la densidad de la enerǵıa oscura holográfica en la ec. (2.36) está

vinculada a una caracteŕıstica geométrica que depende de un término de Ricci generalizado [10–12,14],

es aśı que esta densidad puede tomar valores negativos, puesto que no imponemos condiciones de

enerǵıa para esta componente.
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Figura 5.4: Evolución de los parámetros de densidad para el modelo 3 de interacción (marrón) y
el modelo ΛCDM (azul), con los valores de mejor ajuste de los parámetros que se muestran en la
Tabla 5.3. Las ĺıneas punteadas, discontinuas, discontinuas con puntos y sólida representan bariones,
radiación, materia oscura y enerǵıa oscura, respectivamente.

La figura 5.5 muestra la evolución del parámetro de desaceleración para el MCE y los modelos de

enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica. Observamos que el valor actual del parámetro

de desaceleración para los modelos 1, 2 y 3 se asemeja en gran medida al valor para el MCE. Además,

podemos notar que los modelos 1 y 3 se comportan de manera semejante al MCE, mientras que el

parámetro de densidad del modelo 2, para z → −1, se aproxima a −1.8, este valor es menor que el

obtenido para el MCE, produciendo una mayor aceleración a futuro.

Notamos que la figura 5.3 de la función de densidad fraccional de los componentes del universo

para el modelo 2, al parecer contradice la evolución del parámetro de desaceleración para z > 0.5
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(ver figura 5.5) donde observamos que se produce una desaceleración, sin embargo si sumamos las

densidades de materia oscura y bariónica, esta supera a la enereǵıa oscura para z > 0.5.
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Figura 5.5: Evolución del parámetro de desaceleración para los modelos holográficos de interacción
y el MCE (ĺınea azul), con los valores de mejor ajuste de los parámetros que se muestran en la
Tabla 5.3. Las ĺıneas anaranjada, violeta y marrón representan el modelo 1, el modelo 2 y el modelo
3, respectivamente.

Por otra parte, los resultados de la evolución de la función “parámetro de coincidencia” para cada

uno de los modelos de interacción se observa en la figura 5.6, donde se muestra que sólo el modelo 1

alivia el problema de la coincidencia cosmológica, esto es, cuando z → −1, el parámetro de coincidencia

tiende a una constante positiva, r ≈ 0.1. Sin embargo los modelos 2 y 3 al igual que el modelo MCE

no alivian el problema de la coincidencia. En el modelo 3 de interacción, el parámetro de coincidencia

se limita en r ≈ 10−4, esto se debe a que para z . −0.6 el valor de r es negativo, dado que el figura 5.6

está en escala logaŕıtmica.

Por otro lado, en la figura 5.7 se observa la evolución del término de interacción adimensional

Γ/3H2 [89] para cada de uno de los modelos estudiados. De modo que el modelo 1 cambia de signo en

z ≈ 1, esto es, para valores mayores a este el término es positivo, y para valores menores el término es

negativo. Mientras que los modelos 2 y 3 conservan su signo para todo z, aśı el término de interacción

adimensional para el modelo 2 es siempre negativo, y para el modelo 3 es siempre positivo. En (2.37)
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Figura 5.6: Evolución del parámetro de coincidencia para los modelos holográficos de interacción
y el MCE (ĺınea azul), con los valores de mejor ajuste de los parámetros que se muestran en la
Tabla 5.3. Las ĺıneas anaranjada, violeta y marrón representan el modelo 1, el modelo 2 y el modelo
3, respectivamente.

y (2.38) definimos el término de interacción, donde consideramos que para Γ > 0, la transferencia de

enerǵıa se orienta de de la materia oscura a la enerǵıa oscura, y para Γ < 0 lo contrario. Notemos que

al realizar el estudio de la evolución del término de interacción adimensional para el modelo 1, este

cambia de signo, aśı también este modelo alivia el problema de la coincidencia cosmológica, como se

muestra en la figura 5.6.

En cuanto a la comparación bayesiana, los resultados se muestran en las tablas 5.2 y 5.4. De

acuerdo al factor de Bayes, la interpretación de la evidencia bayesiana en la escala de Jeffreys nos

indica que hay evidencia débil en contra de los modelos de enerǵıa oscura holográfica con interacción

cosmológica al ser comparados con el MCE, a la luz de los datos de la compilación Pantheon (ver

tabla 5.2). Esta evidencia débil en contra de los modelos estudiados, se vuelve fuerte evidencia en

contra de los modelos de enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica al ser comparados con

el MCE, en vista del análisis conjunto incluyendo datos de Pantheon, CC, CMB y BAO (ver tabla 5.4).
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Figura 5.7: Evolución del término de interacción sin dimensiones para los modelos holográficos de
interacción, la figura considera el análisis Pantheon + BAO + CC + CMB. Las ĺıneas anaranjada,
violeta y marrón representan los Modelos 1, 2 y 3, respectivamente.
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Caṕıtulo 6

Conclusiones

Estudiamos un modelo de enerǵıa oscura holográfica con interacción cosmológica de la forma:

Γ = α1ρc + β1ρx, exponiendo tres casos particulares de interacción, cuando α1 = 0, β1 = 0 y α1 = β1

que llamamos Modelo 1, Modelo 2 y Modelo 3, respectivamente.

Obtuvimos una solución anaĺıtica para los escenarios de enerǵıa oscura holográfica con interacción

en el sector oscuro (ver Cap. 3). Destacamos que es el primer análisis completo del modelo de enerǵıa

oscura holograf́ıa con interacción cosmológica, en la medida que se empleó los datos de Supernovas

tipo Ia, CC, BAO y CMB, para determinar la evolución de los cuatro componentes del Universo en

cada escenario estudiado.

La comparación bayesiana favorece al MCE en la mejor descripción de los datos utilizados, frente

a los escenarios del modelo propuesto. En la tabla 5.2 observamos que al considerar sólo los datos de

Pantheon, obtenemos evidencia débil en contra de los modelos 1, 2 y 3, en comparación con el MCE, es

decir, estos modelos son levemente desfavorecidos al ser comparados con el MCE. Por otro lado, en la

tabla 5.4 se muestran los resultados para el análisis con el conjunto de datos observacionales, incluyendo

SNe Ia de la compilación Pantheon, BAO, CC y CMB. Observamos que al analizar Pantheon + BAO

+ CC + CMB, encontramos fuerte evidencia que desfavorece al modelo de enerǵıa oscura holográfica

con interacción, en todos los subcasos.

En las figuras 5.2-5.4 se muestra la evolución de la función de densidad fraccional para los distin-

tos componentes del universo. Notamos que en los modelos 1 y 3, la densidad de la enerǵıa oscura

holográfica toma valores negativos (Ωx < 0) en su evolución para z & 2, siendo esta información

42



importante en nuestro estudio puesto que contrastamos los modelos con datos de SN Ia, CC, BAO y

CMB. En vista del análisis que realizamos, estos modelos no presentan contradicciones dado que la

densidad de enerǵıa para la enerǵıa oscura holográfica se asocia a una caracteŕıstica geométrica, y no

impusimos condiciones de enerǵıa para esta densidad en particular.

En la figura 5.5 mostramos que la evolución del parámetro de desaceleración para el MCE se

asemeja a los modelos estudiados. Mientras que en la figura 5.6 notamos que sólo se alivia el problema

de la coincidencia cosmológica en el modelo 1.

En esta investigación se utilizó el análisis completo de los datos descritos en el Cap. 4, sin embargo

notamos que el análisis depende de los datos que se usen para el contraste del modelo, dado que

considerar datos distintos podŕıa cambiar el resultado.

Un trabajo futuro es analizar el modelo con mayor cantidad de datos, esto es, con el conjunto

completo de datos de CMB, incluyendo los datos de formación de estructuras.
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Apéndice A

Gráficos de contorno

En las Figuras A.1 , A.2 y A.3, mostramos el gráfico de contorno para los parámetros de los modelos

1, 2 y 3, respectivamente. Las figuras muestran las regiones de 1σ y 2σ en la estimación de los paráme-

tros considerando el análisis conjunto de los datos observacionales: Pantheon+BAO+CC+CMB.

Las figuras A.1 , A.2 y A.3 muestran regiones de confianza para un 68 % y 95 % que corresponden

a 1σ (68 % de nivel de confianza) y 2σ (95 % de nivel de confianza), respectivamente.
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Figura A.1: Gráficas de contorno para el modelo 1 de interacción con regiones 1σ y 2σ. Consideramos
el análisis conjunto de la compilación Pantheon + BAO + CC + CMB.
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Figura A.2: Gráficas de contorno para el modelo 2 de interacción con regiones 1σ y 2σ. Consideramos
el análisis conjunto de la compilación Pantheon + BAO + CC + CMB.
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Figura A.3: Gráficas de contorno para el modelo 3 de interacción con regiones 1σ y 2σ. Consideramos
el análisis conjunto de la compilación Pantheon + BAO + CC + CMB.
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