Tema 14:
Cuestiones abiertas
en Cosmologia



http://ned.ipac.caltech.edu/

Objetivos del tema

@ Presentar criticamente los éxitos y fracasos del
paradigma actual sobre la formacion y evolucion del
Universo.

+ ¢Entendemos como se formo el Universo?




14.1.Exitos de la Teoria del Big Bang

Los principales éxitos de la Teoria del Big Bang Caliente son:

+ Caracterizacion de la expansion del Universo. Quizas no establece
el origen de la expansion.

Explicacion del origen de la CMB.
Nucleosintesis: origen de los elementos ligeros.

.
»
+ Bases de los procesos de desacoplo.
+ Reionizacion.

L




14.2.Cuestiones abiertas

El modelo cosmologico actual presenta varias limitaciones que hay
que tener en cuenta:

¢+ Asume que el Universo es un fluido homogéneo e isotropo. Esto
implica que el tratamiento matematico en los modelos FRW
(métrica, ecuaciones) no es valido para pequefnas escalas. De
hecho, segin la métrica de RW las galaxias no existen!!!!

+ La introduccion de fluctuaciones de densidad resuelve este
problema, pero genera otros:

@ Origen de la uniformidad del Universo.
@ Origen de las fluctuaciones de densidad.
@ Origen de la curvatura tan plana del Universo.

@ Origen de la materia (épor qué no hay anti-materia?).




14.2.1. Naturaleza de la materia oscura

Hay 4 pruebas principales (ademas de otras menos importantes) de
la existencia de materia oscura (en grandes cantidades). Esta
materia estaria compuesta por particulas que emiten muy poca o
nada de Iluz vy que principalmente solo interaccionan
gravitatoriamente, dominando su accion gravitatoria en el Universo
(85% de la masa total). Las 4 pruebas son:

@ Curvas de rotacion de galaxias espirales o calculos de masas
viriales para esferoides.

@ Dinamica de cumulos de galaxias.
@ Efecto de lente gravitacional: strong and weak lensing.

@ Medidas de distancias cosmoldgicas dentro de los modelos
FRW.

@ Los calculos de la nucleosintesis sobre Q,, las propiedades de la
CMB y la formacion de estructuras (galaxias, cdmulos) imponen




14.2.1. Naturaleza de la materia oscura

La materia oscura tiene que ser:

No puede emitir desde rayos-y, rayos-x al FIR/radio, asi que no
puede ser ni gas caliente, ni enanas marrones, ni gas a
temperaturas del orden de unos pocos K.

No puede absorber, lo que implica que no puede ser gas (p.e.,
hidrogeno) muy frio. El bosque de Lyman no es suficiente!!!

Esto nos deja con 2 opciones:

Barionica: MACHOS, RAMBOS, etc... Se detectan pero no es
suficiente (<20% de la masa oscura). La nucleosintesis es un
gran éxito de la HBBT y predice que no puede haber muchos
bariones. La formacion de estructuras también necesita que la
materia oscura no sea barionica (no interaccione con los
fotones —un tiempo- antes de la recombinacion).

No baridnica, es decir, particulas mas o menos exoéticas:
@ CDM: WIMPS.
@ WDM: neutrinos esteriles y gravitinos. WIMPS especiales.
@ HDM: neutrinos.

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia



14.2.1. Naturaleza de la materia oscura




14.2.1. Naturaleza de la materia oscura

http://www.universetoday.com




Naturaleza de la materia oscura
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14.2.1. Naturaleza de la materia oscura

Una Weakly Interacting Massive Particle (WIMP) seria una particula
que solo responde a interacciones en las que intervenga la fuerza
gravitatoria y la débil. Las fluctuaciones de densidad en el Universo
temprano podrian explicarse como estas particulas y su existencia
antes de la recombinacion.

Un neutrino podria ser un WIMP. Deberia tener masa porque si no
su contribucion a Q seria muy pequena. Las cotas superiores sobre
su masa indicarian que solo contribuyen a un 0.3% de la densidad
cosmica.

Ademas los neutrinos serian relativistas (al menos durante una
época del Universo) y no permitirian formar estructuras de la LSS.

Se suele reservar WIMPs para otras formas de materia oscura que
se denominan CDM. No hemos detectado ningiin WIMP.

Una propuesta esta relacionada con las teorias de particulas que




14.2.1. Naturaleza de la materia oscura
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14.2.1. Naturaleza de la materia oscura
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14.2.1. Naturaleza de la materia oscura
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14.2.1. Naturaleza de la materia oscura
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14.2.1. Naturaleza de la materia oscura




14.2.2. Naturaleza de la energia oscura

El estudio de la distancia a SN Ia hasta z~1 implica que la expansion
del Universo no se esta parando, efecto que cabria esperar si la
densidad de materia del Universo sobrepasa la densidad critica, sino
que se esta acelerando. Esto se explica como la existencia de una

energia oscura, que entra en las ecuaciones cosmolégicas como la
constante A.

La energia oscura es aproximadamente un 70% de la densidad de
energia/masa del Universo y, sumada con la densidad de materia,
produce un Universo aproximadamente plano (k=0), es decir, la
densidad es cercana a la critica.

La energia oscura ejerce una presion negativa sobre el fluido

cosmico que provoca una repulsion gravitatoria que desemboca en
una expansion del Universo.

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia



14.2.2. Naturaleza de la energia oscura

Hay 3 posibilidades para explicar la naturaleza de la energia oscura:

@ Una constante cosmoldogica A, analoga a la constante de
gravitacion universal G y, por tanto, no podriamos explicar mas
de ella: seria una constante fisica.

@ Podria estar asociada a la energia del vacio, que se puede
concebir en términos del Principio de Heisenberg. El vacio tiene
una determinada energia no nula, pues si fuera 0 el tiempo en
la que la medimos estaria indeterminado. Una representacion
tipica seria: particulas y antiparticulas se crearian pero con una
vida muy breve (y serian dificiles de observar, por tanto), tanto
mas breve cuanto mas masivas son. La energia del vacio
actuaria igual que la constante cosmoldgica, pero no es igual, y
su valor podria calcularse a partir de teorias cuanticas del
vacio. Su valor se del orden de 10129, es decir, 100+ ordenes de
magnitud mayor que la energia oscura medida en Astrofisica. El
valor cuantico puede explicar la inflacion, pero es muy alto y es




14.2.2. Naturaleza de la energia oscura
Virtual Partlcles...

4
—

O S

pu . yFo
=

G hign

i
% 7 N
7 N\ Y ooy AN
//////////// I l\\\\\\\\\\\\\ " - w2/ NN
‘ HH; ; /i ‘
\.". \\ s
é ‘-2"! AN L




14.2.2. Naturaleza de la energia oscura

Observations of light from receding supernevae have fed cosmologists to conciude that the expansion of the uaiverse is accelesating.
They explain this by invoking dark energy. But this assumes standard cosmology. The uneven distribution of matter in the cosmos might
mean out time and space calculations are wiong and the expansion is decelerating after all. There would be no need for dark energy
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14.2.3. Problema del horizonte

Hay 3 problemas claves del Universo temprano que la Teoria del Big
Bang caliente no puede explicar:

@ 1/3-El problema del horizonte. En el Universo temprano, ¢como
se llegoé a un estado de equilibrio global si habia regiones “no
conectadas” (mas distantes que lo que la luz puede recorrer)?
Es decir, la temperatura no podia ser tan homogénea en el
Universo porque una parte del Universo no “sabia” de otra y no
se podia llegar a un equilibrio. ¢Como se explica la

>
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14.2.3. Problema del horizonte




14.2.3. Problema de la curvatura (planitud)

Hay 3 problemas claves del Universo temprano que la Teoria del Big
Bang caliente no puede explicar:

¢ 2/3-El problema de la curvatura o planitud del Universo.
Nuestra medidas sobre la curvatura del Universo apuntan a
k=0 o Q,=1.02+0.02, con Qy=Q,,+Q,,o- Incluso siendo
conservador sabemos que 0.5<Q,<1.5.

Usando la ecuacion de Friedmann en funcion de los parametros de

densidad:
Q. +Q, +Q, =1

Q (1)+Q,(t)-1= X —o)-1= X

a’H a’H?




14.2.3. Problema de la curvatura (planitud)

En el caso de Universos sin energia oscura, tanto dominados por
radiacion como por materia y donde éstos son mucho mas
importantes que la curvatura (k~0), tenemos:

a’H? <t Universo de radiacion
a’H? <« t* Universo de materia

Por lo que:
Q..—1«t Universo de radiacion

Q..—-1«t* Universo de materia

En cualquier caso la diferencia entre Q,,; y 1 crece con el tiempo!!! En
el caso de Q. o=1, dado que la curvatura es constante, el Universo
deblo tener una geometria plana o muy cercana a la plana desde sus

origenes.

Las ecuaciones anteriores no son validas en el tipo de Universo que
creemos correcto porque tenemos una componente de energia
oscura, pero el problema sigue existiendo.

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia



14.2.3. Problema de la curvatura (planitud)

Como ejemplo, estos serian los valores de Q,,, en varios momentos
de la historia del Universo, asumiendo t,=4.3x1017 s=13.5 Gyr):

@ En el desacoplo (recombinacion), t®103sy |Q,,~1]|<10-3.

@ Cuando la materia se igualéo a la radiacion, tx1012 s y
IQtOt-l I < 10-6-

@ En la nucleosintesis, t1sy |Q,,-1|<10-18,

@ Cuando se rompio la simetria electro-débil, momento hasta el
cual nuestra Fisica deja de funcionar, t®1012sy |Q,,~1]|<10-3°,

En el momento de la nucleosintesis, que creemos entender bien,
0.999999999999999999<,,<1.0000000000000000001!!!!! Son
unos valores muy restrictivos que el Universo tendria que tener para
ser como es actualmente.

La pregunta es épor qué el Universo es tan plano? El origen de esta
pregunta es algo que la Teoria del Big Bang Caliente no responde y
hay que buscar anadidos a esa teoria para explicarlo. Lo mas
aceptado es la explicacion a través del fenomeno de inflacion.

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia



14.2.3. Abundancias de “elementos reliquia”.

Hay 3 problemas claves del Universo temprano que la Teoria del Big
Bang caliente no puede explicar:

¢ 3/3-Abundancia de "elementos reliquia” (relic particles). Las
teorias de particulas mas modernas predicen la existencia de
particulas hasta ahora no detectadas. Una de ellas son los
monopolos magnéticos. Segin las teorias GUT (Grand
Unification Theories), estas particulas debieron crearse en
grandes cantidades en el Universo temprano, teniendo masas
del orden de 10'¢ GeV. Estas particulas serian no relativistas
durante casi toda la historia del Universo y seria muy facil que
dominaran el Universo temprano por encima de la radiacion,
cuya densidad baja muy deprisa (como a4) y dejo de dominar
tras solo 1000 yr. Como actualmente no vemos monopolos
magnéticos, nos llevaria a pensar que las GUT no son
compatibles con la Teoria estandar del Big Bang caliente.

Otras particulas de este tipo son los proton electron http://www-d0.fnal.gov

gravitinos y los campos médulo. °

electric charges

éPor qué estas particulas hoy no magnetic dipole

magnetic monopoles?



14.2.3.0tros problemas

Otros problemas relacionados con los anteriores y que el modelo
estandar del HBBT no explica adecuadamente son, por ejemplo, la
formacion de estructuras y el dominio de la materia sobre la
antimateria en nuestro Universo hoy.

El primer problema se expresa en términos de homogeneidad e
isotropia. La existencia de galaxias y la LSS necesita pequenas
variaciones de la densidad en un Universo temprano. Si el Universo
era tan homogéneo y estaba en equilibrio, ¢de donde provienen esas
inhomogeneidades? ¢Como explicamos su tamano?

La explicacion se podria encontrar en fluctuaciones cuanticas en el
Universo primigenio donde la escala de la LSS hoy corresponderia a
tamainos de particulas elementales. Por el principio de Heisenberg
podrian darse pequefas variaciones en ese Universo joven que
serian la semilla de las galaxias, camulos, etc...

El segundo problema seria la bariogénesis, que ya tratamos. ¢Por
qué hoy hay mas materia que antimateria si ésta estaba en equilibrio
en el Universo primigenio?

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia



14.2.3.Inflacion

La solucion a todos estos problemas se puede
encontrar introduciendo el concepto de inflacion en el &
Universo joven, 1032 s después del Big Bang y cuando &f§ y.
la temperatura es del orden de 1013 GeV. B )

Alan Guth propuso la inflacion en 1981 para
solucionar estos problemas. La definicion de inflacion
es un periodo del Universo muy poco después del Big
Bang y durando muy poco tiempo en el que:

a(t) >>0

Si nos fijamos en la ecuacion de la aceleracion:

a_ 4rG 3p

——— 4+ -
a 33 PT e 2
La inflacion i lica:
a InTtiacion ImpliiCa p+cf <0:>p<_p3c

El ejemplo mas facil de un Universo inflacionario seria uno que posee
una constante cosmoléogica A, que ejerceria una presion que cumple
la ecuacion de arriba:
- 2
P, =—-pcC

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia
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14.2.3.Inflacion

La ecuacion de Friedmann con constante cosmoldgica es:

5 P 2t o
3 a> 3

Los dos primeros términos de la parte derecha de la ecuacion

dependen del parametro de escala, mientras que el uGltimo es

constante, por lo que de forma relativa, en algin momento el factor

de escala puede ser tan grande que domine la constante A:

-0 A
H2 = >
3

De aqui podemos sacar la evolucion del factor de escala para t~0 y si
existezconstante cosmologica:




14.2.3.Inflacion y horizonte

Inflation

http://www.physicsforums.com

under inflationary cosmology, the Universe underwent a phase change
at the GUT era and expanded fasier than the speed of light (the spacetime
itself expanded, so there is no violation of special relativity)

the result is that only a small part of the original Big Bang is within
our horizon, what we call our Universe.




14.2.3.Inflacion y planitud

Asumiendo un periodo de inflacion, écomo variaria la densidad del
Universo?
K

k
Qt)-1= ., =>0)-1= ,
k k
a gez\%t

Q(t)-1 =

Q(t)-1oce

Para provocar que el par_afimetro de densidad sea préctican)e_nte uno




14.2.3.Inflacion y planitud
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14.2.3.Inflacion y otros problemas

Las “particulas raras” como los monopolos magnéticos serian muy
dificiles de detectar si la inflacion ha reducido su densidad
rapidamente. Ademas la inflacion no deberia haberse producido en
un tiempo muy temprano para asegurar que la temperatura es tal
que después de la inflacion no se vuelven a generar las particulas
problematicas.

En general, todas las particulas que solo se pueden producir a
energias mayores que la que habia en el Universo antes de la
inflacion deben tener una densidad volumétrica (éen comoviles o
propias?) practicamente nula, por lo que serian muy dificiles de
detectar.

Por otra parte, si el factor de escala depende de la exponencial del
tiempo, no habria singularidad inicial, por lo que algo parecido a la
inflacion pero con un cambio menos brusco evitaria pensar en un
problema a t=0, como predicen los modelos FRW.




14.2.3.Inflacion y Fisica de particulas

El modelo de inflacion no solo introduce la idea de una expansion
exponencial y tremendamente grande sino que se pregunta por el
origen de esa expansion, mas alla de considerar una solucion ad hoc
como que existe una constante cosmolodgica.

La inflacion se considera que esta provocada por un nuevo tipo de
materia que no conocemos pues debemos llegar a grandes energias
para estudiarla. La inflacion se explicaria en funcion de una
transicion de fase, que se sabe que produce cambios bruscos en las
propiedades de un sistema, gobernada por un campo escalar que
cumple con la condicion de presion negativa. Una vez que se da el
cambio de fase, el campo escalar decae y la inflacion se acaba,
habiendo hecho su trabajo.

La inflacion se relaciona estrechamente con las teorias GUT, donde la
transicion de fase habria separado las propiedades de Ia
supe;rsimetria. Esto implica que en el Universo primigenio las




14.2.3.Inflacion

éCuanta inflacion hace falta?

Consideramos un modelo sencillo en el que la inflacion termina unos
1034 s después del Big Bang, la expansion inflacionaria es
perfectamente exponencial, el Universo esta dominado por radiacion
en el momento de finalizacion de la inflacion y hasta nuestros dias,
Q..+ €S practicamente 1 cuando empieza la inflacion y hoy la densidad

solo se separa un 10% del valor 1. Si la edad del Universo hoy es
4x1017 s,

En un Universo de radiacién: Qtot —1 ot
Por lo que:

Qo) 1 < 0.1 0, (10%5) -1 < 3x10°

Durante la inflacion H es una constante, por lo que:




14.2.3.Inflacion
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14.2.3.Inflacion

En resumen, una expansion exponencial del Universo durante un
periodo muy corto (algo como una constante cosmoldogica muy
grande) y que ocurre muy pronto en la edad del Universo ayudaria a
explicar los tres grandes problemas de la Teoria Estandar del Big
Bang Caliente:

+ Problema del horizonte. El Universo “era mucho mas conexo”
antes de la inflacion y ahi se fija la homogeneidad. Después
de la inflacion se desconectan las regiones.

+ Problema de la plangtud del Universo. El factor de escala crece

del orden de 101°, lo que resulta en una aplanado del
Universo.

+ Problema de las particulas reliquia. Solo se formaron antes de
la inflacion, y su densidad (por unidad fisica) es muy baja




14.3.El principio antrépico

El principio antropico establece que las propiedades del Universo
deben ser tales que sean compatibles con nuestra existencia.

Por ejemplo, el Universo no puede ser demasiado joven porque tiene
que haber dado tiempo a producir suficiente carbono y otros
materiales para que nosotros existamos.

Tampoco puede ser muy viejo porque entonces casi todas las
estrellas habrian evolucionado a remanentes.

Se puede ir mas alla y establecer limites a la densidad del Universo, a
la inflacion y expansion del Universo que sean compatibles con la
vida.

El principio antropico fuerte seria aquel que establece que las
condiciones en el Big Bang debieron ser necesariamente unas
determinadas que explican nuestra existencia. De todos los posibles
Universos, o multiversos, el nuestro es el necesarig para que

dIMNQ D IN 1 A (€ 0 ~\ ¢ M




14.3.El principio antropico

Antihropic Bubbles http://abyss.uoregon.edu/~js/as
ti123/lectures/lec19.html

one possible solution to the anthropic dilemma is the numerious bubble
universes produced by inflation. Each bubble universe may have its
own physical constants, which determine the evolution within the bubble

wedk strong force
— no fusion

intelliz ent life

strong weak
force — too much
radicactivity

no atotic
bonds

high gravity, all
black holes

weak gravity — no
planets

the evolution of inielligent life is exiremely sensitive to the initial
conditions, but since number of bubble universes is also large, the
possibility is finite and our exisience is not a big mystery




14.3.El principio antrépico
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Resumen

Exitos del modelo estandar del Big Bang caliente.

Problemas de dicho modelo: horizonte, curvatura, monopolos;
también materia y anti-materia, origen de la LSS, etc...

Materia oscura: barionica y no barionica (CDM, WDM, HDM).

Energia oscura: constante cosmolodgica, energia del vacio,
quintaesencia.

@ Concepto y caracteristicas de la inflacion.

@ Principio antroépico.




Mas material

As we look further back in the universe’s history, the way it has expanded dictates what we should be able to see

STANDARD COSMOLOGY
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A homogmeous universe whose expansion has
been decelerating can't explain why we can
see cerfain supernovae. Their distance from us,
as measured by their brightness, should put
them beyend the observable universe
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Mas material

e Since Big Bang [billicns of years)
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Mas material

Sound waves propagated through the early universe’s hot gas,
creating a preferential separation between the overdense regions

Umformly ExPandmg Universe and the galaxies that formed within them. Cosmic expansion has
stretched the wavelength of these “baryon acoustic oscillations.”
/\f\ /E\/\/ By mapping huge volumes of space, astronomers can measure
the imprint of the sound waves on the clustering of galaxies,
- * which reveals the history of cosmic expansion.
/\/\/\/\ g
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Mas material
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