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Resumen

La cosmologia moderna se fundamenta en la Relatividad General para describir el Universo a
través del modelo cosmolégico estandar, 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 cosmoldgica y el problema de la coincidencia. Es asi que con la finalidad de explo-
rar alternativas al modelo cosmolégico estdndar estudiamos un Modelo de energia oscura hologréfica
con interacciéon cosmolédgica, en un Universo de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker que contie-
ne bariones, radiacién, materia oscura fria y energia oscura en el marco de la Relatividad General.
Consideramos una interaccién fenomenoldgica en el sector oscuro, cuyo término de interaccién es una
combinacién lineal de los componentes oscuros del Universo. Con el modelo propuesto obtuvimos las
expresiones algebraicas para los pardmetros cosmoldgicos de nuestro interés, como son: el parametro
de densidad, de desaceleracion y de coincidencia. Luego, realizamos el contraste de este modelo a la luz
de datos observacionales de supernovas tipo Ia, oscilaciones acusticas de bariones, radiacién cdésmica
de fondo y crondémetros césmicos, asi obtuvimos los valores de mejor ajuste para los parametros ho-
lograficos y de interaccion, y finalmente realizamos un analisis de comparacién bayesiana del modelo

hologréfico de interaccién con el modelo cosmoldgico estandar.
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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-Lemaitre-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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Capitulo 1

Introduccion

El Universo se encuentra actualmente en una fase de expansién acelerada, esto se infiere de las ob-
servaciones cosmoldgicas, provenientes tanto de observaciones de supernovas distantes de tipo Ia [1-3]
como de las medidas de las anisotropias del fondo de microondas [4-6]. Se postula que la aceleracién
actual del Universo se debe a algtin tipo de componente del Universo desconocido denominado usual-
mente energia oscura, la cual constituye aproximadamente las dos terceras partes de la densidad de
energia total del Universo actual. Por otra parte las mediciones cosmolégicas indican que el Universo
es aproximadamente plano [7]. Esta caracteristica unida al hecho de que la expansién es acelerada, ha
dado lugar a lo que se conoce como Modelo Cosmolégico Estandar (MCE). En este modelo se identifica
la energia oscura con una constante cosmoldgica [8,9] y las contribuciones restantes estdn compuestas
por materia (materia oscura y materia bariénica), que representa aproximadamente un 30 % en la
época actual, y una contribucién de radiacién del orden de 0.01 % actualmente que corresponde a
fotones y neutrinos. Esta configuracién se resume con el acrénimo ACDM (por sus siglas en inglés)
donde A representa la constante cosmoldgica y CDM denota materia oscura fria [3].

Nuestra hipdtesis es: la Relatividad General describe correctamente la evolucién del universo y por
tanto se puede usar al modelar su expansion actual acelerada, la que debe ser contrastada con los datos
observacionales. Siendo, nuestro objetivo general: describir correctamente la expansion acelerada que
se observa hoy en dia en la evolucién de nuestro universo haciendo uso de energia oscura hologréfica

con interaccién cosmoldgica. Como objetivos especificos podemos enumerar:

1. Acoplar a la métrica, materia oscura fria y energia oscura de tipo holografica. Esta métrica debe



respetar la homogeneidad e isotropia del universo.
2. Contrastar los modelos obtenidos con los datos observacionales.

La motivacién de este trabajo es analizar modelos alternativos al MCE que describan la expansién
actual del Universo y solucionen o alivien los problemas presentes en el MCE. En este sentido se explora
un modelo de energia oscura holografica con interaccion cosmoldgica, llamado asi dado que se emplea
el principio hologréfico para modelar la energia oscura [10-14], en el marco de la Relatividad General,
usando la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW). Los modelos de energia oscura
de tipo hologréfica en diversos casos alivian el problema de la coincidencia cosmoldgica [15-17]. Par-
ticularmente estudiamos un modelo de energia oscura holografica donde se incluye interaccién entre
los componentes oscuros, considerando como componentes del universo, bariones, radiaciéon, materia
oscura fria y energia oscura. Este modelo es contrastado con datos observacionales de Supernovas tipo
Ia de la muestra Pantheon, de Cronémetros Césmicos (CC), de Oscilaciones Acusticas de Bariones
(BAO, por sus siglas en inglés), y del Fondo Césmico de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés).
Finalmente realizamos una comparacion bayesiana del modelo de energia oscura holografica con in-
teraccion cosmolégica frente al MCE, siendo éste el mas aceptado por la comunidad cientifica. Asi
también obtuvimos los valores de mejor ajuste para los parametros holograficos y de interaccion, a
la luz de los datos observacionales considerados. Encontramos evidencia débil y fuerte favoreciendo el
MCE frente a los escenarios de interaccién estudiados cuando se considera el andlisis con la muestra

Pantheon y el analisis conjunto de los datos observacionales, respectivamente.



Capitulo 2

Modelos Cosmoloégicos

Actualmente sabemos que el Universo evoluciona, sin embargo, Einstein convencido de un
Universo estéatico, ideé la manera de demostrar esto incluyendo un término en sus ecua-
ciones llamado “constante cosmolégica”, la cual genera un efecto opuesto al del campo
gravitatorio atractivo. En la actualidad esta constante es empleada para explicar la expan-
sion acelerada del Universo, en el escenario conocido como modelo cosmolédgico estandar.
Sin embargo este modelo presenta ciertos problemas. Frente a este hecho, se construyen
diversos modelos cosmolégicos, siendo de nuestro interés los modelos que incluyen una

energia oscura de tipo holografica, modelos cuyo estudio se detalla en este capitulo.

2.1. Teoria de la Relatividad General

Es 1915 ! sin lugar a dudas un aflo muy importante para la ciencia en su conjunto, puesto que
Albert Einstein presenta la Teoria General de la Relatividad [18]. Cuando se estudia fenémenos donde
el campo gravitacional es intenso, la mecdnica newtoniana evidencia sus limitaciones y dificultades 2,
es asi que la teoria de Einstein cambié el paradigma, con una teoria geométrica de la gravitacién,
siendo algunos de sus éxitos mas importantes, la predicciéon y explicacién de la anomalia en el avance

del perihelio de Mercurio, este fenémeno se conoce como la precesiéon de la orbita de Mercurio, asi

'La presentacién en la Academia Prusiana de Ciencias.
2La gravedad era entendida como una fuerza atractora a distancia y de accién instantdnea que dependia bésicamente
de la magnitud de las masas de los objetos interactuantes y la separacion entre ellos.



también la teoria de Einstein predice la existencia de un agujero negro, una region del espacio con un
campo gravitatorio tan intenso que ni siquiera la luz puede escapar, entre otros.
Esta teoria constituye la base fundamental en la construcciéon de diversos modelos fisicos que

pretenden explicar la evolucién del Universo a gran escala.

2.1.1. Principios de la Relatividad General

La Relatividad General permite la descripcion de la gravedad en términos puramente geométri-
cos. Einstein antes de proponer esta teoria, formul6 la Teoria 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 dinami-

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

La Teoria de Gravedad de Newton sugiere la existencia de observadores privilegiados. Es asi que

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

» No hay experimentos locales que permitan distinguir la caida 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 fisica deben ser independientes del sistema coordenado escogido por el observador

(principio de covarianza).

Con estos principios se abandona la nocién de observadores privilegiados. Ademas, las ecuacio-
nes que describen la interaccién 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

Matematicamente la teoria de la Relatividad General describe los efectos del campo gravitatorio

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

3Una variedad es un espacio matemético el cual localmente puede verse como un espacio euclidiano.
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temético para describir el espacio-tiempo, es decir, la coleccién 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 20 y 2° + da?
las coordenadas de dos puntos cercanos infitesimalmente, dentro de una variedad M con respecto a un
sistema coordenado z*. La distancia ds que separa a dichos puntos debe tener un valor independiente

del sistema de coordenadas,

ds® = g (2N datda? 2.1
n

donde g,,, es el tensor métrico 4. La geometria que describe a la Relatividad General es una geometria
Riemanniana.

La cantidad que representa la materia en el contexto de la Relatividad General es un tensor
simétrico denominado Tensor Energia-Momentum. Para obtener el tensor energia-momentum debemos

tener una accién Sy, de la forma [21]

Sm :/NEMd4$, (2.2)

donde L) es la densidad Lagrangeana de la materia y energia, y g es la traza de la métrica. El tensor

energia-momentum se obtiene variando la accién (2.2) respecto de la métrica [21]

0L

= g

+ g;w£M~ (2.3)

En cosmologia usualmente el contenido de materia es descrito por el tensor energia-momentum de
un fluido perfecto [20]
T = (p + p)uru” — p ", (2.4)

en que p y p son la densidad de energia y presion del fluido respectivamente y u* es la cuadrivelocidad
de un observador comévil a dicho fluido.

Por otra parte tenemos la ecuacién de conservacién del Tensor energia-momentum:

VT =0 = p+3H(p+p) =0, (2.5)

4FI tensor métrico es un tensor simétrico. Un tensor Ay es simétrico si satisface que A, = Au,.



. . 5
donde V, es la derivada covariante °.
En cosmologia usualmente se asume que el contenido de materia satisface una ecuacién de estado

barotrépica lineal [22]:

p=uwp, (2.6)

donde w se denomina el parametro de estado. Para distintos valores del pardametro de estado tenemos
distintos modelos de fluido perfecto, por ejemplo w = 0 es un fluido de particulas no interactuantes
(polvo), mientras que w = 1/3 corresponde a un fluido de particulas relativistas (radiacién).

Por otra parte, el movimiento de una particula libre es descrito por una trayectoria en el espacio-
tiempo, x#(\), parametrizada por A, denominado pardmetro afin. Se define la curva geodésica como
la curva de minima longitud entre dos puntos P y @) de una variedad provista de métrica. La ecuacién

de la geodésica puede escribirse como [20]

A2zt dz¥ dxf
| K8 — =0 2.7
d\2 Nz d\ dA ’ (2.7)

donde 'Y, son los simbolos de Christoffel, que representan la conexién métrica dentro de esta geometria,

definidos por

1
Fllj)\ = §g“p(al/gp)\ + 8>\ng - apguk)- (28)

La métrica g, sobre la variedad Riemanniana cuadrimensional del espacio-tiempo M esta deter-

minada por las ecuaciones de Campo de Einstein [21]:
1
G/u/ = R;u/ - §g,ul/ R = ’QTMV (29)

donde G, es el tensor de Einstein, R, es el tensor de Ricci, R es el escalar de Ricci, 7}, es el tensor
energia-momentum, y x = 87G/c*, G es la constante de gravitacién universal de Newton, y c es la
rapidez de la luz en el vacio. En esta ecuacién, la parte de la izquierda hace referencia a la geometria

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

5 La derivada covariante de un tensor X/, esta definida por

VAXE = 06X AT XD 4 = DO XN — e



David Hilbert propuso una accién a partir de la cual se obtienen las ecuaciones de la gravitacién

variando la accién respecto de la métrica. La accién que Hilbert encontré es [20]

S = ;{/R\/—g diz, (2.10)

conocida hoy como la accion de Einstein-Hilbert.

Por otra parte, como una modificacién de su ecuacién original del campo gravitatorio, y para
conseguir la solucién de universo estatico, Einstein postulé la siguiente version de las ecuaciones de
campo [23]

1
R, — 3 9w R+ANgu =T, , (2.11)

donde se ha incluido un nuevo término que corresponde a la contribucién de la constante cosmoldgica
A. El término de la constante cosmolégica correspondia inicialmente al sector geométrico en (2.11), sin
embargo la constante cosmoldgica puede ser asociada a una energia del vacio con un tensor energia-

momentum, que viene representado por:

A
T/u/ = *Eg/u/a (2'12)

entonces, asumiendo un fluido perfecto (2.4) con w = —1 en (2.6), la constante cosmolégica es equiva-

lente a una densidad de energia intrinseca del vacio [24]
A
Pvac = @ s (213)

cuya presion es dada por:

A
Pvac = —E . (214)

Para proporcionar una buena descripcion del Universo observado, el valor de la densidad de energia
de vacio deberfa ser del orden, py = 10747 Gev*. Sin embargo esto este valor difiere del valor esperado

de la teorfa cudntica de campos en 60-120 érdenes de magnitud [24].



2.2. Principio Cosmolégico

El Principio Cosmoldgico [21] se basa en dos postulados, estos son la homogeneidad y la isotropia del
Universo a gran escala %. La homogeneidad supone que no existe ningtin observador en el Universo que
ocupe una posicion privilegiada, que si la Tierra estuviera situada en una regién diferente, el Universo
nos pareceria el mismo. Mientras que la isotropia nos indica que no hay direcciones privilegiadas en
el mismo. Estos postulados fueron confirmados empiricamente. En efecto, las observaciones sobre la
distribucién de galaxias muestran que a gran escala, el universo es homogéneo [22]. Mientras que la
evidencia observacional méas importante en favor de la isotropia del Universo fue el descubrimiento
de una radiacién térmica de naturaleza cosmoldgica denominada el fondo césmico de microondas [6].
Esta radiacién de fondo ha sido estudiada minuciosamente llegandose a determinar que es isétropa
con una gran precisién [3]. Mateméticamente, homogeneidad equivale a invariancia bajo traslaciones
espaciales mientras que isotropia corresponde a invariancia bajo rotaciones espaciales [21].

El estudio de la Cosmologia 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 lineas
de mundo de observadores fundamentales [25]. Las lineas de mundo tipo tiempo de los observadores
fundamentales forman una congruencia en el espacio-tiempo. Estas lineas de mundo no se intersectan,
excepto en un punto singular en el pasado o futuro y por cada punto del espacio-tiempo pasa una tnica
linea de mundo. El pardmetro ¢ puede considerarse como el tiempo propio a lo largo de la linea de
mundo de cualquier observador fundamental. Un observador fundamental tiene coordenadas espaciales
fijas que se denominan coordenadas comdviles. La cuadrivelocidad de un observador fundamental en

coordenadas comdviles es ut = (¢, 0,0,0).

2.3. Ecuaciones de Friedmann

Utilizando el Principio Cosmoldgico y el postulado de Weyl, obtenemos el elemento de linea de
un espacio maximalmente simétrico * y de curvatura constante a través de la métrica de Friedmann-

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

5Escalas del orden de centenas de megaparsec. Un parsec pc = 3.085678 x 10'® m

"Un espacio maximalmente simétrico es aquel cuyas hipersuperficies espaciales son maximalmente simétricas, esto es,
que como subvariedades admiten el mayor ntimero de vectores de Killing y por lo tanto el mayor nimero de simetrias
posibles.



mente plano, asi tenemos [21]
ds® = dt? — a*(t)[dr? + r*(d6* + sin® Odp?)] (2.15)

donde a(t) es el factor de escala del Universo, r, 6 y ¢, son las coordenadas de observadores comdviles
con el fluido césmico y t es el tiempo césmico.
Utilizando la métrica (2.15) en las ecuaciones de campo de Einstein (2.9) y considerando el tensor

energia-momentum (2.4), las ecuaciones de Einstein quedan como:
a2
3 <> = Kp, (2.16)

2 (Z) + <Z>2 . (2.17)

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

quedan como

3H* = p, (2.18)

2H+3H?* = —p, (2.19)

las cuales son llamadas las ecuaciones de Friedmann, donde p es la densidad total de energia, p es la
presion total, H = a/a es la tasa de expansiéon de Hubble del universo, y el punto denota la derivada

con respecto al tiempo césmico.

2.4. Componentes del Universo

Son esencialmente cuatro los componentes del Universo: los bariones, la radiacién, la materia
oscura fria y la energia oscura. La materia ordinaria esta constituida fundamentalmente por bariones
y minoritariamente por leptones, mientras que la radiacién estd compuesta por particulas relativistas,
fotones y neutrinos. La materia oscura y la energia oscura constituyen aproximadamente el 95 % del
contenido del universo, el 5% restante es la materia ordinaria o bariones [3]. La materia y la energia

oscura comparten algunas caracteristicas, no se han medido en la Tierra y son muy abundantes a



escala cosmoldgica, sin embargo su naturaleza es diferente. La materia oscura estd distribuida de
manera desigual en el universo, formando regiones de densidad variable en las galaxias, los cimulos
y supercimulos de galaxias, jugando un rol importante en la formacién de estructuras [22]. Por otro
lado, la energia oscura es responsable de la aceleracién actual del universo [9], efecto que no puede
causar ni la materia oscura ni la materia ordinaria.

La materia oscura desempena un papel central en la formacién de estructuras y la evolucién de
galaxias y tiene efectos medibles en la anisotropia de la radiacién césmica de fondo [26].

El MCE establece que el universo tuvo su origen en el Big Bang, seguido de un periodo de inflacién,
posteriormente las etapas estuvieron dominadas por la radiacién, la materia y la energia oscura, en ese
orden. En cada una de estas épocas se producieron fenémenos muy especificos y caracteristicos de cada
época, por ejemplo, la época dominada por la materia se caracteriza por la formacién de estructuras,
mientras la época actual dominada por la energia oscura, se evidencia la expansion acelerada del
Universo [22].

Para obtener expansién acelerada del Universo es necesario que el contenido de materia-energia
del mismo posea presién negativa, esto lo podemos apreciar en las Ecuaciones (2.16) y (2.17) debido
a que

a>0 < (p+3p) <0, (2.20)

luego
p<—p/3, (2.21)

pero p > 0, luego p < 0. Si postulamos que la energia oscura satisface la ecuacién de estado (2.6),
el parametro de estado debe cumplir con w < —1/3 [21]. Se define —1 < w < —1/3 para la energia
oscura tipo quintaesencia, w = —1 para la energia oscura tipo constante cosmoldgica, y w < —1
para la energia oscura tipo fantasma [21]. Los datos de CMB, BAO y Supernovas tipo Ia indican
w = —1.028 + 0.032 [3] para la energia oscura.

Para un modelo cosmolégico dominado por la energia fantasma, esto es w < —1, la aceleracién de
la expansion del Universo es mayor que la inducida por una constante comoldgica, es asi que en un
futuro el universo experimentaria un final césmico a tiempo finito, también llamado big rip, es decir,

el factor de escala y las densidades de energia tenderian a infinito en un tiempo césmico finito [27].
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2.5. El Modelo Cosmolégico Estandar

El Modelo Cosmolégico Estéandar (MCE) se enmarca en la Teoria de la Relatividad General de
Einstein. Este modelo describe la evoluciéon 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 fenémenos fisicos observados como son la expansién del
Universo, la abundancia de elementos ligeros y la existencia de una Radiacién Césmica de Fondo [29].
En el MCE usamos la ecuacién de estado (2.6) y los pardmetros de estado: wp = 0, w, = 1/3,
we =0y wy = —1, para los bariones, radiacion, materia oscura fria y energia oscura, respectivamente.
Luego, se considera que estos 4 tipos de materia cumplen independientemente con la ecuacién de

conservacién (2.5), por lo cual obtenemos

o= poa? (2.22)
pr = proa, (2.23)
pe = peoa (2.24)
pr = pa0; (2.25)

donde el factor de escala a se puede escribir como una funcién del redshift cosmolégico ® z, como

a = (14+2)7!, donde para z = 0 tenemos a = 1 hoy. El subindice 0 indica el valor actual del pardmetro
y pz0 X A como en (2.13). Para cada uno de estos componentes definimos la funcién de densidad

fraccional como [21]

(a) = gl(;) (2.26)

donde > Q; =1y el subindice ¢ = {b, 7, ¢, z}, indica el tipo de materia: bariones, radiacién, materia
oscura fria y energia oscura, respectivamente. Considerando estas componentes la ecuacién (2.18)

puede reescribirse como

H?(2) = Hy [Quo(1+ 2)* + Qo(1 + 2)* + Qeo(1 + 2)® + Qo] - (2.27)

8Corrimiento (o desplazamiento) al rojo, es el alargamiento de la longitud de onda de ondas electromagnéticas debida
a la expansién del universo.

11



Dado que el Universo estd en expansion acelerada, @ > 0 [1-6], es conveniente definir una medida

adimensional de la aceleracién cédsmica de la expansién del espacio [22]

H aa
qE—(l—!-I_p):—dQ, (2.28)

llamada pardmetro de desaceleracion, el cual caracteriza la aceleracién (¢ < 0) o la desaceleracién
(¢ > 0) del Universo. Usando las ecuaciones de Friedmann (2.18) y (2.19) junto a la ecuacién de

estado (2.6), obtenemos el parametro de desaceleracién para el MCE como
— IS o) = L@+ 00+ 90, -0 (2.29)
q= 9 ? Wi ) = 2 b c 7" T - .

En el marco del MCE, el valor actual del pardmetro de desaceleracién gy ~ —0.55 [30] indica que el
universo se esta expandiendo en forma acelerada.

Un modelo alternativo al MCE es el modelo wCDM, este modelo incluye un parametro mas, el
parametro de estado para la energia oscura w, mientras que el MCE asume w = —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 wCDM. En este modelo usamos los valores wy = —1.0284+0.032, Hy = 67.361+0.54,
Qh? = 0.02237 £ 0.00015 y Q.h% = 0.1200 £ 0.0012, reportados en la referencia [3].

En la Figura 2.1 notamos que ambos modelos son muy semejantes. La evolucion de la funcién de
densidad fraccional de los bariones, la radiacién y la materia oscura se aproximan en gran medida,
mientras que en la evolucion de la funcién de densidad fraccional de la energia oscura para el MCE

(linea azul) y el modelo wCDM (liena negra), claramente muestran una diferencia.

2.5.1. Problemas en el Modelo Cosmolégico Estandar

El mayor problema que presenta el MCE es el conocido como problema de la constante cosmoldgica,
que procede de la gran discrepancia que existe entre los valores tedricos calculados para la energia del
vacio y los provenientes de las observaciones [21].

Otro problema del MCE, es el problema de la Coincidencia Cosmoldégica [30]. El hecho observa-
cional de que los valores actuales de las densidades de energia oscura (p;) y materia oscura (p.) son

del mismo orden de magnitud, p.o/pz0 ~ O(1), parece indicar que actualmente estamos viviendo en
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Figura 2.1: Gréficas de la funcién de densidad fraccional para los bariones (bar), radiacién (rad),
materia oscura (DM) y energia oscura (DE), que se representan por lineas punteada, discontinua,
discontinua con puntos, y sélida, respectivamente. Se muestran dos modelos, el MCE (color azul) y el
modelo wCDM (color negro).

un periodo muy especial de la historia césmica. Dentro del MCE, una relacion 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”
cosmoldgica. De acuerdo con el MCE, la igualdad p, = p. tuvo lugar recientemente con un redshift

z 7 0.55 [30]. Definimos el parametro de coincidencia, de la forma

r )

P

Pe (2.30)

para estudiar la evolucién de la relacién de densidades de energia de estos dos componentes. En el
caso del MCE, el parametro de coincidencia r posee una evolucién regular en el tiempo y tiende a cero
cuando a — oco. Afirmamos que se alivia el problema de la coincidencia cosmoldgica cuando r es una
relacion constante estable de las densidades de energia de ambos componentes, esto es, se establece

un modelo exactamente solucionable para una transicién suave de una fase dominada por la materia a
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un perfodo posterior de expansién acelerada [31,32]. Este modelo implica la evolucién del pardmetro
de coincidencia hacia un valor finito, estable y asintético.

Por otra parte, un problema que ha surgido recientemente es la tension en el valor de la medida
observacional de la tasa de expansién actual Hp. En la referencia [3], la colaboracién Planck usando
como base el MCE, datos de CMB, BAO, y supernovas, reporta una valor de Hy = (67.4+0.5) km s~!
Mpc~!, mostrando este valor una tensién sustancial de 3.60 con respecto a la dltima determinacién
local de Hy = (73.52 & 1.62) km s~! Mpc~! [33]. El valor en [33] es independiente del modelo cos-
moldgico en estudio, mientras que el valor inferido por la colaboracién Planck en [3] asume el MCE,
por lo cual esta tensién podria indicar que algo sucede en la evolucién intermedia del Universo.

Dados los problemas del MCE [24, 30], ademds de la incerteza tedrica sobre la naturaleza de la
energia oscura, se han investigado varios mecanismos de aceleracién césmica, incluidas las modifica-
ciones de la gravedad en grandes escalas, una posible interaccién entre los componentes del sector
oscuro o un modelamiento de la energia oscura a partir del principio hologréafico, como veremos en el

siguiente capitulo.

2.6. Energia Oscura Holografica

2.6.1. Principio Holografico

El modelo de energia oscura holografica se basa en la aplicaciéon a la cosmologia del principio
hologriéfico, el cual ha sido conjeturado por 't Hooft [34] y Susskind [35]:

Los fenémenos dentro de un volumen pueden explicarse por el conjunto de grados de libertad que
residen en su frontera, y los grados de libertad estan determinados por el drea de la frontera en lugar
que el volumen.

Esta idea se basa en realidad, en estudios de la entropia del agujero negro, propuesta por Bekens-
tein [36]. Siendo asi que, la informacién contenida en cierto volumen de un espacio concreto se puede
conocer a partir de la informacién codificable sobre la frontera de dicha regién. Una importante con-
secuencia es que la cantidad maxima de informacién que puede contener una determinada regién de

espacio rodeada por una superficie diferenciable estd limitada por el drea total de dicha superficie [37].
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2.6.2. Modelos Holograficos de Energia Oscura

Distintos modelos holograficos de energia oscura se han estudiado [10-17,38-41], todos estos for-
mulados en base al Principio Holografico. De acuerdo con este principio, la densidad de energia del
vacio se puede delimitar como L3p, < MZL [42], donde M, = (87G)~1/2 es la masa reducida de
Plank y L es el tamaiio limite  de una regién. Este limite implica que, la energfa total dentro de una
regién de tamanio L, no debe exceder la masa de un agujero negro del mismo tamarnio. Si se aplica a
la dindmica del Universo, L tiene que ser una escala de longitud cosmoldgica. El valor mas grande
permitido de L, es el que satura la desigualdad anteriormente mencionada, es asi que la densidad de
energia oscura se puede escribir como [43]

3¢ M
Pz = 72 7

(2.31)

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

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

1. El radio de Hubble: L = H~! [45]. La densidad de energfa oscura holografica es:

pe =3 MIH? . (2.32)

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

Ru(t) = alt) /t h ;Z:) —a /a h Im. (2.33)

La densidad de energia oscura holografica es en este caso:

SCZMI?
Pz =
R}

(2.34)

3. Una funcién del escalar de Ricci R. El papel de una distancia proporcional al escalar de Ricci
como una escala de conexién causal para perturbaciones se observé en [47]. Asf, L o |R|~'/2,

donde R es el escalar de Ricci. En este 1ltimo caso la densidad de la energia oscura holografica,

9Vinculado al limite IR. Este estd asociado a un valor minimo de la energfa.
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es py X Ry el escenario se denomina energia oscura holografica de Ricci. En un universo FLRW
espacialmente plano, el escalar de Ricci estd dado por R = 6(2H? + H ). Se asume L% = %, luego

la densidad de energia oscura hologréfica queda como [13,15,44]
pe = a(2H* + H), (2.35)

donde « es una constante. Este modelo no presume la presencia del horizonte de eventos, por
lo que se evita el problema de causalidad y es fenomenolégicamente viable, ademas de aliviar el

problema de la coincidencia cosmoldgica [13].

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

lografico de energia oscura de Ricci, denominado energia oscura tipo Ricci [10-12, 14]
pr = 3(aH?+ BH), (2.36)

donde a y B son constantes. Se ha demostrado que este modelo en muchos casos alivia el problema
de la coincidencia césmica [45], es decir, el pardmetro de coincidencia r tiende asintGticamente a una
constante positiva [14-17]. En general, los modelos con energia oscura holografica en la literatura
consideran solo los componentes oscuros, predominantes en el universo actual, con interaccién entre

estos [39,40,48,49].

2.7. Interaccién Cosmoldgica

Los modelos de interaccién entre la energia oscura y la materia oscura [50-55] se basan en la
premisa de que ninguna simetria 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 interaccién, el problema
de coincidencia mencionado anteriormente puede aliviarse en gran medida cuando se compara con el
MCE. Es asi que se han propuesto varios modelos de interaccién con soluciones tanto analiticas como

numéricas [50,51,54, 55,57, 58].
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Introducimos un término de interaccién fenomenoldgica I' en la ecuacién de conservaciéon (2.5)

para los componentes oscuros, como

petpe = T, (2.37)

pe+(1+wp, = T, (2.38)

donde convenientemente usamos el cambio de la variable n = Ina® y definimos ()’ := d/dn. Notemos
que I' > 0 indica una transferencia de materia oscura a energia oscura y I' < 0 indica lo contrario.

En la literatura (ver [50,51] y sus referencias) se han estudiado escenarios donde sélo se considera los
componenentes oscuros del Universo y se incluye una interaccién fenomenolédgica entre estos. Es usual
escoger escenarios de interaccién con un término lineal, o combinaciones lineales de los componentes
oscuros [59]. Por ejemplo, se estudiaron términos de interaccién de la forma: I'y = ap. + Bpz, 'y =
ap.+Bp,, Te = apeps/p, Ta = p?/p,Te = p2/p, entre otros. Los escenarios con interaccién lineal, donde
los componentes son materia oscura (p.) y energia oscura holografica (p,), con términos de interaccién
del tipo I' & p. y T  p,, son casos particulares estudiados en [39,40,48,49]. En la referencia [39], los
autores estudiaron la interaccion entre la materia oscura y energia oscura holografica, con un término
de interaccién de la forma I' o< p, con p = pg, p = pc Vv p = pz + pe, ¥ obtuvieron una ecuacion
diferencial de segundo orden para H. Mientras que en [40], los autores estudiaron la interaccién de
la materia oscura y energia oscura holografica con w = w(r), donde r = p./p,. Luego, obtuvieron el
término de interacciéon I' = T'(p, p'), y finalmente, p; = p;(a) y w = w(a).

En el siguiente capitulo proponemos y analizamos un modelo de energia oscura holografica con
interaccién cosmoldgica en el sector oscuro, considerando como componentes del Universo: Bariones,

radiacién, materia oscura fria y energia oscura hologréfica.
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Capitulo 3

Energia Oscura holografica con

interacciéon Cosmolodgica

La busqueda de nuevos modelos del Universo se sostiene en el hecho de que el Modelo
Cosmologico Estandar presenta algunos problemas. La opcion de considerar una distancia
proporcional a la escala de Ricci como una escala de conexién causal para perturbaciones
se analizé en [47], a partir de entonces diferentes modelos de energia oscura hologréfica han
sido analizados [10-15,44]. Es posible analizar los escenarios de Energia Oscura Holografica
desde dos enfoques distintos, el primero considera el pardametro de estado de la energia
oscura variable o con alguna parametrizacién como se muestra en [17], mientras que el
segundo enfoque considera un término de interaccién entre los componentes oscuros [39—
41, 60], escenario que escogimos para el desarrollo de esta investigacién. En este capitulo
se muestra el desarrollo matemético para analizar el modelo de energia oscura holografica

con interaccién cosmoldgica entre los componentes oscuros.

3.1. Energia Oscura holografica con interaccion Cosmolégica

Consideramos un universo plano, homogéneo e isotrépico en el marco de la Relatividad General, y
la métrica de FLRW espacialmente plana (2.15). La ecuacién de Friedmann en este contexto se escribe

como (2.18), donde asumimos unidades en las cuales 87G = ¢ = 1.
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Tabla 3.1: Subcasos del término de interaccién I' = ayp. + S1p2-

Modelo | Condicién | Subcasos de interaccion
Modelo 1 o] = 0 Fl == ﬁlpx
Modelo 2 61=0 Iy = aype
Modelo 3 | a1 = S1 I's = a1(pe + pz)

Un escenario cosmolégico realista contiene bariones, radiaciéon, materia oscura fria y un componente
de energia oscura que en este trabajo asumimos holografica. En este contexto, consideramos la ecuacion
de Friedmann (2.18) y la ecuacién de conservacién (2.5) asumiendo p = pp+pr+pe+pz Y P = Po+pr +
pe+pz. De aqui en adelante y por simplicidad definimos pg := p.+pz, a lo que llamamos Sector Oscuro.
Ademds, se considera una ecuacién de estado barotrépica para todos los componentes [21], como (2.6)
con wp =0, w, =1/3, w. =0 y wy = w. Adicionalmente, al incluir una interaccién fenomenolégica en
el sector oscuro, separamos la ecuacién de conservacién (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

36 , ’

pe=0ap+—p

: (3.1)

donde p = py + pr + pg- De (2.22) y (2.23) obtenemos facilmente p) = —p, = pp y py = —%p’r = %pr.

Usando pc = pg — pz, P = pb + pr + pa y las ecuaciones (2.37), (3.1), (2.22) y (2.23), se obtiene una

ecuacion diferencial de segundo orden para la densidad de energia del sector oscuro pg de la forma

3 3 1 _
Zﬁpg—i-(a—l—zﬁ—l) pg+(a—1)pd+§(2ﬁ—a)proa4:F, (3.2)

para una interaccién dada T', tal que T = I'(pq, pl}, p, p’). Resolviendo la ecuacién (3.2) encontramos la
densidad de energia pg, y las densidades de energia p. y p, usando la ecuacién (3.1).

En este trabajo estudiamos una interaccion lineal definida como: I' = ajp. + B1pz [50,51], que
incluye tres subcasos, a3 = 0, 81 = 0, y a1 = (1, 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 pg, pl), py o'

19



Luego, al reescribir la ecuacién (3.2) ésta se convierte en
1 / -3 -4 _
Patb1pg+b2pit+bsa ™ +bsa”" =0, (3.3)
que incluye los tres tipos de interaccién de nuestro interés, donde las constantes b; son dadas por

by =1+a1—p1—2(1—«)/385, (3.4)
by =2(a(l = p1+a1)—1—a1)/35, (3.5)
by = (B1 — a1) (1 — 2a/38) puo, (3.6)
by = 2p,0((28 — ) /3 — (B1 — o) (a — 28)) /38, (3.7)

estas son diferentes combinaciones de los parametros para una interacciéon particular. La solucion

general de la ecuacién (3.3) tiene la forma
pa(a) = Aa + Ba ™t + C1a®M 4+ Cyad?? (3.8)

donde las constantes de integracién estan dadas por

o BAB(L+ o) + BA(4+3) + 3HE (=20 + 200 + B(3%0 + 4250 — 302(%0 + o))
1 — 5
38(A1 — A2)

Co = —A—B+3Hj(Q + Qo) — C1, (3.9)

vy Ho, Qp0, Qro, Qe ¥ Q20 son los valores actuales del pardmetro de Hubble, el parametro de densidad
(esto es Qo = pio/3HZ con i = {b,7,c,z}) para los bariones, la radiacién, la materia oscura frfa y la

energia oscura hologréfica, respectivamente. Ademés tenemos,

b s 9b,
by—by—1 7 12b; — 9by — 16’

A (3.10)

asi como

1 1
Y (bl N m) v (bl . 4b2) . (3.11)
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Finalmente, la tasa de expansién en términos del redshift cosmolégico se puede escribir como:

A B Cl CQ
H(z) = H, Q — @ 3410 — @1 14 —(1 =3\ 4 —= (1 —3X 12
(2) 0\/( b0+3H3)( + 2) +< ro+3H3)( +2) +3H3( +2) 1+3H§( +z)732 (3.12)

con Qg + 20 + Qo + Qo = 1.
Por otro lado, usando (3.1) en (2.38), el pardmetro de estado de la energia oscura holografica se

escribe como
2 —38p" — 2a+38)p —2ap
w = ,

3Bp"+2ap (3.13)
luego, usamos (3.8), (2.22) y (2.23), en (3.13), esta ecuacién queda como
R P B e S 519
donde .
A= (20-38)(A+py), (3.15)
B =2(a—26)(B+ pr,), (3.16)
C1 = C1(38\1 + 2a), (3.17)
Cy = C5(3BA2 + 2a), (3.18)
y los coeficientes constantes estan dados por
Dy =201 A+ (20— 3B)(B1 — a1)(A + peo), (3.19)
Dy =21 B +2(a = 26)(1/3 — a1 + 1)(B + pro), (3:20)
D3 = C1(200 + (20 + 38M)(B1 — a1 — 1 = A1), (3.21)
Dy = C3(2a1 + (2a 4+ 38X2) (/1 — a1 — 1 — A9)). (3.22)

Notemos que en el limite al futuro, a — oo, la expresién (3.14) se vuelve w — m para

Dy

A1 > A9 > 0, mientras que para Ag > A1 > 0, tenemos w — CACIYES T

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

r= - pd — 1. (3.23)
<a - ?) po + (@ = 28)py + apa + %)

Usando (2.22), (2.23) y (3.8) en la expresién anterior obtenemos r = r(a). Por lo tanto, podemos
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calcular el limite asintético de r(a) cuando a — oo. Para nuestro tipo de interaccién obtenemos

2

SO — 3.24
" T a1 38N, (3.24)

una constante que depende de los pardametros de interaccién, donde \; = méax{Aj, Ao} para A; > 0.
Notamos que este limite para el pardmetro de coincidencia r tiende a un valor constante a diferencia

del MCE . Finalmente, de la ec. (3.12) encontramos el pardmetro de desaceleracién (2.28) como

3/
q=— (1 n 2’;) : (3.25)

luego

—3(pp, + A)a=3 — 4(pry + B)a™* + 3(Cr @M + CQ)\QCL3>\2)) (3.26)

= (1
(@) ( * 2(ppy + A)a=3 +2(pry + B)a= + 2(Cra’M + Cra’2)

Por otra parte, usamos la definicién (2.26) para obtener la funcién de densidad fraccional de cada

uno de los componentes:

Qboa_3

Qp = 2

"7 (o + A)a3 + (o + B)a—t + CraPh + Coa®2’ (3:27)
Q, = Broa ! (3.28)

" (o + A)a3 + (Qro + Bla—t 4 CraM 4 Caadrz’ '

_ A)a—? — 4(p, + Bla—? 3\ 3
Qx =« + /B 3(,0()0 + )a — (p 0 + )a 7+ 3(01)\10’ + 02)\2(1 ) , (329)
2(pp, + A)a=3 + 2(py, + B)a=* + 2(Cra3M + Caa’2?)

Qe=1-0Q,—Q— Q. (3.30)

Las expresiones de la tasa de expansién de Hubble (3.12), del pardmetro de coincidencia (3.23),
del parametro de desaceleracién (3.26), y de la funcién de densidad para cada tipo de materia (3.27)

- (3.30) son analizados en el siguiente capitulo.

'En el marco del MCE, el limite asint6tico de r(a) cuando a — oo, resulta nulo, puesto que p. — 0 [30].
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Capitulo 4

Contraste Observacional

En Cosmologia 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 analisis de los modelos tedricos. Los datos
utilizados para el contraste observacional de los modelos de energia oscura holografica con
interaccién cosmoldgica estudiados en este trabajo son: los cronémetros césmicos, obtenidos
a través del “differential age method” [61]; datos de Supernovas tipo Ia a través de la
compilacién Pantheon [62]; datos de las oscilaciones actsticas de los bariones [63—67]; y
datos de la radiacién césmica de fondo [3]. Ademds, realizamos el andlisis bayesiano para
la comparacién de los modelos de energia oscura hologréafica con interaccién cosmoldgica

frente al Modelo Cosmolégico Estandar.

4.1. Datos de las Oscilaciones Acusticas de Bariones

En el Universo temprano la materia bariénica estuvo totalmente ionizada y acoplada a la radia-
cién, formando un plasma que es atraido a potenciales gravitatorios creados por sobredensidades de
materia oscura. Al mismo tiempo, la presion de radiacion tendia a dispersar los bariones. Este proceso
de atraccion y repulsion formé ondas de sonido en el plasma. En el Universo en expansién, estas ondas
se propagan hasta el momento del desacople entre la materia bariénica y la radiacién. Cuando la tem-

peratura en el Universo cae hasta los 3000 K, la materia bariénica empieza a recombinarse formando
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Tabla 4.1: Mediciones is6tropas de BAO utilizadas en el analisis.
Survey ‘ z ‘ d, ‘

6dFGS | 0.106 | 2.98
MGS | 0.15 | 4.47
eBOSS | 1.52 | 26.1

atomos neutros, por lo que la radiacién 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 acustico [3].
Hoy se puede detectar vestigios de estas ondas de sonido en los mapas de distribucién de galaxias, a

través de los datos de BAO.

Las mediciones isotrépicas de la seial BAO se dan en términos de la relacién adimensional

d-(z) = Dy (2)/rs(za) (4.1)

donde Dy es una combinacion de las escalas de linea de visién y de distancia transversal definidas en
la referencia [68], z4 es el redshift en la época “drag”! y ry(z) es el tamafio comévil del horizonte de

sonido, donde Dy y 75 son definidas por

cz /3 ® cedz
Dy (z) = <(1 + Z)2DA(Z)2H(z)> y rs(z2) = H?z) (4.2)

con la rapidez de la luz ¢, la distancia del didmetro angular D 4(z) = (1%2) foz Hd(zz L siendo la velocidad

c _ 30
V3R y = 4970(%0+z) [69].

del sonido del fluido de fotones-bariones ¢ =

Utilizamos medidas isétropas de BAO de: 6dFGS [63], MGS [64] y eBOSS [65], como se muestra
en la tabla 4.1. Las mediciones anisétropas de BAO se tomaron de BOSS DR12 [66] y Ly« forest [67],
que se definen en términos de D4 y Dy = ¢/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 andlisis [70].

1Epoca de arrastre, posterior a la época de “last scattering” (dltima dispersién), como hay muchos mds fotones que
bariones, los fotones se “desacoplan” (dejan de notar a los bariones) antes de que los bariones dejen de notar los fotones.

24



Tabla 4.2: Mediciones anisétropas de BAO utilizadas en el andlisis.

’ Survey ‘ z ‘ Medida
BOSS DR12 | 0.38 | PA03 — 7.49
BOSS DR12 | 0.38 | 2205 — 24,97
BOSS DR12 | 0.51 | 22050 — 885
BOSS DRI2 | 0.51 | 2250 = 22.31
BOSS DR12 | 0.61 | 2200 — 969
BOSS DR12 | 0.61 | P25 — 20.49
BOSS DR12 | 24 | 2429 = 10.76
BOSS DR12 | 2.4 | 22 — 894

4.2. Dato de la Anisotropia en la Radiacién 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 tnica contribucién de los datos de CMB que consideramos es la escala angular del horizonte de

sonido en el last scattering 2:

rs(2x)
0, = —2"2 4.3
(1 +20)Da(24) (43)
donde el tamano comoévil del horizonte de sonido se evalia 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 colaboracién Planck en 2018, 1000, = 1.04119 4+ 0.00029 [3].

4.3. Crondmetros cosmicos

Los 24 datos de cronémetros cosmicos 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 iinico método

que proporciona mediciones directas cosmoldgicas independientes del modelo de expansién del uni-

2En la época de dltima dispersién, el Universo se volvié transparente para los fotones; se habla de fotones desacoplados
de otras formas de materia. La radiaciéon césmica de fondo lleva la informacién sobre el Universo en cuanto a cémo fue
en la época de la 1dltima dispersion.
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verso [72]. Al considerar la relacién entre las edades diferenciales, dt y la respectiva diferencial en el

redshift, dz, obtenemos H(z) como
1 dz

14 zdt

H(z) = (4.4)

Para nuestro andlisis, el valor teérico de H(z) viene dado por la ecuacién (3.12). En la referencia [72],
los autores argumentan que los datos de la historia de la expansiéon del universo podrian 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 sintesis de poblacion estelar adoptado
para derivar las edades de las galaxias se vuelve relevante, por lo cual s6lo 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 determiné que el Universo a gran
escala estd en expansién acelerada. Usamos la iltima compilacion de datos de supernovas, la “Muestra
Pantheon”, que contiene un conjunto de 1048 SNe Ia [62] confirmadas espectroscépicamente para
0.01 < z < 2.3, compuesto por una combinacién 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,
ademéds 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 compilacién Pantheon entrega la magnitud aparente mp(z) para 1048 supernovas, con su res-
pectiva matriz de covarianza. Mg corresponde a la magnitud absoluta y es estimada en el ajuste como

“nuisance”, esto es, un parametro que no es de relevancia cosmoldgica [62].

un parametro
Teoéricamente estimamos el médulo de distancia para los modelos estudiados, por medio de la
relacion

w(z) =m(z) — Mp = 5logdy(z) + 25, (4.5)
donde dj, es la distancia luminosa en unidades de Mpc dada como

z dz/

o E(¥)

dr, = (1 + Z) (4.6)

26



y E(z) = H(z)/H,.

Los analisis que involucran el conjunto de datos de Pantheon se realizaron comparando la magnitud
pronosticada m(z) de la ecuacién (4.5) con las observadas en la muestra de Pantheon, como se muestra
en [62], que se denotan por mp(z) y representan la magnitud maxima observada en la banda B en el
marco de reposo. Los analisis de Monte Carlo para la muestra Pantheon SNe Ia se realizaron asumiendo

un likelihood gaussiana multivariante de la forma
L(D|©) = exp[x*(D]©)/2], (4.7)

con

X*(©) = [mp —m(©)]" O~ fmp — m(O)], (4.8)

donde O representa el conjunto de parametros del modelo, C corresponde a la matriz de covarianza
de las mediciones de mp, que incluye la incerteza estadistica y sistematica (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 funcién chi-cuadrado para la medicién de una

funcién genérica f se define de la siguiente manera:

X?‘(G)) _ Z <f(zz) f( w@)> (4.9)

9fi

i
donde f(z;) representa el valor medido para f en redshift z;, donde f(z;, ®) se calcula asumiendo un
modelo con pardmetros ©. La funcién f representa las funciones d,(z) (6 Dy y Da), H(2) y 04(2)
para datos de BAO, CC y CMB, respectivamente. En el caso del andlisis conjunto, la likelihood total
se obtiene como el producto de los “likelihoods” individuales asociadas a cada dato, utilizando la
definicién de chi-cuadrado en la ecuacién (4.9). Por ejemplo, el anélisis conjunto completo estd dado
por: Leonjunto = Lm(z) X LBAO X L (z) X Lo, (2)-

Una medida del ajuste del modelo frente a los datos observacionales, es X% .4 que se define como [78]

2
Xmin

2
= 4.10
Xred N —n ( )

donde X?ﬂin es el valor minimo de la funcién x? (4.9), N es el ntiimero de datos considerados, y n es
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el niamero de grados de libertad (pardmetros libres del modelo). Este valor es un indicador del “buen

ajuste” del modelo a los datos observacionales, siempre que Xfe .~ L

4.5. Seleccion Bayesiana de Modelos

En el estudio de escenarios cosmoldgicos se utiliza ampliamente el método de inferencia bayesia-
na [50,51], dado que éste constituye una técnica estadistica robusta para la estimacién de pardmetros
y la seleccién 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 informacién) se utilizan para actua-
lizar nuestro conocimiento de un modelo (o la probabilidad de una hipétesis). Mateméticamente, el
teorema de Bayes nos da la probabilidad a posteriori P para un conjunto de parametros ©, dados los

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

LD|O,M)P©O | M)

P(© | D,M) = £ D

(4.11)

donde £, P y & representan el likelihood, el prior ? y la evidencia, respectivamente.

En el enfoque Bayesiano de estimacién de pardmetros, la evidencia en la ecuacién (4.11) es sélo
una constante de normalizacién, sin embargo, se convierte en un ingrediente clave en la comparacion
Bayesiana de modelos. Para comparar los modelos M; y M, dado un conjunto de datos, usamos el

factor de Bayes definido en términos de la evidencia de los modelos M; y M; como:

Bij = &/€; (4.12)

donde la evidencia corresponde al valor medio del likelihood sobre el espacio total de pardmetros
del modelo permitido, antes de observar los nuevos datos. Si los modelos M; y M; 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

distribucion a posteriori de los parametros, puesto que resulta complicado calcular esta distribucién

3Distribucién asociada a la informacién a priori de los pardmetros en estudio, obtenidos por medio de resultados
anteriores para estos pardmetros y/o constraints tedricos.
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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 interpretacién de la intensidad de evidencia correspondiente
al umbral anterior.

| In B;; | | Interpretacion
<1 no concluyente
1 débil
2.5 moderada
) fuerte

numéricamente (ver referencias [79,80]). Es asi que realizamos un andlisis 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 calculo de la evidencia, dado que estd diseniado para
estimar en forma directa la relacién entre la funciéon likelihood y los priors, obteniendo asi 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 precisién en la estimacion de la evidencia.

Para comparar el modelo de energia oscura hologréfica con interaccién cosmoldgica con el MCE;,
utilizamos una versién conservadora de la escala de Jeffreys definida en la referencia [84] (ver tabla 4.3).
La escala de Jeffreys nos brinda una medida empirica para interpretar la evidencia al comparar dos
modelos en competencia. La evidencia a favor/en contra del modelo M; en relacién con el modelo
M, se interpreta como no concluyente, débil, moderada y fuerte segun el caso, como se muestra
en la Tabla 4.3, las cuales estdn asociadas a una probabilidad en el rango (0,0.750), (0.750,0.923),
(0.923,0.993) v (0.993,1), respectivamente [84]. En nuestro estudio consideramos el MCE como el

modelo de referencia M, asi los subindices en el factor de Bayes (4.12) se omitirdn en lo sucesivo.

Las distribuciones a priori consideradas en este trabajo se muestran en la tabla 4.4. Escogimos un
prior uniforme para los pardmetros del modelo estudiado, como 2., «, 8, a1, f1, y Mp, y un prior
Gaussiano para el parametro que define h y para el parametro w del modelo wCDM. Para el parametro
Q. elegimos un prior uniforme conservativo entre 0 y 1, y para el pardmetro de Hubble adimensional
h adoptamos el valor informado por Riess et al. en la referencia [33], debido a su alta precisién e
independencia del modelo cosmoldgico en estudio. Los priors de los pardmetros holograficos o y 8 se

consideraron positivos y pequenos [17,40,60], dado que a priori consideramos la densidad de energia
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Tabla 4.4: Informacion a priori de los parametros de los modelos estudiados. Para un prior Gaussiano
informamos (p, 02) y para un prior uniforme informamos (a, b) que representa a < = < b.

Parametros | Estados Prior Ref.
h Pardametro Global Gausiano (0.7352,0.0003) [33]
Qe Pardmetro Global Uniforme (0, 1) -
w Pardmetro Modelo wCDM | Gausiano (—1.028,0.001) 3]
a Pardametro Holografico Uniforme (0, 1) [17,39,40, 60, 85]
B Pardametro Holografico Uniforme (0, 1) [17,39,40,60,85]
a1 Pardmetro de Interaccién | Uniforme (—1,1) [39,50,51]
b1 Pardametro de Interaccién | Uniforme (—1,1) (39,50, 51]
Mp Pardmetro nuisance Uniforme (—20, —18) [62]

Pz positiva. Los priors de los pardmetros de interaccion «y y 1 consideran una distribucién uniforme
centrada en cero, es decir asumimos que las interacciones son pequenas [50,51], y para el pardmetro
de la Muestra Pantheon, Mp, utilizamos como referencia el valor informado por Scolnic et al. en
la referencia [62], es asi que consideramos una distribucién uniforme entre —20 y —18. Finalmente,
tomamos el valor reportado por [3] para el pardmetro w del modelo wCDM.

Los modelos de interaccion solo deberian afectar el sector oscuro reciente y no la fisica del universo
primordial. Por ello fijamos los siguientes pardametros: ,h? = 0.022383 [3], Qth = 2.469 x 107° [86],
Q. =Q, <1 + %(%)% eff>, Ness = 3.046 [87]. Ademas, para el redshift en la época drag y la tlti-
ma dispersién (last scattering) utilizamos los valores de Planck [3]: zq = 1060.01 y z, = 1089.80,

respectivamente.
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Capitulo 5

Analisis y Resultados

En esta capitulo mostramos el andlisis de los modelos de energia holografica con interaccién
cosmologica estudiados, esto es, obtenemos los valores de mejor ajuste de los parametros de
cada modelo asi como también los resultados de la comparaciéon bayesiana de los modelos
estudiados con respecto al MCE, utilizando los datos de la compilacion Pantheon de Super-
novas la, Cronémetros Césmicos, Radiacién Césmica de Fondo y Oscilaciones Acusticas
de Bariones. Ademads, discutimos las graficas de la evolucién de la funcién de densidad
fraccional de los distintos componentes del Universo, del parametro de desaceleracién y
del parametro de coincidencia, comparando los modelos de energia oscura holografica con
interaccion cosmolodgica y el MCE. Finalmente, estudiamos el comportamiento del término

de interaccién adimensional de los modelos propuestos.

En esta tesis realizamos el contraste observacional de 3 subcasos del modelo de energia oscura
holografica con interacciéon cosmolégica I' = ajp. + P1pz, 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 a; = 0, 81 = 0, a3 = (1, respectivamente. Para el andlisis de los modelos
consideramos dos conjunto de datos observacionales, primero sélo se consideré datos de Supernovas
de tipo Ia de la compliacién Pantheon, para luego considerar la combinacion Supernovas de tipo Ia,
cronometros césmicos, oscilaciones acusticas de los bariones y radiacién césmica de fondo. Realizamos
el anélisis con los datos de Pantheon dado que en [39,40,60] usan sélo datos de Supernovas tipo Ia

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

Modelo h Q. w o B8 a1 B1

MCE 0.735£0.015 | 0.257 £ 0.022 - - - - -

wCDM 0.735£0.014 | 0.268 £0.021 | —1.0280 % 0.0010 - - - -

Modelo 1 | 0.735+£0.014 | 0.57151% - 0.6370:3L | 0.79570-09, - 0.1679°7%
Modelo 2 | 0.735£0.014 | 0.59 +0.23 - 0.63753% | 0.68702% | —0.177037 -
Modelo 3 | 0.736 £0.014 |  0.6575-30 - 0.58703% | 0.73519:25, | —0.167515 | —0.161515

entre estos.

Para ambos casos realizamos un analisis bayesiano al comparar los modelos 1, 2 y 3 con el MCE
en términos de la evidencia bayesiana segun la escala de Jeffreys (ver tabla 4.3).

Los gréficos de contorno para los parametros de los modelos estudiados, usando en forma conjunta
los datos de Pantheon+CC+CMB+BAOQO, se muestran en el Apéndice A.

Los resultados de los analisis 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 pardmetros que mejor ajustan los datos observacionales
considerados, mientras que en las tablas 5.2 y 5.4 mostramos los resultados del ajuste y andlisis de los
modelos en comparacién con el MCE, considerando el Xfm-n, el X% 4> €l logaritmo del factor de Bayes

y la interpretacién de la evidencia bayesiana.

Considerando sélo los datos para SN tipo Ia de la compilacién Pantheon (ver Tabla 5.1), para
el MCE, el modelo wCDM y los modelos 1, 2, 3, obtenemos un valor semejante del pardmetro h
para cada caso. El valor de (). para los modelos de energia oscura con interaccién cosmoldgica es
aproximadamente 0.6, siendo este el doble que el valor obtenido para el MCE y para el modelo
wCDM, mientras que en [88] se obtiene 2, = 0.3. La referencia [39] realiza un estudio de un modelo
con materia oscura y energia oscura holografica tipo Ricci con casos de interaccién correspondientes al
modelo 1, 2 y 3, donde consideran 557 datos de Union2 SN, obtiéndose para estos escenarios un valor
de Q. = 0.27. En la tabla 5.1 se muestra que el valor de los parametros holograficos son de o =~ 0.6
y B =~ 0.8, mientras que en las referencias [17,39, 40, 88] se obtuvo los valores a ~ 0.8 y 5 ~ 0.4. Por

otra parte, los valores de los parametros de interaccién oy y 31 son del orden de O(1071), sin embargo
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Tabla 5.2: Anaélisis de los modelos usando los datos de la compilacion de Pantheon para Supernovas

Ta.
Modelo Xoin X2 ed InB Interpretacion
MCE 1026.8717 | 0.983 - -
wCDM | 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 sélo se considera los componentes oscuros del
Universo, afirmando que existe una pequefia interaccién entre estos.

En las tablas 5.2 y 5.4 mostramos el analisis del MCE, el modelo wCDM, y los modelos 1, 2 y 3, que
son objeto de nuestro estudio. Obtenemos el X%“-n con los valores de mejor ajuste de los parametros
que se muestran en las tablas 5.1 y 5.3, y el Xfed estd definido por (4.10). El Xfed nos indica el ajuste
del modelo a los datos disponibles. Las tltimas dos columnas muestran, el logaritmo del factor de
Bayes (In B) definido por (4.12), y la interpretacién de la evidencia bayesiana (ver tabla 4.3). El
andlisis bayesiano compara los modelos en estudio (modelo 1, 2 y 3) con el MCE, tomando a este
como modelo de referencia. E1 MCE a pesar de los problemas que presenta (ver Cap. 2), es el modelo
que mejor ajusta los datos observacionales [3]. Notamos que In B < 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 andlisis bayesiano, el modelo wCDM 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 wCDM en la descripcion de los datos disponibles frente al MCE. En
la referencia [51] se realiza el andlisis bayesiano para modelos de interaccion sin considerar escenarios
de holografia, donde muchos de estos modelos presentan evidencia no concluyente (inconclusiva) al

ser comparados con el MCE, incluido el modelo wCDM. Al ser la evidencia bayesiana no concluyente,
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Tabla 5.3: Valores de mejor ajuste para los parametros de los modelos estudiados, usando el conjunto
de datos de Pantheon + CC + BAO 4+ CMB.

Modelo h Qe w o B a1 B1
MCE | 0.69937080T | 0.234%0000¢ - - - - :
wCDM | 0.701470:9959 | 0.236570 5083 | —1.0280 + 0.0010 - - - -
Modelo 1 | 0.717£0.011 | 0.378 £ 0.052 - 0.90175-07% | 0.802F0 os - —0.090 + 0.038
Modelo 2 | 0.7216+9:0968 | 173410.0091 - 0.82810937 | 21610026 | _0.083610:915 -
Modelo 3 | 0.718470-0058 | (.248+0-039 - 0.94375:854 | 0651518 0.02375-018 0.02375-018

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

Modelo sz-n Xfed In B Interpretacion
MCE 1039.5638 | 0.965 - -
wCDM | 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 vélidos al describir los datos utilizados.

En las tablas 5.3 y 5.4 consideramos el andlisis de los modelos de energia oscura holografica con
interaccién cosmoldgica 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 fenémenos fisicos distintos. Pantheon mide Supernovas (Universo actual),
BAO posee informacién de los bariones, los CC son datos independientes del modelo cosmolégico, y
CMB posee informacion de la radiacién.

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

de los distintos modelos frente al modelo MCE. Si comparamos el valor de €2, para el MCE con los
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valores de los otros modelos, la diferencia porcentual maxima es del 61.5 %. Notamos que considerando
el conjunto completo de datos, los valores de §2. son menores a los valores obtenidos s6lo con Pantheon.
Los valores obtenidos para los parametros holograficos a y 5 son del orden de 1, a excepcién del modelo
2, donde se obtiene 5 & 0.2, valor que se asemeja al obtenido en [85], donde se considera un modelo con
energfa oscura holografica tipo Ricci (Ec. 2.35) con interaccién en el sector oscuro, usando datos de
SN Ia, CMB, y BAO. En la tabla 5.3, también se muestran los valores de los pardmetros de interaccion
a1y B1, los cuales son del orden de 1072,

En las tablas 5.2 y 5.4 notamos que X?“e 4 ~ 1, por lo cual los modelos de energfa oscura holografica
con interaccién cosmoldgica presentan un buen ajuste a los datos de la compilacién 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 anédlisis de Cronémetros Césmicos (24 valores para H(z)) representadas por puntos, y las lineas
sélidas representan cada uno de los modelos de interaccién estudiados, considerando el mejor ajuste

de la tabla 5.3.

160 - *
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H(2)

100 |

80

60; ]

Figura 5.1: Gréfico de la tasa de expansién de Hubble para el MCE (ACDM) y para los modelos de
energfa oscura hologréfica con interaccién cosmoldgica. Consideramos los datos para H(z) del andlisis
de CC.

Usamos los valores de los parametros que se muestran en la tabla 5.3 para graficar la funcién
de densidad fraccional (2.26) de los distintos componentes para el MCE en las figuras 5.2, 5.3 y 5.4.

Graficamos la funcién 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 parametros de la tabla 5.3. En la figura 5.2 observamos que la densidad
de bariones y de radiacién del modelo 1 se comportan en forma semejante al MCE. Los componentes
oscuros muestran una clara diferencia en sus densidades, es asi que para z > 1, la densidad de materia
oscura fria presenta valores superiores a 1, y en su contraparte la densidad de energia oscura presenta

valores negativos.
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Figura 5.2: Evolucién de los pardmetros de densidad para el modelo 1 de interaccién (anaranjado)
y el MCE (azul), con los valores de mejor ajuste de los pardmetros que se muestran en la Tabla 5.3.
Las lineas punteadas, discontinuas, discontinuas con puntos y solida representan bariones, radiacion,
materia oscura y energia oscura, respectivamente.

En la figura 5.3 observamos que la funcién de densidad fraccional de los distintos componentes del
Universo es positiva para el modelo 2, as{ también, notamos que €2, posee una contribucién importante
en el pasado. La contribucién de materia oscura en el marco del modelo 2 es mucho menor comparado
con la del MCE, es asi que en la época que deberia corresponder al dominio de la materia oscura (en
el marco del MCE), esta no domina de acuerdo al modelo 2, lo cual generaria un problema para la
formacién de estructuras. Por otra parte, en la figura 5.3 se muestra que la densidad de los bariones
y de la radiacién evolucionan en forma distinta al MCE, esto genera problemas en la descripcién del
universo, dado que se requiere de una cantidad importante de materia oscura y bariones en una época

determinada de la evolucién, asi como en la formacion de elementos primordiales que requiere de una
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componente importante de radiacién. Cada época en la evolucion del universo estd dominada por un
tipo de componente, este dominio determina el desarrollo de fenémenos caracteristicos en cada una

de estas épocas.

Q(2)

z+1

Figura 5.3: Evolucién de los pardmetros de densidad para el modelo 2 de interaccién (violeta) y el
modelo MCE (azul), con los valores de mejor ajuste de los pardmetros que se muestran en la Tabla 5.3.
Las lineas punteadas, discontinuas, discontinuas con puntos y sélida representan bariones, radiacién,
materia oscura y energia oscura, respectivamente.

Las densidades de energia para el modelo 3 evolucionan en forma semejante al modelo ACDM (ver
figura 5.4), esto es, los bariones dominan sobre la radiacién 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 evolucién 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 energia oscura muestra valores menores y negativos.

Notamos que en las figuras 5.2 y 5.4, la densidad de la energia oscura hologréafica puede tomar
valores negativos. Frente a esto, una opcion es restringir nuestro estudio a la regién donde esta densidad
toma valores positivos, esto es, considerar la evolucién de la funcién de densidad fraccional para z < 2.

Sin embargo esta opcién la descartamos puesto que en esta investigacion deseamos contrastar el modelo
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de energia oscura holografica con interaccion cosmoldgica a la luz de datos observacionales tales como:
SN Ia, CC, BAO, CMB; donde los dos ultimos tipos de datos consideran la evolucion a redshift mayores
a 2. Por otra parte, notamos que la densidad de la energia oscura holografica en la ec. (2.36) estd
vinculada a una caracteristica geométrica que depende de un término de Ricci generalizado [10-12,14],
es asi que esta densidad puede tomar valores negativos, puesto que no imponemos condiciones de

energia para esta componente.
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Figura 5.4: Evolucién de los parametros de densidad para el modelo 3 de interaccién (marrén) y
el modelo ACDM (azul), con los valores de mejor ajuste de los pardmetros que se muestran en la
Tabla 5.3. Las lineas punteadas, discontinuas, discontinuas con puntos y sélida representan bariones,
radiacién, materia oscura y energia oscura, respectivamente.

La figura 5.5 muestra la evolucién del parametro de desaceleracion para el MCE y los modelos de
energia oscura holografica con interaccién cosmolégica. Observamos que el valor actual del pardmetro
de desaceleracion para los modelos 1, 2 y 3 se asemeja en gran medida al valor para el MCE. Ademss,
podemos notar que los modelos 1 y 3 se comportan de manera semejante al MCE, mientras que el
parametro 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 aceleracién a futuro.

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

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

densidades de materia oscura y baridnica, esta supera a la eneregia oscura para z > 0.5.
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Figura 5.5: Evolucién del pardmetro de desaceleracion para los modelos hologréficos de interaccién
y el MCE (linea azul), con los valores de mejor ajuste de los pardmetros que se muestran en la
Tabla 5.3. Las lineas anaranjada, violeta y marrén representan el modelo 1, el modelo 2 y el modelo
3, respectivamente.

Por otra parte, los resultados de la evolucién de la funciéon “pardmetro de coincidencia” para cada
uno de los modelos de interaccion se observa en la figura 5.6, donde se muestra que sélo el modelo 1
alivia el problema de la coincidencia cosmoldgica, esto es, cuando z — —1, el parametro 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 interaccién, el parametro de coincidencia
se limita en r ~ 1074, esto se debe a que para z < —0.6 el valor de r es negativo, dado que el figura 5.6
estd en escala logaritmica.

Por otro lado, en la figura 5.7 se observa la evolucion del término de interaccién adimensional
I'/3H? [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, asi el término de interaccién

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: Evolucién del parametro de coincidencia para los modelos holograficos de interaccién
y el MCE (linea azul), con los valores de mejor ajuste de los pardmetros que se muestran en la
Tabla 5.3. Las lineas anaranjada, violeta y marrén representan el modelo 1, el modelo 2 y el modelo
3, respectivamente.

y (2.38) definimos el término de interaccién, donde consideramos que para I' > 0, la transferencia de
energia se orienta de de la materia oscura a la energia oscura, y para I' < 0 lo contrario. Notemos que
al realizar el estudio de la evolucion del término de interaccion adimensional para el modelo 1, este
cambia de signo, asi también este modelo alivia el problema de la coincidencia cosmolégica, como se
muestra en la figura 5.6.

En cuanto a la comparacién bayesiana, los resultados se muestran en las tablas 5.2 y 5.4. De
acuerdo al factor de Bayes, la interpretacion de la evidencia bayesiana en la escala de Jeffreys nos
indica que hay evidencia débil en contra de los modelos de energia oscura holografica con interaccién
cosmoldgica al ser comparados con el MCE, a la luz de los datos de la compilacién Pantheon (ver
tabla 5.2). Esta evidencia débil en contra de los modelos estudiados, se vuelve fuerte evidencia en
contra de los modelos de energia oscura hologréfica con interaccién cosmolégica al ser comparados con

el MCE, en vista del andlisis conjunto incluyendo datos de Pantheon, CC, CMB y BAO (ver tabla 5.4).
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Figura 5.7: Evolucién del término de interacciéon sin dimensiones para los modelos holograficos de
interaccién, la figura considera el analisis Pantheon + BAO + CC + CMB. Las lineas anaranjada,
violeta y marrén representan los Modelos 1, 2 y 3, respectivamente.
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Capitulo 6

Conclusiones

Estudiamos un modelo de energia oscura holografica con interaccién cosmoldgica de la forma:
I' = a1pc + Bipe, exponiendo tres casos particulares de interaccion, cuando oy =0, 81 =0y a1 = 51
que llamamos Modelo 1, Modelo 2 y Modelo 3, respectivamente.

Obtuvimos una solucién analitica para los escenarios de energia oscura hologrifica con interacciéon
en el sector oscuro (ver Cap. 3). Destacamos que es el primer anélisis completo del modelo de energia
oscura holografia con interacciéon cosmoldgica, en la medida que se empled los datos de Supernovas
tipo Ia, CC, BAO y CMB, para determinar la evoluciéon de los cuatro componentes del Universo en
cada escenario estudiado.

La comparacion bayesiana favorece al MCE en la mejor descripcion de los datos utilizados, frente
a los escenarios del modelo propuesto. En la tabla 5.2 observamos que al considerar sélo los datos de
Pantheon, obtenemos evidencia débil en contra de los modelos 1, 2 y 3, en comparacién 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 anélisis con el conjunto de datos observacionales, incluyendo
SNe Ia de la compilacion Pantheon, BAO, CC y CMB. Observamos que al analizar Pantheon + BAO
+ CC + CMB, encontramos fuerte evidencia que desfavorece al modelo de energia oscura holografica
con interaccion, en todos los subcasos.

En las figuras 5.2-5.4 se muestra la evolucién de la funcién de densidad fraccional para los distin-
tos componentes del universo. Notamos que en los modelos 1 y 3, la densidad de la energia oscura

2> 2, siendo esta informacién

~

holografica toma valores negativos (2, < 0) en su evolucién para z
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importante en nuestro estudio puesto que contrastamos los modelos con datos de SN Ia, CC, BAO y
CMB. En vista del analisis que realizamos, estos modelos no presentan contradicciones dado que la
densidad de energia para la energia oscura holografica se asocia a una caracteristica geométrica, y no
impusimos condiciones de energia para esta densidad en particular.

En la figura 5.5 mostramos que la evolucion del parametro de desaceleracién para el MCE se
asemeja a los modelos estudiados. Mientras que en la figura 5.6 notamos que sélo se alivia el problema
de la coincidencia cosmolégica en el modelo 1.

En esta investigacion se utilizo el andlisis completo de los datos descritos en el Cap. 4, sin embargo
notamos que el analisis depende de los datos que se usen para el contraste del modelo, dado que
considerar datos distintos podria 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 formacién de estructuras.
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Apéndice A

Graficos de contorno

En las Figuras A.1, A.2 y A.3, mostramos el grafico de contorno para los parametros de los modelos
1, 2 y 3, respectivamente. Las figuras muestran las regiones de 1o y 20 en la estimacion de los pardme-
tros considerando el andlisis 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 lo (68 % de nivel de confianza) y 20 (95 % de nivel de confianza), respectivamente.
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Figura A.1: Gréaficas de contorno para el modelo 1 de interaccién con regiones 1o y 20. Consideramos
el andlisis conjunto de la compilacién Pantheon + BAO + CC + CMB.
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Figura A.2: Gréficas de contorno para el modelo 2 de interaccién con regiones 1o y 20. Consideramos
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