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Resumen

El modelo cosmolégico estdndar postula el origen del Universo como un evento singular
y un suceso de eventos caracteristicos a los que comtnmente se refiere como Big Bang. En el
marco del modelo cosmoldgico estandar surgen algunas dificultades ampliamente discutidas en
la literatura como el problema de los horizontes, la planalidad, la formaciéon de estructuras,
entre otros. La soluciéon propuesta en este marco es contemplar una etapa temprana del
Universo de expansion acelerada que se denomina inflacion.

Sin embargo, no se encuentra bien fundamentado el surgimiento de un Universo anisétropo
e inhomogéneo a partir de un estado inicial completamente isétropo y homogéneo. Esta
transiciéon no puede ser explicada por la evolucién unitaria usual de la mecanica cuantica,
debido a que dicha evolucién preserva las simetrias iniciales. Para solucionar este problema,
el Dr. Daniel Sudarsky y colaboradores han propuesto introducir el colapso autoinducido
de la funcién de onda del campo inflatén como el mecanismo responsable de la ruptura
de simetrias. Para describir la dindmica del colapso se llevan a cabo distintos enfoques: i)
esquemas de colapso, donde en un determinado tiempo de colapso la funcién de onda del
campo inflatén y/o su campo conjugado modifican sus valores de expectacién, dando lugar a
un estado post-colapso que ya no comparte las simetrias del estado vacio previo al colapso; ii)
método de Localizacién Continua y Espontdnea (CSL), donde a través de la modificacién de
las ecuaciones de la mecanica cuantica que rigen la dindmica del campo inflatén, se obtiene
un estado post-colapso como parte de la evolucién natural del sistema. Dentro de la primera
propuesta se desarrollan modelos tedricos en los cuales el colapso suceda durante el periodo
inflacionario asi como también durante la época de radiacion, obteniendo distintos resultados
para ambas propuestas.

Los objetivos de esta tesis son: desarrollar los modelos teéricos descriptos anteriormente y
obtener sus predicciones tal que puedan ser comparadas con los datos, y realizar los analisis
estadisticos que puedan determinar la validez de los mismos y restringir sus parametros libres.
Se exponen los resultados de variados anélisis estadisticos cuyo objetivo principal es comparar
las predicciones teédricas de los modelos alternativos al modelo cosmoldgico estandar con datos
del Fondo Césmico de Radiacién y cartografiado de Galaxias, entre otros. Se estiman los
pardmetros libres para cada caso, previo estudio de la viabilidad de cada propuesta. Algunos
esquemas resultan favorecidos por los datos y los indicadores estadisticos frente al modelo
cosmologico estandar. La importancia de este resultado es poder contar con un modelo tedrico
que sea capaz de explicar claramente el origen de las inhomogeneidades y anisotropias del
Universo temprano que tienen como consecuencia el surgimiento posterior de la estructura a
gran escala.
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Capitulo 1

Observables Cosmolégicos

1.1. Introduccion

El estudio del Fondo Césmico de Radiaciéon (FCR) es una de las herramientas més im-
portantes con las que se cuenta en la actualidad para el estudio de la fisica del Universo
temprano.

El Universo primordial estaba formado por un plasma donde protones y electrones se
encontraban acoplados con la radiacién debido a la interaccidon constante entre fotones y
electrones libres mediante el scattering de Thomson. Alrededor de 380.000 anos luego de
la singularidad inicial, la temperatura del Universo descendié por debajo de la energia co-
rrespondiente a la ionizaciéon del atomo de hidrégeno debido a la expansién del Universo.
Protones y electrones se combinaron para formar dtomos de hidrégeno neutro, disminuyendo
la densidad numérica de electrones libres y, por ende, su interaccién con los fotones. A este
proceso se lo denomina técnicamente recombinacion.

A medida que electrones y protones se combinaron para formar dtomos de hidrégeno neu-
tro, disminuy6 progresivamente la densidad de electrones libres disponibles para interactuar
mediante scattering con los fotones, dando lugar a la etapa que se denomina desacople. Previo
a esto, el Universo era opaco a la radiacién. Luego del desacople, los fotones se ven libres de
viajar a través del espacio, llevando consigo informacién acerca de la fisica de las primeras
etapas del Universo y conformando lo que actualmente se denomina el FCR.

Las secciones de este capitulo estan basadas en el libro de S. Weinberg “Los tres pri-
meros minutos del Universo”, en el libro de B. Ryden “Introduction to Cosmology” y en
el articulo “Cosmological constraints from baryonic acoustic oscillation measurements” de
scholarpedia.org.

1.2. Breve historia del Fondo Césmico de Radiacion

El1 1915 la teoria de la Relatividad General de Einstein senté las bases para poder describir
el Universo y predecir su evolucién. Georges Lemaitre resolvid las ecuaciones de Einstein que
describen un Universo en expansion, que luego fue confirmado observacionalmente por Hubble
en 1929 con el corrimiento al rojo de galaxias lejanas (redshift de ahora en méas). Si el Universo
se expandié desde su origen, las caracteristicas en las que se presenta la materia fueron
cambiando junto a su evolucién. Aproximadamente 380.000 anos luego de la singularidad
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inicial, el Universo primigenio consistié6 en un plasma de electrones, protones y fotones en
interaccién constante.

Hacia fines de los afios 1940 George Gamow, Ralph Alpher y Robert Herman realizaron
célculos acerca de las condiciones fisicas del plasma de materia que conformaba el Universo
temprano y predijeron la existencia de una radiacién remanente cuyo espectro correspondia
al de un cuerpo negro a 5 K. Mas adelante, en los anios 1960, Yakov Zel’dovich en la Unién So-
viética, y Fred Hoyle y R. J. Tayler en Gran Bretafia redescubrieron de manera independiente
esta prediccion y mejoraron las estimaciones. Robert Dicke hacia 1964 habfa comenzado a
preguntarse sobre la posibilidad de observar dicha radiacién. Inmediatamente P. G. Roll y
D. T. Wilkinson comenzaron la busqueda de la misma.

Paralelamente, P. J. E. Peebles estimé que de mantenerse la produccién de helio y ele-
mentos mas pesados en los primeros minutos dentro de los limites conocidos, la radiacién de
fondo tuvo que haber sido tan intensa de modo que su temperatura actual sea de al menos
10K (célculo que luego fue perfeccionado). Finalmente, la radiacién fue detectada por Arno
Penzias y Robert Woodrow Wilson como un exceso en la temperatura de antena con la que
buscaban medir sefiales de radio provenientes de un satélite. Las caracteristicas particulares
de este “ruido de radio” (isotropia, independencia estacional, subsistencia ante distintas prue-
bas de eliminacién de ruido, etc.) dio lugar a que Peebles y sus colegas identificaran como la
radiacién buscada. Esta es la primera deteccién observacional del FCR.

Durante los altimos 25 afios se desarrollaron una amplia variedad de experimentos para
medir el FCR, tanto en telescopios de base terrestre como en globos atmosféricos, entre
ellos BOOMERanG, MAXIMA, DASI, QUaD, Atacama Cosmology Telescope (ACT), South
Pole Telescope (SPT), QUIET, etc. Hacia principios de los anos 1990, la misién espacial
Cosmic Background Explorer (COBE) de la NASA confirmé con precisién la isotropia de la
radiacion y el espectro de cuerpo negro con temperatura de 2.725 K, construyendo también
el primer relevamiento del cielo completo. Luego las colaboraciones de los satélites Wilkinson
Microwave Anisotropy Prove (WMAP-NASA) lanzado en 2001 y Planck (ESA) lanzado en
2009, revelaron las anisotropias del orden de 10™° que son huella de la fisica del Universo
temprano.

Como toda radiacién electromagnética, los fotones no sélo proveen informacién acerca de
la temperatura del Universo temprano a través de la medicién de su intensidad, si no que
también proveen datos complementarios a través del estudio de su polarizacion.

1.3. Observaciones del Fondo Cdésmico de Radiacion

El espectro del Fondo Césmico de Radiaciéon (FCR) puede identificarse con el de un
cuerpo negro con gran precisiéon, como muestra la figura 1.1. Su distribucion espectral de
energia corresponde a una temperatura promedio Ty = 2.725 K en todas las direcciones del
cielo, hasta un orden de 1073. Aumentando la precisién para la medicién en la temperatura
un orden de magnitud, se observa un patrén conocido como “dipolo”, donde la temperatura
en una mitad del cielo estd més alta que en la mitad opuesta. Esto no forma parte de la fisica
intrinseca de la radiacién si no que es una distorsién local debida al movimiento de la Tierra
respecto a un marco de referencia en el cual el FCR es isétropo.

Este efecto puede restarse para estudiar las contribuciones netas de las anisotropias cuya
amplitud es muy pequetia. Si la temperatura en cierta direccién es T'(6, ¢), el promedio en

2



1.3. Observaciones del Fondo Césmico de Radiacion
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Figura 1.1. Espectro de potencias para la mediciéon del FCR, que se corresponde con gran
precision al de un cuerpo negro a 2.725 K. Las anisotropias se hacen visibles recién al quinto
decimal en la temperatura. Créditos: NASA JPL, Caltech.

todo el cielo resulta
(T) =Ty = 4i /T(e, ¢) sin(0)dd¢ = 2.725 K. (1.1)
T

Las fluctuaciones de temperatura relativas a Ty en una dada direccién pueden escribirse

0T T(6,¢) ~ To

1.2
T T (1.2)

La desviaciéon cuadratica media para estos pequefios apartamientos es

1/2
<((;f>2> =11x107°, (1.3)

lo cual indica que el FCR es isétropo hasta en una parte en cien mil. Esta isotropia fue confir-
mada observacionalmente por los distintos experimentos dedicados a medir el FCR. Aumen-
tando esta precisién, aparecen las anisotropias angulares en temperatura que son aquellas
que resultan de interés cosmolégico.

Las observaciones del FCR enfrentan varios desafios, como por ejemplo identificar efi-
cazmente la radiaciéon proveniente del Universo temprano y aquella cuyo origen es distinto
(fuentes astrofisicas puntuales, radiacion de la galaxia, emisién sincrotrén, emisién de granos
de polvo, entre otros). Se define como “ruido”o foreground a aquella radiacién que se observa
en las mismas frecuencias que el FCR pero no se relaciona con la fisica del Universo primige-
nio. Por ello, es necesario construir modelos de las emisiones difusas en las mismas longitudes
de onda que FCR y restar su efecto. La emisiéon sincrotrén y el scattering por granos de
polvo son las fuentes de contaminacién mas importantes. La figura 1.2 muestra los mapas del
cielo reportados por la Colaboracion Planck en distintas frecuencias, los cuales permitiran
estudiar, modelar e identificar las contribuciones que no corresponden al FCR en la radiacién
detectada.
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Planck all-sky foreground maps

LFT 4 GHz

LFI 30 GHz

HFI 100 GHz

HFI 353 GHz HFI 545 GHz HFI 857 GHz

Figura 1.2. Mapas del cielo para las distintas frecuencias dentro de las longitudes de onda
de las microondas. Se observa cémo la contribucion de la galaxia y de otras fuentes emisoras
depende de la frecuencia. Créditos: Planck Collaboration.

1.4. Formacion de atomos neutros en el Universo temprano

El Universo primordial estaba compuesto por un plasma denso y a gran temperatura
donde fotones, protones, electrones y niucleos de elementos quimicos livianos se encontraban
en una estrecha interaccién. Dadas las abundancias relativas, se puede suponer que la com-
ponente bariénica del Universo estd representada por el hidrégeno (lo cual no es exacto pero
resulta una buena aproximacién). El mismo puede presentarse en forma de elemento neutro
(designado por la letra H) o como niicleo ionizado (donde se tiene sencillamente un protén
p). Para mantener neutralidad de la carga del Universo, la densidad numérica de electrones
libres debe ser igual a la de protones libres: n, = n,. El grado de ionizacion del contenido de
materia bariénica en el Universo puede ser expresado del siguiente modo
o _mp e

—r _—-Fr__= (1.4)
ny +ng np np

donde np es la densidad numérica total de materia bariénica. El valor de X va desde 1 cuando
la ionizacion es completa, hasta 0 en el caso de contar con la totalidad de atomos neutros.
La energia de ionizacién del hidrégeno neutro es 13.6 eV, es decir que un fotén con energia
hv mayor es capaz de fotoionizar un atomo de hidrégeno en la siguiente reaccién

H+~vy—>p+e, (1.5)

que también puede darse en la direccién opuesta cuando un protén y un electrén se combinan
formando un atomo neutro de hidrégeno y liberando un fotén en el proceso

p+e —H+7. (1.6)

Si el Universo estuviera compuesto tinicamente por fotones, protones y electrones, la fraccién
de ionizacion X dependerd del balance entre fotoionizacion y recombinacién radiativa.

Hacia los origenes del Universo, cuando éste era 10™° veces més pequefio de lo que es
actualmente, la temperatura de la radiacién de fondo era del orden de T' ~ 3 x 10°K, y la

4



1.5. La fisica de la recombinacién

energia promedio de los fotones era de hvyeqiq = 60 €V. Con tanta energia disponible por
fotén y con una proporcion n,/np ~ 2 x 10%, la vida media de cualquier d&tomo de hidrégeno
neutro era muy corta, ya que inmediatamente era ionizado por fotones de alta energia. Esto
implica que la fraccion de ionizacién del Universo temprano era muy cercana a X = 1.

En estas condiciones, los fotones interactuaban constantemente con los electrones median-
te la dispersién (de ahora en adelante scattering) de Thomson:

Yy+e —=v+e. (1.7)

Esto significa un intercambio constante de energia y momento entre los fotones y electrones
que participaban de la interacciéon. El camino libre medio para un fotén en estas condiciones

es
1

)
NeOe

A=

(1.8)

donde o, = 6.65 x 1072 m? es la seccién eficaz para el scattering de Thomson. La frecuencia
con la que un fotén participa de un proceso de scattering es

I'= - =neoec. (1.9)

c
A
Si el Universo se encuentra completamente ionizado, entonces n, = n, = ng.

Los fotones permaneceran acoplados a los electrones mientas la tasa de scattering sea
mas grande que la velocidad de expansién del Universo, es decir que el camino libre medio A
debe ser mds pequetio que la distancia de Hubble 1/H (siendo H el factor de Hubble) que
caracteriza la expansién. En tanto los fotones sean dispersados frecuentemente por los elec-
trones, ambos permaneceran en equilibrio termodindmico. Esto permite que todo el plasma
se encuentre a una misma temperatura 7.

Se denomina “recombinacién” al proceso de formacién de dtomos neutros de hidrégeno,
una vez que el Universo se enfria lo suficiente de modo que resulta mas favorable energética-
mente que un electréon y un protén se “combinen” para formar un atomo de hidrégeno. Este
proceso no es instantdneo si no que toma un determinado tiempo en el cual hay cada vez
menos electrones libres para interactuar con la radiacién.

Cuando la tasa de scattering de fotones I' cae lo suficiente, los electrones son diluidos por
la expansién mas rapido de lo que los fotones pueden interactuar con ellos. Este es el momento
donde los fotones se desacoplan de los electrones y el Universo se vuelve transparente a la
radiacién.

1.5. La fisica de la recombinacion

Cuando la energia media por fotén es menor que la energia de ionizacion del hidrégeno
13.6 eV, la mayoria de los fotones ya no son capaces de fotoionizar el hidrégeno. Sin embargo,
la distribucion de energia para los fotones segiin un cuerpo negro no es constante, si no que
prevé una cantidad mucho menor de fotones muy energéticos. Dada la enorme supremacia
numérica de los fotones por sobre bariones, es todavia muy probable que siga habiendo
ionizaciones. De modo que la temperatura a la que tiene lugar la recombinacién no sélo
depende de la energia de ionizacién del &tomo de hidrégeno, si no también de la proporcién
de fotones disponibles para ionizar por cada atomo.
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El valor de X en el Universo temprano estd determinado por la reaccion
H+~v=p+e . (1.10)

Mientras los fotones estén acoplados a los electrones, esta reacciéon se mantendra en equilibrio
estadistico. Cuando esto sucede, la relacion entre la densidad de particulas n, con masa m,
y la temperatura T estd dada por la ecuaciéon de Maxwell-Boltzmann

mykT 3/2 My 2
=0 | —— - , 1.11
K g < 2mh?2 ) exp ( kT ) ( )

donde g, es el peso estadistico de las particulas y se cumple myc? > kT (particulas no-
relativistas). Expresando esta ecuacién tanto para la densidad de protones como de electrones
y atomos de hidrégeno, y teniendo en cuenta que los fotones tienen una distribucién de cuerpo
negro, se obtiene

ETpee = 0.323 6V = Tree = 3740 K, (1.12)

habiendo definido que X = 1/2 en el momento de la recombinacién. Esta estimacién co-
rresponde a un Universo cuyo redshift es alrededor de z ~ 1300. La densidad numérica de
electrones libres decae rapidamente durante la época de recombinacién y los fotones comien-
zan a desacoplarse de la materia. Si bien el proceso de desacople no fue instantaneo, tuvo
una duracién relativamente corta (70 mil afos aproximadamente).

La formacion de atomos de hidrégeno pasa a ser energéticamente mas favorable que la
ionizacién, por lo que la reaccién (1.10) ya no se encuentra en equilibrio termodindmico. Los
fotones quedan libres de interacciones y viajan casi sin interactuar con otras particulas desde
la tltima vez que fueron dispersados por un electréon. Durante un pequeno intervalo de tiempo
dt, la probabilidad de que un fotén participe de un proceso de scattering es dP = T'(t) dt,
donde I'(t) es la tasa de scattering al tiempo t. Es decir que si se detectara un fotén del FCR
a tiempo tg, el niimero esperado de dispersiones en las que haya participado desde un tiempo
t anterior es

(t) = /tOI‘(t) dt, (1.13)

y se denomina profundidad optica de recombinacion. El tiempo t para el cual 7 = 1 correspon-
de al “altimo scattering” y representa el tiempo transcurrido desde que un fotén cualquiera
del FCR fue dispersado por ltima vez por un electron libre. No todos los fotones fueron dis-
persados por ultima vez al mismo tiempo, de modo que la “superficie de ultimo scattering”
es mas bien una céscara con cierto grosor. Los fotones viajaron a través del Universo dismi-
nuyendo su energia progresivamente debido al redshift cosmolégico. Actualmente se detectan
en las longitudes de onda de las microondas y traen consigo informacién acerca de la fisica
del Universo en el momento en que se dispersaron por ultima vez, asi como también de la
evolucién del Universo y el contenido de materia y energia. Al no estar sujeta a la presion de
radiacion, la materia comienza a estar dominada por la atracciéon gravitacional. Se forman
progresivamente grandes pozos de potencial donde més materia es atraida para formar las
grandes estructuras del Universo, como galaxias y cimulos de galaxias.

1.6. Observables del Fondo Césmico de Radiacién

Para comparar modelos cosmoldgicos alternativos al modelo cosmologico estandar con
los datos del Fondo Césmico de Radiacion (FCR) y poner limites a los parametros libres,
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1.6. Observables del Fondo Cé6smico de Radiacién

es necesario contar con mapas del cielo lo mas completos posibles y también con la mayor
precision angular disponible. Por ello, dentro de los datos disponibles al momento, la mejor
opcién que comparte ambas caracteristicas es el relevamiento de la sonda espacial Planck
de la Agencia Espacial Europea (European Space Agency - ESA). La figura 1.3 da cuenta
de la resolucién de Planck en comparacién con las misiones espaciales COBE y WMAP que
también han relevado el cielo completo. Ademads, es muy distinta la metodologia para el
tratamiento de la radiacion contaminante.

COBE WMAP Planck

Figura 1.3. Comparacion en la resolucién de las mediciones de las misiones espaciales
COBE, WMAP y Planck, tinicas con relevamiento del cielo completo para las anisotropias
del FCR. Créditos: NASA /JPL-Caltech/ESA.

Anteriormente la manera de comparar las observaciones con los modelos cosmoldgicos
propuestos era obtener las predicciones correspondientes y estimar los parametros propios de
la cosmologia en relacién a un mapa del FCR que se denominaba combinacion interlineal. El
procedimiento para obtenerlo constaba de combinar las mediciones obtenidas en las distintas
bandas de medicién del instrumento, restar las fuentes puntuales conocidas, elaborar modelos
de los distintos mecanismos de emision en la galaxia y finalmente interpolar en los puntos
cuyos datos se desconocen para completar el mapa. Se obtenia de este modo un mapa del
cielo completo con el cual trabajar y una decena de parametros que ajustar. La propuesta
actual es diferente: se realiza de forma conjunta el estudio estadistico del modelo cosmologico
junto con los modelos para los foregrounds (radiaciéon contaminante de fondo), de manera
que los estudios estadisticos incluyen tanto las predicciones teéricas cosmoldgicas como los
modelos para la radiacién proveniente de fuentes contaminantes.

El primer relevamiento de la misién en hacerse publico fue en el afio 2013 (Planck Co-
llaboration et al., 2014a). El conjunto de datos consta de mediciones para la temperatura
realizadas por Planck, datos de polarizaciéon reportados por la misién de la NASA WMAP
(Bennett et al., 2013), mediciones de temperatura para valores altos de los multipolos (escalas
angulares pequenias) de las colaboraciones ACT (Das et al., 2014) y SPT (Reichardt et al.,
2012). A lo largo del capitulo 5 se hard referencia a este conjunto de datos de modo abreviado
como Planck2013.

En 2015, la misién Planck hizo publico un nuevo relevamiento més completo en pola-
rizaciéon y temperatura. Para llevar adelante el presente trabajo, se utilizaron los datos de
temperatura para los multipolos | > 30 (abreviados como PlanckTT) y las mediciones de
temperatura y polarizaciéon para los multipolos [ < 30 (denominados lowP o lowTEB). A
este conjunto de datos se hara referencia de manera abreviada de aqui en adelante como
Planck2015. No se incluye polarizaciéon a partir del multipolo 30 ya que la colaboracién
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1. Observables Cosmolégicos

Planck indica que aun el andlisis y correccién de los datos es levemente dependiente del mo-
delo y no recomienda su utilizacién para analizar modelos cosmolégicos alternativos al modelo
cosmoldgico estandar (Planck Collaboration et al., 2016¢).

1.7. Espectro de temperatura y polarizaciéon del FCR

El campo de radiacién del FCR esté caracterizado por un tensor de 2 x 2
Iij(n) = —(n), (1.14)

normalizado en términos de la intensidad promedio y donde 71 = (sin  sin ¢, sin 0 cos ¢, cos 0)
representa una direccién en el cielo. El tensor I;; es funcién de 72 y se definen los versores
(€1,€2) en el plano perpendicular a 7. La temperatura resulta

T— #, (1.15)

mientras que la polarizacién se describe a través de los parametros de Stokes del siguiente
modo:
Q- Iy — I
1
Este ultimo se puede definir operacionalmente como la diferencia de las intensidades que
transmiten polarizadores perfectos orientados a lo largo de los ejes (€1, €3), mientras que

U= % (1.17)

es interpretado como la diferencia entre las intensidades de polarizadores perfectos rotados
45° respecto a los ejes mencionados anteriormente.

(1.16)

Dado que los datos se presentan en una esfera, es natural describirlos a través de una
expansion en armoénicos esféricos del siguiente modo:

ST (7)

TO = %GT,lm Yim('ﬁ)y (118)

(Q+iU)(R) = > ayoum +2Yim(), (1.19)
Im

(Q—iU)(R) = > a_sum —2Yim(), (1.20)
lm

donde (72) corresponde a una determinada direccién en el cielo.

Debido a que las cantidades (1.19) y (1.20) no son invariantes ante rotaciones, es conve-
niente definir las siguientes cantidades:

E(n) = 5[82(Q+ iU) — 0*(Q — iU)]
1/2
= Z[l+2 } ag,Yim (0, 0), (1.21)
Ilm
B@) = LPNQ+iU) - 3*Q i)

1/2
[8 s zﬂ i Yirn (0, ¢). (1.22)

I
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1.7. Espectro de temperatura y polarizacion del FCR

donde las derivadas de spin tienen la siguiente forma:

0sf(0,¢) = —sin®(0) [880 +icsc(f)— } sin™*(0)sf (6, ¢),

d¢

0sf(0,¢) = —sin™*(0) [(;90 — i csc(f )(98¢} sin®(0)sf (0, ¢), (1.23)

siendo s = 2 en este caso ya que Q y U son funciones de spin 2.

Las ecuaciones (1.23) definen las derivadas de spin y una de sus propiedades mas impor-
tantes es subir o bajar el spin de la cantidad a la cual se aplica la derivada. De esta manera,
E y B seran cantidades de spin 0 y por lo tanto invariantes ante rotaciones (Zaldarriaga
& Seljak, 1997). A su vez, debido a su comportamiento diferente ante transformaciones de
paridad, F es una cantidad escalar y B una cantidad pseudoescalar. Los nombres £ y B
han sido elegidos en analogia al campo electromagnético debido al comportamiento de ambas
cantidades frente a transformacién de paridad.

Como no es posible medir més de una realizacién del Universo, es imposible realizar
estadistica con I, Q y U. Por ello, se definen las autocorrelaciones y correlaciones cruzadas
para la temperatura y los modos E y B de polarizaciéon, que son las cantidades que se
comparan con las predicciones de los modelos teéricos:

Crr(§) = <?0(n1), ?(ﬁ2)>

= D ("l i) Vi (711) Y (72)

Ilm
oo

= (2z +1)CI T Py(cosé),

Z
Cpe(f) (E ( ) E(n2))
= Z (a* 1 aB VY, (711) Vi ()

— e DR s,
[=2

Cppl) = <B<f§1> B(1w)
= Z a* lma’lm lem(nl)yvlm(nZ)

1 o0
= 4—2 (21 + 1)CPB P(cos¢),

Cru(e) = <§f<m>,E<ﬁz>>

= D () Vi (1) Y ()
lm
1 o0
= =N (204 1)CPBP/(cos), (1.24)
a7
1=2
siendo & el dngulo en el cielo entre las direcciones n; y 72, y donde (-) indica el promedio
sobre distintos ensambles. Las correlaciones Cgp(§) y Cpr(§) son nulas, debido a que B tiene

paridad opuesta a T'y E.

Las figura 1.4 muestra los resultados obtenidos por la colaboracién Planck en las medicio-
nes del espectro de anisotropias angulares para la autocorrelacién en la temperatura del FCR.
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Figura 1.4. Espectro angular de anisotropias de la temperatura del FCR.El eje x es loga-
ritmico hasta | = 30 y lineal para 30 < [ < 2500. En el eje y, las anisotropias se expresan
segtin DIT = [(1 4+ 1)C; /27 en unidades de uK2. La linea continua corresponde al modelo
cosmologico estandar que mejor ajusta a los datos PlanckTT+lowP 2015, mientras que el
panel inferior muestra los residuos con respecto a ese modelo. Las barras de error son las
incertezas a +1o0 (Planck Collaboration et al., 2016b).
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Figura 1.5. Izquierda: Espectro angular del modo E de polarizacién (panel superior).
Derecha: Espectro angular para la correlaciéon cruzada entre los modos E de polarizacién
y la temperatura (panel superior). La linea continua corresponde al modelo cosmolégico
estandar que mejor ajusta a los datos PlanckTT+lowP 2015. En ambos casos el panel
inferior muestra los residuos respecto al modelo de referencia y las barras de error son las
incertezas a 10 (Planck Collaboration et al., 2016b).

El espaciamiento entre los picos indica que las fluctuaciones en el Universo primordial son
adiabéticas, mientras que la altura relativa da cuenta de la densidad de materia (Eisentein &
Bennett, 2008). La posicién de los picos en el espectro angular permite inferir la curvatura del
Universo y la proporcién de energia oscura. La figura 1.5 muestra las anisotropias angulares
para la autocorrelacién del modo E y la correlaciéon cruzada entre temperatura y modo E
(Planck Collaboration et al., 2016b).

1.8. Oscilaciones Acusticas de Bariones

Hasta aqui no se ha tenido en cuenta la presencia de materia oscura, que serda importan-
te al momento de la formacién de estructuras a gran escala. La materia oscura interactia
gravitacionalmente con el plasma. La distribucién de materia y radiacién no es exactamente
homogénea, si no que presenta pequenas sobredensidades y subdensidades.
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1.8. Oscilaciones Acusticas de Bariones

La materia es atraida gravitacionalmente hacia las regiones mas densas, por lo que la den-
sidad en estas regiones tendera a crecer. En contrapartida, la presién de radiacién comienza a
aumentar (recordar que materia y radiacién permanecen atn acopladas), poniendo un limite
al crecimiento de la sobredensidad. Esta genera a su vez un exceso de presién de radiacién
que desencadena la propagacién de ondas de sonido a través del plasma.

Luego del desacople, la propagaciéon de ondas actsticas cesa, dejando una huella caracte-
ristica tanto en el FCR como en la distribucion de materia.

Sea la inhomogeneidad relativa de densidad (de bariones, fotones, neutrinos o materia
oscura) en una determinada posicién &

57y = PE) =P (1.25)

ﬁ )

donde p es la densidad promedio. La figura 1.6 muestra esqueméticamente la evolucién de
una sobredensidad inicial a un determinado tiempo ¢t = 0. La componente de materia oscura
permanece relativamente cerca del pico inicial mientras que radiacion y materia bariénica
se propagan acoplados segtin la onda expansiva. Alrededor de z ~ 1100, los fotones y la
materia se desacoplan. Los primeros se propagan casi sin interaccion y conforman lo que
actualmente se observa como el FCR, mientras que los bariones comienzan a caer en los
pozos de potencial conformados por la materia oscura y viceversa. Luego del desacople las
sobredensidades estaran separadas por la méxima distancia rs que viajoé la onda de sonido
desde el Big Bang, y son las que luego evolucionaran en galaxias y cumulos de galaxias,
separados por una distancia caracteristica que se estima estadisticamente analizando grandes
cartografiados de galaxias.
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Figura 1.6. Evolucién de una sobredensidad inicial de materia oscura, bariones y fotones
partiendo de un tiempo inicial arbitrario. Bariones y fotones se propagan acoplados segin
una onda acustica, mientras que la materia oscura se va expandiendo, pero permanece una
sobredensidad en el punto inicial. Luego del desacople, los fotones se distribuyen uniforme-
mente por todo el espacio, mientras que los bariones caen en los pozos de potencial formados
por la materia oscura y ésta a su vez interactiia gravitacionalmente con la materia bariénica
viéndose atraida hacia aquellos puntos donde hubiera sobredensidades. Como consecuencia,
la formacién de estructura a gran escala se presenta con una separacién estadistica carac-
teristica, que se busca medir con los grandes catalogos de galaxias. Créditos de la imagen:
Daniel Eisenstein - Sloan Digital Sky Survey.
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1. Observables Cosmolégicos

El Universo temprano no presenta una unica inhomogeneidad, sino una distribucién de
sobredensidades y subdensidades. La propagacién de las ondas de sonido determina regiones
esféricas alrededor de regiones mas densas que se solapan entre si, lo mismo ocurre son las
regiones de menor densidad.

Se describe a §(F) como una variable aleatoria gaussiana cuya distribucion en & constituye
un campo correlacionado, caracterizado por su funcién de correlacién o espectro de potencias.
Para que este tratamiento tenga validez es necesario que las inhomogeneidades relativas
sean pequeiias: |0p|/p < 1. Las sobredensidades sobre estas cdscaras esféricas no pueden
ser determinadas individualmente, pero se puede estimar estadisticamente una separacién
representativa. Se espera que aparezca un pico en la funcién de correlacién

§(8) = (0(2)0(7 + 9))z (1.26)

a una distancia rs caracterizada por la propagacién de la onda de sonido al momento del
desacople entre materia y radiacién, conocida como el horizonte de sonido al momento de la
recombinacion (figura 1.7).
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Figura 1.7. Se conoce como “pico BAO” al exceso de correlacién que se observa en la
distribucién de galaxias, dando cuenta de una separacién caracteristica en la distancia co-
mévil entre dos sobredensidades determinadas estadisticamente. Las lineas corresponden a
modelos cosmoldgicos estandar con distintos valores para la componente de materia en el
Universo. Figura: Eisenstein et al. (2005).

1.8.1. Observables de las Oscilaciones Actusticas de Bariones
Las observaciones de las Oscilaciones Actsticas de Bariones (BAO por sus siglas en inglés)
implican medir la funcién de correlacién £(3) o, su equivalente en el espacio de Fourier, el

espectro de potencias P (k). Esto se realiza mediante relevamientos tridimensionales de la
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1.9. Telescopio Espacial Hubble

posicién de objetos astrofisicos (denominados “trazadores”) que dan cuenta de la distribucién
total de materia, entre los que se cuentan galaxias, quasares, LRG (Luminous Red Galazies),
etc. Si bien los relevamientos actuales son cada vez mas amplios y profundos, debido a las
limitaciones naturales en la observacién, los redshift de estas muestras suelen ser mucho
menores que uno, restringiéndose la mayor cantidad de datos al Universo local. De alli la
importancia de complementar los datos del FCR con el cartografiado de galaxias: proveen
informacién acerca de un mismo proceso fisico pero se basan en observables completamente
distintos.

Dado un determinado redshift, la funcién de correlacién puede ser medida a lo largo de
la linea de la visual y perpendicular a ella. En el primer caso, la posiciéon del pico BAO
corresponde a una separaciéon en redshift:

Az=rH(z)/c, (1.27)

donde H(z) es el parametro de Hubble. En la direcciéon perpendicular, la posicién del pico se
corresponde con un angulo
r
A(z) = — 22—, 1.28
(2) (14 2)Da(z) (1.28)

donde Dy(z) es la distancia de didmetro angular:

1 Z cdy

DA(Z):1+Z 0 H(Z/)

(1.29)

De la medicién de las separaciones angulares y longitudinales se obtienen los indicadores
de interés Dy(z)/rs y rs x H(z). Sin embargo, es dificil obtener observacionalmente estas
medidas por separado, de modo que la cantidad que se estima a partir de los catalogos de
galaxias es la distancia de volumen promedio:

Dy(z) = [(1+ 2)Da(2))*?[c2/H(2)]3. (1.30)

1.8.2. Datos utilizados para BAO

En lo que respecta a esta tesis, se utilizan datos de las oscilaciones actusticas de bariones
en conjunto con los datos de temperatura y polarizacién de Planck (Planck Collaboration
et al., 2016¢). Los datos utilizados comprenden los siguientes relevamientos: 6dF Galaxy
Survey (6dFGS) (Beutler et al., 2011), Sloan Digital Sky Survey Main Galaxy Sample (SDSS-
MGS) (Ross et al., 2015), BOSS galaxy samples (Gil-Marin et al., 2016), LOWZ y CMASS
(Anderson et al., 2014). En el capitulo 5 se referird a este conjunto de datos con el nombre
de BAO.

1.9. Telescopio Espacial Hubble

De la variedad de experimentos dedicados a estimar los pardmetros de los modelos cos-
moldgicos, muchos de ellos han logrado buen acuerdo entre los datos permitiendo restringir
aln mas el espacio de parametros. Sin embargo, para la estimacién del valor actual de la
constante de Hubble existe una discrepancia a mas de 5o entre las estimaciones realizadas a
partir de los datos del FCR y los métodos que utilizan cefeidas, supernovas tipo Ia, paralajes
y binarias eclipsantes.
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1. Observables Cosmolégicos

La colaboracién Planck reporta para sus datos PlanckTT+lowP (Planck Collaboration et
al., 2016b):
Hy = 67.31 £ 0.96km s~ "Mpc ™, (1.31)

mientas que las mediciones llevadas a cabo con el Telescopio Espacial Hubble (Hubble Space
Telescope - HST) estiman (Riess et al., 2016):

Hy = 73.24 4+ 1.74kms 'Mpc 1. (1.32)

Esta diferencia es denominada en la literatura como tension en la estimacion de Hgy, ya que
ambas determinaciones (cada una con su precisién) pueden estimar una misma variable a
través de distintos métodos y no son compatibles estadisticamente.

En el capitulo 5 se referird al valor de Hy obtenido por el Hubble Space Telescope con el
nombre HST.
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Capitulo 2

Analisis Estadistico

Las primeras secciones de este capitulo estan basadas en la tesis doctoral de C. Scoccola,
mientras que la seccién de evidencia bayesiana se basa en el trabajo de Benetti et al. (2016).

2.1. Introduccion

Dado un modelo tedrico determinado, es importante establecer su validez contrastando
sus predicciones con las observaciones de la naturaleza. En el caso de los modelos de colapso,
las predicciones tedricas de los observables se describen en el capitulo 4, mientras que los
observables utilizados en esta tesis se describen en el capitulo 1.

En estadistica se utilizan muestras de datos para hacer inferencias acerca de un modelo
probabilistico, pudiendo determinar su viabilidad y estimar sus parametros libres. Existen
dos enfoques principales para abordar el andlisis que se denominan frecuentista y bayesiano.

El enfoque frecuentista interpreta la probabilidad como la frecuencia de aparicién de un
determinado resultado en una experiencia que se repite, siendo la estimacién de parametros
y los test estadisticos las herramientas mas importantes para este enfoque. Permite informar
objetivamente acerca del resultado de un experimento sin necesidad de incorporar conoci-
mientos previos respecto al parametro o la teoria sometidos a andlisis.

La estadistica bayesiana, en cambio, ofrece una interpretacién més general de la probabi-
lidad e incluye un grado de conocimiento previo. Por ejemplo, se puede expresar el grado de
conocimiento acerca del valor verdadero de un parametro mediante la funciéon de densidad de
probabilidad del mismo. Es decir que los métodos bayesianos permiten incorporar de manera
natural informacién adicional como restricciones fisicas o informacién proveniente de otros
datos, requiriendo la imposiciéon de una probabilidad a priori que luego se ird actualizando
en el transcurso del anélisis estadistico.

Para muchos problemas de inferencia, ambos enfoques pueden arribar a los mismos resul-
tados numéricos atn habiéndose basado sobre interpretaciones diferentes de la probabilidad.
Sin embargo, si la muestra de datos es reducida o se estd midiendo un pardmetro cerca de
un limite fisico, los distintos enfoques pueden arribar a resultados diferentes y es necesario
optar por uno de ellos. En la literatura, se adopta el enfoque bayesiano para el estudio de los
modelos cosmoldgicos. Continuar con este enfoque no sélo permitird contrastar los resultados
obtenidos con los de otros autores, si no que también pone a disposicién una gran varie-
dad de herramientas estadisticas utilizadas por la comunidad cientifica, permitiendo analizar
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distintos modelos bajo un mismo protocolo de actuacién de estadistica.

2.2. Enfoque bayesiano

La perspectiva bayesiana no distingue entre observables y parametros de un modelo es-
tadistico, si no que todos son considerados cantidades desconocidas y se les puede asociar
un concepto de probabilidad. Si D son los datos observados y 6 los parametros del modelo
més los datos faltantes, se puede construir una distribucién de probabilidad conjunta P(D, #)
sobre todas las cantidades aleatorias més las desconocidas.

Esta distribucién conjunta consta de dos partes: una distribuciéon de probabilidad a priori
P(0) y una funcién likelihood P(DI|f) que expresa, luego de conocido el resultado de un
experimento, qué tan probable era obtener ese resultado. Expresar ambas cantidades describe
un modelo probabilistico completo, donde la relaciéon entre ambas esta dada por

P(D,0) = P(DI|0)P(0). (2.1)
El teorema de Bayes determina la distribucion a posteriori de 6:

___PO)P(DI9)
POIP) = 556 P(DI0)ad (22)

que es la distribucion de los parametros o datos 6 condicionada a las observaciones D y
normalizada. Tomando este resultado como punto de partida, pueden calcularse los valores
esperados a posteriori en cualquier funcién f(0):

_ [ f(6)P(0)P(D]|6)do

EOID] = 5 PiDiayis (23)

El objetivo principal del enfoque bayesiano es inferir estas cantidades, pero también una de
las maximas dificultades. La integracién sobre las probabilidades en un amplio espacio de
parametros y con gran cantidad de datos disponibles constituye la principal problemaética
para obtener resultados en este marco. La propuesta para llevar adelante la evaluacién de
este tipo de expresiones es a través del método de las cadenas de Markov-Monte Carlo.

2.3. Cadenas de Markov-Monte Carlo

En la teoria de probabilidad se conoce como cadena de Markov a un tipo especial de proce-
so estocastico discreto en el que la probabilidad de que ocurra un evento depende tinicamente
del evento inmediatamente anterior. El método de Monte Carlo es un método no determinista
utilizado para aproximar expresiones matematicas complejas y costosas de evaluar con exac-
titud. Las cadenas de Markov-Monte Carlo comprenden una serie de algoritmos para elaborar
el muestreo de una distribucién de probabilidad. Se construye una cadena de Markov cuya
distribucién de equilibrio! sea la distribucién deseada, luego de observar la cadena tras un
numero de pasos se obtiene una muestra de esta distribucién. Cuantos mayor sea la cantidad
de pasos, mejor se representara la distribucién buscada. Las cadenas de Markov-Monte Carlo
constan de dos partes: la cadena de Markov y la integraciéon Monte Carlo.

La distribucién de equilibrio es aquella tal que permite a una cadena converger a su distribucién estacio-
naria (independiente del tiempo) indistintamente de su punto de partida.
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2.3. Cadenas de Markov-Monte Carlo

2.3.1. Integracién Monte Carlo

La integracion Monte Carlo evalta E[f(X)] tomando muestras {X;; ¢ = 1,...,n} a partir
de la funcién P(0|D) y luego se hace la aproximacion:

> Fx). (2.4)

Asi, la media de la poblacién se estima con la media de la muestra. Si las muestras {X;} son
independientes, la ley de los grandes niimeros? establece que la aproximacién se hace cada
vez mas precisa al aumentar n. Es importante tener presente que n no es el nimero de datos,
si no que representa el tamano de la muestra (la cual puede controlarse durante el analisis).

Tomar muestras {X;} a partir de P(A|D) no siempre es posible dado que esta funcién
puede no ser comin. Sin embargo, puede generarse por cualquier proceso que tome muestras
dentro de su soporte en las proporciones correctas. Una manera de hacerlo es a través de
una cadena de Markov que tenga a P(0|D) como distribucion estacionaria, que es lo que se
conoce como cadena de Markov-Monte Carlo.

2.3.2. Cadenas de Markov

Una cadena de Markov es una secuencia de variables aleatorias { X¢, X1, Xo, ...} tales que
para n > 0 el siguiente estado X;11 se muestrea de una distribucién P(X;+1|X;) que dependa
sélo del estado actual de la cadena X;, donde P(:|-) es el kernel de transicion de la cadena. A
medida que avanza, la cadena perderd progresivamente informacion del estado inicial X y la
distribucién de la cual se muestrean los valores ird tendiendo a una distribucion estacionaria
()

Luego de un tiempo de burn in lo suficientemente largo la cadena logra estabilizarse (ver
figura 2.1), por ejemplo transcurrida una j cantidad iteraciones; los puntos {X;; i = j +
1,...,n} se extraeran de la distribucién ¢(-). Es necesario asegurar que la cadena construida
es tal que su distribucién estacionaria ¢(-) coincide con la distribucién a posteriori P(6|D).
Un método posible es utilizar el algoritmo de Metropolis-Hastings.

Una vez descartadas las muestras de burn in, el estimador de E[f(X)] se calcula

6.9 (2.5)

[ SN

f=

que se denomina promedio ergddico. La convergencia al valor de expectacién requerido se
asegura mediante el teorema ergédico.

2.3.3. Algoritmo de Metropolis-Hastings

En estadistica, el algoritmo de Metropolis-Hastings es un método particular de cadenas de
Markov-Monte Carlo para obtener una secuencia de muestras aleatorias de una distribucién
de probabilidad cuyo muestreo directo resulta dificultoso. Esta secuencia puede utilizarse

2En la teoria de la probabilidad, la ley débil de los grandes nidmeros establece que si una sucesién infinita de
variables aleatorias independientes X1, X2, X3, ... tales que su valor esperado p y varianza 2 son los mismos,
entonces el promedio X, = (X1 + ...+ X,)/n converge a u. Por lo tanto, para cualquier ntimero positivo ¢
se obtiene limoe P(| X, — pu| <€) = 1.
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Figura 2.1. Ejemplos de Cadenas de Markov Montecarlo en el estudio estadistico del
pardmetro ,h2. La figura superior muestra una cadena estabilizada luego de un periodo de
burn in, que se encuentra sombreado en gris. Las figuras inferiores muestran dos ejemplos
de cadenas que no han logrado estabilizarse y que, por tanto, no resultan adecuadas para
hacer inferencias acerca del valor del parametro en cuestion.

para aproximar la distribucién o calcular una integral. Este método es particularmente uti-
lizado para explorar distribuciones multidimensionales especialmente cuando el nimero de
dimensiones es elevado (como en el caso de los pardmetros cosmol6gicos).

Dado un paso ¢, este algoritmo elige el siguiente estado X;;; muestreando un punto
candidato Y de la distribucién propuesta ¢(:|X;), que puede ser por ejemplo una distribucién
normal de multiples variables con valor medio X y una matriz fija de covarianza. Se calcula
para el punto candidato Y la probabilidad «(X;,Y") tal que

. PY)q(X|Y)
a(X,Y) = min (1, P(X)q(Y|X)> . (2.6)

Luego se elige un ntimero aleatorio 0 < x,.,,¢4 < 1 que se compara con la probabilidad obtenida
para determinar la eleccién del siguiente estado:

Sl Zrpg < (X3, Y) = X1 =Y,
si en cambio x,ng > (X, Y)= Xy =X (2.7)

y se incrementa . La distribucién propuesta ¢(-|-) puede tener cualquier forma, mientras que
la. distribucién estacionaria de la cadena serd P(0|D).

2.3.4. Convergencia

En las simulaciones de cadenas de Markov-Monte Carlo siempre habra regiones del espacio
de pardmetros que no seran exploradas por una cadena de longitud finita, por lo que hay

18



2.3. Cadenas de Markov-Monte Carlo

que establecer un criterio que determine si es representativa del experimento la muestra
recorrida. Comparar distintas simulaciones y establecer un criterio de convergencia otorga
predictibilidad al método; si no se establece convergencia entre las cadenas, nada puede
concluirse. También es importante comenzar cada simulacién independiente desde un punto
de inicial distinto, eliminando asi cualquier tipo de vicios.

El modo recomendado para monitorear la convergencia se basa en detectar cuando las
cadenas de Markov han perdido por completo la referencia de sus puntos de partida, compa-
rando distintas secuencias iniciadas desde diferentes puntos de partida y corroborando que
sean indistinguibles.

Una forma de establecer un criterio cuantitativo consiste en analizar las varianzas, diag-
nosticando una convergencia aproximada cuando la varianza entre diferentes cadenas no es
mayor a la varianza dentro de una secuencia individual. Paralelamente, también se puede
monitorear de manera independiente otros indicadores de interés o “restiimenes escalares” 1,
como los parametros de la distribucién. Por ejemplo, tomando m simulaciones paralelas de
longitud n cada una, se busca una manera cuantitativa de determinar si existe un aparta-
miento mayor de lo esperado respecto a su variabillidad interna. Sean ;; con 1 <i < my
1 < j < n los eslabones de la cadena. Se define la varianza B entre cadenas y la varianza W
dentro de las cadenas del siguiente modo:

m
N R
W = mgsza (28)
donde
_ 1
v, = nj;%j,
— i mo_
v = m;lb
9 1

Si zj: (@Dij - %)2 (2.9)

Las cantidades B y W permiten construir dos estimadores de la varianza de 1. Uno de ellos

—1 1
var () = W+ B, (2.10)

el cual no tiene sesgo si los puntos iniciales de las simulaciones fueron verdaderamente ex-
traidos de la distribucién P(6|D), pero termina siendo sobre-estimado si los puntos iniciales
se encuentran apropiadamente dispersos. Por otro lado, dado cualquier ntimero finito n la
varianza W dentro de la secuencia debe subestimar la varianza de v, siendo que las secuen-
cias individuales no han tenido tiempo de recorrer toda la distribucién y tendran, por ende,
menor variabilidad. En el limite n — oo tanto var como W deben acercarse a var(iy) pero
desde direcciones opuestas.

El estimador R esta definido como

VR = WW, (2.11)
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2. Analisis Estadistico

y se acerca a 1 a medida que la secuencia converge, indicando que las cadenas de Markov se
estan superponiendo. Por ende, se considera que has cadenas han convergido cuando el valor
de R ~ 1. En los estudios realizados en este trabajo, se toma como criterio de convergencia
la restriccion R — 1 < 0.02.

2.4. Funcion de Likelihood para el FCR

La funcién de likelihood utilizada para el analisis de los modelos cosmolégicos es aquella
que compara las anisotropias del FCR con los datos y es provista por cada una de las colabo-
raciones e integrada a los codigos numéricos que implementan las cadenas de Markov-Monte
Carlo. Suponiendo que la senal de la temperatura (o polarizacién) en cierta direccién del cielo
es una muestra de una distribucién gaussiana, y dadas N, medidas en distintas direcciones,
la funciéon likelihood L para el FCR se podria resumir del siguiente modo:

1 1
L= exp ( — AclA), 2.12
(2m) N /2(detC)1/2 P ( 2 (2.12)
donde A es el vector de dimensién NV, que contiene los datos y C' es la matriz de covarianza
total (suma entre la matriz de covarianza del ruido y la matriz de covarianza de la senal).

2.4.1. Evidencia Bayesiana

Una vez estimados los pardametros a través de un método estadistico adecuado, resulta de
interés la comparacion entre distintos modelos que describan un mismo fenémeno, los cuales
no siempre cuentan con la misma cantidad de parametros libres.

El modelo de comparacién de Bayes es una herramienta que recompensa a los modelos
que ajustan bien a los datos demostrando fuerte predictibilidad, mientras que penaliza a los
modelos con mayor niimero de parametros que no son estrictamente requeridos por los datos.
La evidencia bayesiana & se define como la likelihood marginal para el modelo M;:

Ear, = /P(D\G, M;) (6] M;)do, (2.13)

donde 7(0|M;) es la funcién de distribucién de probabilidad a priori. La comparacién de la
evidencia bayesiana entre dos modelos se da a través del factor de Bayes, definido como:

Bij = Eut,, (2.14)
Enm;
siendo M; el modelo de referencia. Cuanto mas complejo el modelo M; (por ejemplo con
mayor cantidad de pardmetros con respecto al modelo de referencia) mayor serd la likelihood,
pero la evidencia favorecera el modelo mas simple si ambos ajustan con la misma precisién a
los datos a través de un volumen menor de la probabilidad a priori.

Si se asumen probabilidades a priori uniformes para cada pardmetro, tales que pueda
escribirse 7(0|M) = (Afy --- Ab,)7L, se tiene que
[ P(DI|0, M;)(Af; - - AD,,,)tdo

55 = TP, M;) (A8, - A0, )10

(2.15)

La escala usual para juzgar diferencias en la evidencia de los distintos modelos es la escala
de Jeffreys (Jeffreys, 1961; Trotta, 2007) mostrada en la tabla 2.1, que otorga niveles de
significancia calibrados empiricamente para el grado de evidencia. El caso en que In5;; < 0
indica preferencia por el modelo de comparacion.
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In B;; Posibilidades Probabilidad Descripcién
<1 <3:1 < 0.750 inconclusa
1 ~3:1 0.750 evidencia débil
2.5 ~12:1 0.923 evidencia moderada
5 ~150:1 0.993 evidencia fuerte

Tabla 2.1. Indicaciones de evidencia de probabilidad para la comparaciéon de un determi-
nado modelo utilizando otro como referencia segtn el factor de Bayes.

2.5. (Cobdigos numéricos

La mejor manera para determinar el valor de los pardmetros libres de un modelo seria,
idealmente, probar todas las combinaciones posibles de ellos y ver cudl ajusta mejor a los
datos utilizando, por ejemplo, un test de minimos cuadrados. Bastaria con dividir el espacio
de parametros en una grilla y tomar valores representativos para cada intervalo multidimen-
sional.

Sin embargo, este tipo procedimiento resulta completamente inviable para determinar
parametros libres de modelos cosmolédgicos. El tiempo de célculo seria de meses y hasta afios
aun con los mejores equipos de cémputo disponibles. Es por ello que se utilizan métodos
estadisticos para estimar estos valores y con ello reducir el tiempo de célculo a unos pocos
dias o semanas.

Las cadenas de Markov-Monte Carlo han sido implementadas para la determinacién de
parametros cosmoldgicos en el cédigo CosmoMC? (Lewis & Bridle, 2002), que es un cédigo abier-
to, libre y utilizado por la comunidad cientifica. El lenguaje de programacién es el fortran
y consta de dos partes: el programa base que implementa los algoritmos descriptos en las
secciones anteriores, y el getdist que analiza la convergencia de las cadenas y calcula las
estimaciones de los parametros. Este altimo también brinda la oportunidad de construir la in-
formacion necesaria para poder graficar probabilidades a posteriori y contornos de confianza.
En los ultimos anos, este dltimo cédigo ha migrado paulatinamente al lenguaje python.

Las funciones 1likelihood son construidas para cada conjunto de datos por la colaboraciéon
que realizo el experimento. Una vez que los datos son liberados para uso publico, se incorpora
la 1ikelihood correspondiente al codigo CosmoMC para habilitar su implementacién dentro del
analisis estadistico. El conjunto de datos utilizados para estimar los parametros cosmologicos
es precisado por el usuario en la acién inicial.

En cuanto a las predicciones teéricas, éstas son calculadas por un coédigo independiente
cuya ejecucion se convoca a cada paso de las cadenas. El CAMB* (Lewis et al., 2000) calcula las
predicciones tedricas de los observables del FCR y también estd escrito en lenguaje fortran.
Al igual que el CosmoMC, es de cédigo libre y abierto, lo que permite su modificaciéon para
implementar los cambios necesarios.

Como configuracién de partida, el CAMB recibe un conjunto de valores fijos para los para-
metros del modelo cosmoldgico. Integra numéricamente las ecuaciones diferenciales acopladas
que describen el estado del universo previo al desacople y su evolucién posterior hasta el mo-
mento presente, calculando los observables tedricos para los coeficientes de las anisotropias
angulares del FCR. Esto implica tratar con dos tipos de particulas: relativistas y no rela-
tivistas. Las ecuaciones de estado que describen la dindmica del plasma primordial estaran

3Cosmological Monte Carlo
4Code for Anisotropies in the Microwave Background
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2. Analisis Estadistico

representadas por las ecuaciones de Einstein y las ecuaciones de Boltzmann (Ma & Berts-
chinger, 1995; Seljak & Zaldarriaga, 1996). Ambas estédn a su vez acopladas con la métrica de
fondo y las perturbaciones. Dado un conjunto de valores para los parametros cosmolédgicos y
ciertas suposiciones respecto a las condiciones del modelo, el CAMB permite resolver numéri-
camente las ecuaciones de estado acopladas para dar como resultado el espectro angular de
anisotropias del FCR, que es susceptible de comparacién directa con los datos.

Una vez realizado satisfactoriamente el analisis estadistico mediante las cadenas de Markov-
Monte Carlo, se calcula la evidencia bayesiana con el cddigo MultiNest (Feroz & Hobson,
2008; Feroz et al., 2009; Feroz et al., 2013), modificado para contemplar los espectros de
potencias de los modelos de colapso.

22



Capitulo 3

Inflacion

En este capitulo se describe el modelo cosmoldgico estandar previo a la introduccion de
una etapa inflacionaria, asi como también algunas de las dificultades que enfrenta. Luego de
describir la motivacién para introducir una etapa de expansion acelerada en el Universo tem-
prano, se presenta un breve resumen del escenario de inflacién estandar. Las secciones estan
basadas en el libro “Physical Foundations of Cosmology” de V. Mukhanov, los apuntes de D.
Baumann “Cosmology, Part III Mathematical Tripos” y el libro “Introduction to Cosmology”
de Barbara Ryden.

3.1. Introduccion

Segin el modelo cosmoldgico estandar el Universo estd descripto por la teoria de la Re-
latividad General de Einstein para un fluido ideal en expansion. Dicha descripcién se lleva a
cabo utilizando la métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW), de modo que el elemento
de linea se expresa del siguiente modo:

dr?

ds* = —dt* + d*(t) [ + erQﬂ , (3.1)

1— kr2

donde a(t) es el factor de expansién, dQ? = df? + sin? #d¢? siendo 6 y ¢ las coordenadas
angulares y x da cuenta de la curvatura del espacio:

0 plano (euclideo)
k= +1 esférico (cerrado)
—1 hiperbdlico (abierto).

La expresién (3.1) no depende de ningtin gauge en particular. Reescaleando la coordenada
radial de modo que dx = drv/1 — kr?, e introduciendo el tiempo conforme dn = dt/a(t), se
obtiene:
ds? = a?(n) [~dif? + (d® + S2(x) d2?)] , (3.2)
donde convencién de signos utilizada es (—, +,+,+), y
sinhy, sik=-1
Sk (X) = X sik=0

siny, sik=+1.
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3. Inflacion

La dindmica del Universo estara regida por las ecuaciones de Einstein
1
G =8nGT,, = R, — iRQW’ (3.3)

donde el tensor de energia-impulso describe un fluido ideal visto desde un observador comoévil.
La evolucion estd determinada también a través de sus componentes, es decir las contribucio-
nes a la densidad y presion que forman parte del tensor energia-impulso. Estas son: materia
(materia oscura, baridnica, etc.), radiacién y energia oscura. La ecuacién de estado para estos
componentes de la densidad es w = P/p, donde P es la presion p la densidad y w = 0 para
la materia oscura y materia bariénica, w = 1/3 para la radiacién y w = —1 para la energia
oscura. Estas densidades estdn relacionadas con el factor de escala del siguiente modo (se
normaliza a a(they) = 1):

p o a30Fw), (3.4)

De las ecuaciones de Einstein 00 e 75 con (i = j), se obtienen las ecuaciones de Friedmann:

-, =—— 3P), 3.5
3 P - 3 (p+3P) (3.5)
donde p y P deben ser entendidas como la suma de todas las contribuciones a la densidad de
energia y a la presién en el Universo. Definiendo el pardmetro de Hubble como H = a/a, la
primera ecuaciéon de Friedmann suele escribirse también como

a

<c‘z)2_87rG _k i 4nG

B 8rG 8rG

3 p:T(pr+pm+pﬁ+pA)' (36)

2
La densidad critica al momento presente para un Universo plano (k = 0) es
Perito = 3HE /871G, (3.7)

siendo Hj el valor actual del pardmetro de Hubble. Es comin expresar las ecuaciones de
Friedmann en términos del pardmetro adimensional Q; = pro/perit,o, donde I representa

cada una de las componentes de la densidad. Teniendo en cuenta que ayg = 1 se puede
escribir:
H? 4 -3 -2
2 =Qa "+ Q4+ Qepm)a™” + Qua™ = + Qy, (3.8)
0

donde €2, es la densidad de radiacién, la densidad total de materia €, estd compuesta por
la contribucién de la materia bariénica Qg y la materia oscura Qcpas, 2« es la densidad
correspondiente a la curvatura, y 24 la densidad de energia oscura; cada una expresada en
términos de la densidad critica definida en la expresién (3.7). Los distintos factores de escala
indican que, a lo largo de la historia del Universo, fue distinta la predominancia de una u
otra componente, segtin se puede ver en la figura 3.1.

3.2. El problema del horizonte

El tamafio de una regién del espacio que puede estar en contacto causal queda determinado
por cuan lejos puede viajar la luz en determinado intervalo de tiempo. Un fotén viaja a
través del espacio tiempo a lo largo de geodésicas nulas ds? = 0, y eligiendo un sistema de
coordenadas tal que su viaje transcurra sobre el eje radial, la ecuacion (3.2) se puede expresar:

dx = +dn, (3.9)
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Figura 3.1. Evolucién de las densidades de energia en el Universo. Créditos: Baumann,
Cosmology Lectures Part III.

definiendo lo que se conoce como el cono de luz. Esto permite definir dos regiones limites u
horizontes: uno que limita la distancia a la cual los eventos pasados pueden ser observados,
y otro que limita la distancia a la cual un observador en el futuro podra detectar una senal
emitida en el vértice del cono de luz.

Horizonte de particulas La ecuacién (3.9) determina la maxima distancia comdvil que
la luz puede recorrer entre dos tiempos 11 y 72, siendo 13 > 11, la cual es simplemente 1 —n;
definiendo ¢ = 1. Si la singularidad del Big Bang tiene lugar en un instante t; = 0, entonces
la mayor distancia comévil desde la cual un observador a tiempo ¢ podra recibir sefiales que
viajen a la velocidad de la luz esta dado por

Xnp(n) =0 —mi = /tdt (3.10)

t: a(t)'

Esto es lo que se llama el horizonte comévil de particulas. Su tamafio puede ser visua-
lizado graficamente en la figura 3.2 como la interseccién entre el cono de luz pasado de un
observador p y la superficie espacial determinada por = ;. Todo lo que se encuentra dentro
de esta regiéon estd conectado causalmente con p, y su contorno constituye el horizonte de
particulas del observador p.

Horizonte de eventos Antes se describié un limite para eventos pasados fuera del cual
nunca se recibird informacién. También puede definirse una regién fuera de la cual las senales
emitidas a un tiempo 7 no seran recibidas por un observador en el futuro. La mayor distancia,
en coordenadas coméviles, para la cual una sefial emitida tiempo ¢ serd recibida por un

observador en el futuro es:
n)=mn n = /tf 715 3.11
Xhe( ) f s (t) . ( . )

Esta regién limite se conoce como horizonte comdévil de eventos.
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Ny —M

My —

event horizon at p
"

particle horizon at p
N; -

-

n-m;

Figura 3.2. Ilustracion de los conceptos de horizonte de eventos y horizonte de particulas.
Créditos: Baumann, Cosmology Lectures Part III.

Existe ademas una escala caracteristica de gran importancia que es comtinmente denomi-
nada en la literatura como “horizonte comévil de Hubble”, si bien estrictamente no se trata
de un horizonte como los descriptos anteriormente.

La ecuacién (3.10) puede reescribirse del siguiente modo:
tUodt a da Ina 1
= — = — = aH) "dlna, 3.12
i) = [ 5= [ = [ (312

donde a; = 0 corresponde a la singularidad del Big Bang. El factor (aH)™! es lo que se
denomina radio comévil de Hubble.

i

Si la materia satisface la condicion fuerte para la energia (strong energy condition)
14 3w > 0, durante la época de dominada por radiacion el horizonte de particulas es aproxi-
madamente 1/aH, lo cual hace que muchas veces se confundan el radio de Hubble comévil con
el horizonte comévil de particulas. Durante el periodo inflacionario el horizonte de particulas
no coincide con el radio de Hubble, pero este tltimo si tiene una nocién de causalidad asocia-
da: dos eventos separados por una distancia comévil mayor que el radio comévil de Hubble
dejaran de estar en contacto causal luego de un tiempo de Hubble. Es comiin encontrar en la
literatura una fusién entre ambas denominaciones a la que se hace referencia como “horizonte
de Hubble”. Conceptualmente el radio de Hubble es distinto a un horizonte.

En el contexto de inflacién, la escala de Hubble se define como 1/H y es una escala
caracteristica que denota un radio a partir del cual comienza a ser relevante la curvatura
del espacio. En otras palabras, define un sector del espacio-tiempo en que un sistema puede
considerarse inercial. La evolucién de las escalas caracteristicas de las perturbaciones en
la época de inflacién estan intimamente relacionadas a la escala de Hubble. Mientras que el
horizonte de particulas esta determinado por consideraciones cinematicas, la escala de Hubble
es una medida de la curvatura dindmica que caracteriza la tasa de expansién y describe la
evolucion de las perturbaciones cosmolégicas.

En esta tesis se adoptara la convencién utilizada en la literatura y se hara referencia al
“horizonte” cuando se aluda al radio comoévil de Hubble.

Como se describié en el capitulo 1, la radiacion del FCR es isotropa hasta en una parte en
diez mil. La distribucién de materia a gran escala presenta un alto grado de homogeneidad
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3.3. Problema de la planalidad

e isotropia a escalas mayores a unos cientos de megaparsecs. Esta escala que representa la
isotropia debe ser tan grande como la escala del horizonte de particulas al momento presente:

cto ~ 10%8cm. (3.13)

donde tg ~ 10'7 s es la edad actual del Universo. Siendo que éste se expande, surge el interro-
gante de cudles fueron las condiciones iniciales que evolucionaron en tal grado de isotropia y
homogeneidad. Asumiendo que la expansion del Universo no disuelve las inhomogeneidades,
se puede estimar el tamafio aproximado de esta regién cuando se origind a un dado tiempo
t = t; cuyo factor de escala correspondiente es a;:

a

li ~ Ctoi. (314)

ao
Comparando esta escala con el tamano de una regién en contacto causal I. al tiempo t; es
lc ~ ct;, por lo que se tiene que:

A (3.15)
Una estimacion de este cociente teniendo en cuenta que si el Universo estd dominado por la

radiacion t; ~ t,;, donde t,,; ~ 10~* s es el tiempo de Planck y su temperatura es 7, P~ 102 K,
es:

ai  To —-32
=~ ~ 10722, 3.16
" T (3.16)
por lo que se obtiene:
Li 107 5 28
=~ om0 ~ 107 (3.17)
C

Esto implica que al tiempo inicial de Planck el tamano del Universo excedia el tamano de
la escala causalmente conectada por 28 érdenes de magnitud, lo cual implica 10% regiones
desconectadas causalmente cuya diferencia relativa en densidad de energia debe ser menor
que 10™%. No existe un proceso fisico que pueda explicar esta precisién en la determinacién
de las condiciones iniciales en la distribucién de la materia sin intercambiar algin tipo de
informacién.

En lo que respecta al FCR, la edad finita del Universo implica que el tiempo transcurrido
entre la singularidad del Big Bang y el tiempo conforme del desacople no es suficiente para
que los distintos sectores del cielo que se encuentran a una misma temperatura hayan tenido
tiempo de transmitirse informacion alguna. Se estima que sectores del cielo separados por una
distancia angular mayor a un grado se encuentran desconectados causalmente. Esto implica
una esfera celeste comprendida por cien mil sectores cuyos conos de luz no han tenido tiempo
de solaparse (figura 3.3), lo cual hace imposible de explicar el alto grado de isotropia que
presenta el FCR. En esto consiste el problema del horizonte.

3.3. Problema de la planalidad

Si bien las observaciones actuales del FCR son consistentes con una métrica de FRW
plana, en principio la métrica de FRW permite universos planos, esféricos e hiperbdlicos (ver
seccién 3.1). La relacion entre la curvatura y la densidad critica puede escribirse:

K

L0 = e Eme

(3.18)
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Figura 3.3. Ilustracion del problema del horizonte. Teniendo en cuenta la edad del Universo
y la superficie de tltimo scattering se tiene que el FCR estd compuesto por 10° sectores del
cielo desconectados causalmente, ya que sus conos de luz pasados no hay tenido suficiente
tiempo desde el comienzo del Universo para intersectarse. Créditos: Baumann (2009).

Evaluando esta ecuacién al momento presente, se puede dar un limite para este valor consis-
tente con las observaciones de supernovas tipo la y el FCR:

11— Q) <0.2 (3.19)

La pregunta que surge es por qué la densidad critica hoy es tan cercana a uno (lo que implica
k =~ 0), bien podria haber sido 6rdenes de magnitud mayor o menor sin violar ninguna ley
fisica.

En primera instancia podria suponerse que, sencillamente, las condiciones iniciales del
Universo son tales que con su evolucion se encuentra €29 ~ 1 al tiempo presente. Sin embargo,
un analisis simple hace notar que para ello es necesario un ajuste muy fino de la condicién
inicial. La evolucién temporal del parametro de densidad estd dada por

HZ(1— Q)

L= 00 =~ o

(3.20)

Para tiempos muy anteriores a la era actual donde el Universo estd dominado por la materia
y la radiaciéon, se tiene que
H2
_ —4 -3
ﬁ = QT,OCL + Qmpa . (321)
0
La combinacién de estas dos tltimas ecuaciones permite verificar que €2 se desvia creciente-
mente de la unidad:

11— Q| xa® xt, 11— Qo a o 23, (3.22)

Extrapolando al tiempo de Planck ¢, ~ 5 x 10445 (ap = 2 % 10732), se encuentra que
el pardmetro de densidad no debié apartarse de la unidad por mas de una parte en 10%,
lo cual requiere un ajuste fino de las condiciones iniciales del Universo. Cualquier infimo
apartamiento hubiera determinado evoluciones drasticamente distintas para el Universo que
observamos, si es que siquiera hubiese podido evolucionar hasta tal punto. Esto es lo que se
denomina problema de la planalidad.
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3.4. Expansion acelerada del Universo como solucién al problema de los horizontes

3.4. Expansion acelerada del Universo como solucién al pro-
blema de los horizontes

Para un universo dominado por un fluido con una ecuacién de estado w = P/p, el radio
de Hubble puede expresarse:

(aH) ' = Hy la2(143), (3.23)

Si se cumple la condicion fuerte para la energia (1 + 3w > 0), el radio comévil de Hubble
crece con la expansién del Universo.

La integral (3.12) est4 dominada por el limite superior y recibe minima contribucién de
los primeros instantes del Universo. Para un fluido perfecto, tomando en cuenta (3.23) se
obtiene: )

2H07 l(1+3w) %(1+3w)

a) = ———— |a2 —a; =n—1n. 3.24

th( ) (1 + 3W) [ n Ui ( )

El hecho de que la mayor contribucién al horizonte comoévil estd dada por tiempos més tardios
puede hacerse de manifiesto con los siguientes limites:

N w a; w>—
n = ﬂaﬂl” ) 420 w>—1/3 0, (3.25)
(14 3w) "

por lo que el horizonte comovil es finito.

El radio de Hubble juega un rol fundamental para describir el modelo cosmolédgico es-
tandar. La propuesta de inflacién es incorporar una etapa donde se viola la condicién fuerte
para la energia y el radio de Hubble decrece para una etapa finita del Universo temprano,
implicando ademas un periodo de expansién acelerada del Universo. Derivando respecto al

tiempo se obtiene:
d

dt

i
(@)*
Por lo tanto, si el radio de Hubble decrece entonces é > 0. Esto trae como consecuencia que

la integral (3.12) sea dominada por su limite inferior. Asi el inicio del Universo se traslada
hacia un tiempo conforme negativo:

(aH)™' = @(a)f1 = — (3.26)

-1
2H, a%(l—i—?)w) a;—0, w<—1/3

ni = (14 30) % —00. (3.27)

Esto implica un intervalo de tiempo conforme mas extenso entre la singularidad del Big Bang
y el momento del desacople, permitiendo que puntos alejados en la superficie correspondiente
al FCR puedan estar en contacto causal (figura 3.4).

3.5. Duraciéon de inflacion

Introducir un periodo de expansién acelerada no basta para solucionar de por si el pro-
blema del horizonte, es necesario también que tenga una duraciéon adecuada para lograr su
objetivo. En primera medida, el Universo observable actualmente debe quedar dentro del
radio comévil de Hubble al principio de inflacién:

(CLQH())fl < (a]H[)fl (328)
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Figura 3.4. La introduccién de un periodo de expansion acelerada proyecta la singularidad
inicial hacia tiempos negativos permitiendo que los distintos sectores del cielo hayan tenido
tiempo de comunicarse. Créditos: Baumann (2009).

Asumiendo que el Universo estaba dominado por la radiacién (H o« a~2) una vez finalizado
el periodo inflacionario e ignorando eras mas recientes dominadas por la materia y energia
oscura se tiene que

H, 2 T
o L <“—E> A (3.29)
a EH E ap \ Qo ap TE
donde Ty = 1073eV(~ 2.7K) es la temperatura promedio actual del FCR y Tx ~ 10°GeV
es la temperatura al final de inflacidn, la cual se asume es igual a la energia de la Teoria de

Gran Unificacién Fqyr. La ecuacion (3.28) se puede expresar:
(a[H])_l > (aoHo)_l = 1028(CLEHE)_1‘ (3.30)

Para que inflacién resuelva el problema del horizonte, (aH)~! debe reducirse por un factor
de 10?8, Proponiendo H ~ const durante inflaciéon implica que H; ~ Hg, y la ecuacién (3.30)
se puede expresar

98 108 = In (a—E> > 64, (3.31)
ar ar
siendo an
N :/ dlna (3.32)
ar

el nimero de e-folds. De aqui la afirmacion de que se necesitan al menos 60 e-folds de inflacion
para resolver el problema del horizonte.
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3.6. La fisica del periodo inflacionario

Por otro lado, el aumento del factor de escala entre el principio y el final de inflacién es:

=V, (3.33)

donde t; y t; indican el tiempo comévil al final e inicio de inflacién respectivamente. Com-
parando el apartamiento de la unidad para el parametro de densidad al principio y al final
de inflacién, se obtiene:

11— Q(ty)| = e 2V 1 — (). (3.34)

Aunque las condiciones iniciales determinaran valores de |1 — §(¢;)| lejanos a 0, inflacién
asegura que el valor final de §2 serd igual a 1 debido a la supresién exponencial con el niimero
de e-folds:

11— Q(tg)] ~ eV ~e 0~ 1077, (3.35)

Por esta razén, un periodo de expansion acelerada cuya duracién sea adecuada es también
capaz de resolver el problema de la planalidad.

3.6. La fisica del periodo inflacionario

La etapa inflacionaria del Universo se puede describir mediante la accién de un campo
escalar minimamente acoplado con la gravedad:

1 1
S16.9u) = [ dtov/=g| {5 Rlo] ~ 5VaoViog™ - VIdl] (3.36)

siendo R[g] es el escalar de Ricci, ¢ el campo escalar inflatén y V(¢) su potencial.

Variar esta ecuacién respecto de la métrica resulta en las ecuaciones Gy, = 8ntGT,,. El
tratamiento usual es expresar tanto la métrica como el campo inflatéon en un fondo isétropo
y homogéneo mas pequenas perturbaciones:

ab = 9% + 0gap (3.37)
¢ = po(t) + 09(t, 7). (3.38)

FEl elemento de linea para una métrica de fondo de FRW y perturbaciones escalares,
vectoriales y tensoriales se puede expresar en el formalismo invariante de gauge:

ds? = —(1+2¢)dt* +2a(0; B — S;)dx'dt + a*[(1 — 2¢)8;; + (20i; E + 0;Fj + 0, F; + hy;)|dx'dx?

(3.39)
donde
9'S; = 0
OF, = 0
hi = 0'hiy =0. (3.40)

Aqui ¢, ¥, E'y B corresponden a perturbaciones escalares, .S; y F; son perturbaciones vec-
toriales que decaen rapidamente con la expansiéon del Universo, y por ultimo h;; son las
perturbaciones tensoriales. En lo que sigue se analizan las caracteristicas del fondo sin per-
turbar, mientras que las perturbaciones se abordaran con detalle en el capitulo 4.
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3. Inflacion

El espacio-tiempo de fondo es plano y esta caracterizado por una métrica de FRW. Las
ecuaciones de Einstein para este caso G(()%) = 81 G 0(8) = 87Ga’p determinan las ecuaciones
de Friedmann:

3(a/a)? = 8nGp, (3.41)

donde las derivadas respecto al tiempo ¢ se indican con un punto (v.g.: @ = da/dt). La
expresion para el factor conforme de Hubble H = aH diferird si se considera un factor de
expansion de tipo de Sitter exacto o cuasi-de Sitter.

El tensor de energia-impulso del campo escalar es

1
Ty = 0u90ud — G (29"‘58a¢85¢ + V(¢)> : (3.42)
Dadas las simetrias del espacio-tiempo FRW, el campo s6lo puede depender del tiempo:
¢ = ¢(t). De la componente temporal Ty = ps se tiene que la densidad de energia total
consta de la suma de dos términos:

1.
po= 50" + Vig) - (3.43)
.. potencial
cinético
De las componentes espaciales Tj = —P¢5§ se encuentra que la presién es la diferencia entre

la densidad de energia cinética y la densidad de energia potencial:

Py = %GBQ ~V(9). (3.44)

Las condiciones para la configuracién de una expansién acelerada requieren que w = P/p <
—1/3, lo cual implica que Py < —% ps y el término de energia potencial domina sobre el de
energia cinética.

Definiendo la masa reducida de Planck como M, = 8%}7 y sustituyendo la ecuacién
(3.43) en la ecuacién (3.6), se obtiene
= o [38+VO) (3.45)
3M§l 2 ’ ’

Derivando respecto al tiempo y teniendo en cuenta las ecuaciones de Friedmann en (3.41) se
desprende

) 1 ¢?
H=--"_ (3.46)
2 M2

De la combinacién de estos dos tltimos resultados se obtiene la ecuacién de Klein-Gordon:
b+ 3Hd+ 0V (h) =0, (3.47)

que determina la evolucion del campo escalar.

3.7. Inflacion slow-roll

Se denomina condicién de slow-roll para inflacién cuando la contribucién del término
cinético a la densidad de energia total es minima, lo cual se cumple si (ver ecuacién (3.46)):
: 172

H 59

T IR =eyg <1 (3.48)
P
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3.7. Inflacién slow-roll

Para que esta condicién persista, la aceleracién del campo escalar debe ser pequena. Defi-
niendo una cantidad adimensional de aceleraciéon por tiempo de Hubble

5

=—— 3.49
3zt "o (3.49)
y derivando (3.48) respecto al tiempo se obtiene
) , i
b= 9@ o o e (3.50)

" Hey Ho ~H?
por lo que {eg, [€n|} < 1= {em, |0n]} < 1.

Con estas condiciones se puede simplificar la ecuacién de movimiento en lo que se conoce
como aprozximacion slow-roll, ya que ey < 1 = %¢2 < V, y la ecuacién de Friedmann (3.45)

se simplifica:

v
H>~ ——f. (3.51)
M2

En la aproximacién slow-roll la expansion estd completamente determinada por la energia
potencial. La condicién £ < 1 simplifica la ecuacién de Klein-Gordon (3.47):

3Hp ~ —0,V (o). (3.52)

La combinacién de estas tultimas dos ecuaciones brindan la siguiente relacion:

112 2 2
50 M= 9V
— _2 ~ __P =
€y = 5[H2 5 < v ) =ey (3.53)
Derivando (3.52) respecto al tiempo se obtiene
3Ho+3Hp = —¢ 044 V. (3.54)

que finalmente resulta

=6y (3.55)

La manera de determinar si una regién sobre un dado potencial V' (¢) puede dar cuenta de la
inflacion tipo slow-roll es calcular los pardmetros de slow-roll:

196V |

o (3.56)

) :Mﬁl(%V
VvV =

2

que deben ser < 1.

Ademas de estas cantidades, pueden definirse otros parametros de slow-roll segin sea con-
veniente para describir algiin modelo particular. En la seccion 4.5 se utilizaran las siguientes
definiciones:

€1 €y

dey — 20y (3.57)

€2
En esta tesis no se abordard ningin potencial en particular, si no que simplemente se
supondré que el potencial genérico V(¢) cumple con las correspondientes condiciones de

slow-roll.
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3.8. El problema de la ruptura de simetrias

En el contexto del modelo cosmoldgico estandar, el estado inicial del campo inflatén esta
descripto por un estado de vacio perfectamente isdtropo y homogéneo, es decir que resulta
invariante ante los operadores cuanticos generadores de translaciones espaciales y rotaciones
(Landau et al., 2013; Perez et al., 2006). Ademads, el espacio-tiempo esta caracterizado por
la métrica de FRW que es también isétropa y homogénea. La dindmica posterior esta re-
gida por la ecuacién de Schrédinger y las ecuaciones de Finstein, las cuales respetan estas
simetrias. La evolucién unitaria de la mecédnica cuantica no permite explicar la ruptura de
estas simetrias. Por lo tanto, es necesario proveer una explicacion detallada del surgimiento
de las anisotropias e inhomogeneidades que constituyen las semillas de las estructuras a gran
escala que observamos actualmente, partiendo de un estado inicial perfectamente isétropo y
homogéneo.

La ruptura de la simetria de un estado cuantico inicial puede darse en el contexto del
laboratorio cuando se realiza una medicién. En particular, la funcién de onda asociada al
estado cuantico inicial colapsa a un autoestado del observable que se midié. La pérdida de la
simetria del estado inicial sucede cuando el operador cuantico asociado al observable medido
no conmuta con el operador generador de la simetria original. En cosmologia, este es un
problema no menor, ya que el origen mismo del Universo no puede ser consecuencia de una
medicién previo a la existencia misma de cualquier observador o aparato de medicion.

Esto se relaciona también con otra problematica ampliamente discutida: la transicién del
régimen cudntico al régimen clasico. Este tema ha sido abordado en la literatura y se ha
propuesto la decoherencia como una se las posibles soluciones (Kiefer & Joos, 1999). Sin
embargo, la decoherencia no puede explicar la ruptura de simetrias.

El Dr. Daniel Sudarsky y colaboradores propusieron un marco conceptual para intentar
resolver este problema. La propuesta consiste en incluir en el escenario de inflacién estandar
el colapso autoinducido de la funcién de onda del campo inflatén. De esta manera, dicho
colapso serd el responsable de generar un nuevo estado distinto al del vacio inicial y que, por
ende, no comparte sus simetrias. Los detalles se abordaran con detenimiento en el capitulo 4.
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Capitulo 4

Modelos de colapso

4.1. Introduccion

La propuesta del mecanismo del colapso autoinducido del campo inflatén se encuentra
actualmente en desarrollo. Para describir la dindmica del mismo se han desarrollado dos
propuestas (Canate et al., 2013; de Undnue & Sudarsky, 2008; Diez-Tejedor & Sudarsky,
2012; Leén et al., 2016, 2011; Leén & Sudarsky, 2010; Perez et al., 2006):

= Esquemas de colapso

= Mecanismo CSL, del inglés Continuous Spontaneous Localization.

Ambos tratamientos proponen una transicién entre un estado inicial isétropo y homo-
géneo a un estado que ya no comparte las simetrias iniciales (Sudarsky, 2011). El colapso
autoinducido de la funcién de onda del campo inflaton es entonces el responsable del sur-
gimiento de las anisotropias e inhomogeneidades en cada escala (Diez-Tejedor & Sudarsky,
2012; Leén et al., 2011). La diferencia entre ambos mecanismos reside en la dindmica del
colapso.

En la propuesta de los esquemas de colapso, el colapso autoinducido del campo inflatén
es una hipdtesis adicional que se agrega al escenario de inflacién estdndar (de Undnue &
Sudarsky, 2008; Leén & Sudarsky, 2010; Perez et al., 2006). A su vez, cada esquema de co-
lapso consiste en una eleccién particular de las variables que colapsan (campo y/o momento
conjugado) y del estado post-colapso para cada modo k del campo inflatén. El colapso sucede
en un momento especifico que se denomina tiempo conforme de colapso r]l%. Su parametriza-
cién no es unica, pero si debe cumplir con ciertas restricciones fisicas y observacionales. La
forma funcional que adquiera determinara la cantidad de parametros libres que introduce un
esquema especifico de colapso y que deben estimarse utilizando datos cosmolégicos.

El mecanismo de colapso CSL propone en cambio una modificaciéon de la ecuacion de
Schrédinger, de modo que el colapso autoinducido de la funcién de onda del campo inflatén
ocurre como parte de la evolucién propia del sistema. Este colapso se da de manera continua y
espontanea, de modo que no se caracteriza la ocurrencia del colapso mediante la determinacién
de un tiempo especifico. Los enfoques son distintos, ya que en los esquemas de colapso la
evolucién del estado inicial al estado post-colapso es discreta, mientras que en CSL dicha
evolucién es continua.

En cuando a la propuesta de los esquemas de colapso y las restricciones impuestas al
tiempo conforme de colapso, se han estudiado dos casos: el colapso sucede durante el periodo
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de inflacién (Leén et al., 2015b) o bien en un tiempo posterior mientras el Universo estd
dominado por la radiacién (Ledn et al., 2014).

Los desarrollos tedricos iniciales se llevaron a cabo en una métrica de fondo de Sitter
exacto, obteniendo espectros primordiales de fluctuaciones invariantes de escala, lo cual esta
descartado con mucha precisiéon por las observaciones actuales. Por ello, uno de los objetivos
de esta tesis fue extender el tratamiento de los modelos de interés al escenario donde el factor
de escala fuera de tipo cuasi-de Sitter (Le6n et al., 2015b).

Las siguientes secciones describen el estudio de las distintas propuestas de colapso. Los
desarrollos tedricos y las figuras estdn basados en las publicaciones Leon et al. (2014, 2015b);
Piccirilli et al. (2018), entre otras. El analisis estadistico que contrasta las predicciones tedricas
con datos del FCR y BAOQO, entre otros, se describe en el capitulo 5.

4.2. La aproximacion semiclasica

Como se mencioné en la tltima seccién del capitulo 3, la propuesta del Dr. Daniel Su-
darsky y colaboradores consiste en incluir el colapso autoinducido de la funcién de onda de
los modos del campo inflatéon como el mecanismo responsable del surgimiento de las anisotro-
pias e inhomogeneidades. Por otra parte, los resultados obtenidos en el contexto del modelo
cosmolégico estandar indican que el espectro primordial de fluctuaciones es cuasi-invariante
de escala, lo cual equivale a considerar durante inflaciéon una métrica cuasi-de Sitter. En esta
tesis se desarrollan las predicciones de varios modelos particulares de colapso con el propésito
de poder realizar comparaciones con las cantidades observables. En particular, se calcula el
espectro primordial de las fluctuaciones para el caso en que la métrica de fondo es cuasi-de
Sitter.

El estado cuantico posterior al colapso ya no tiene porqué ser isétropo ni homogéneo
y, por lo tanto, no es autoestado de los operadores de momento lineal y angular. Se puede
proponer entonces un mecanismo de colapso y luego calcular los observables en ese nuevo
estado.

En el marco del modelo de inflacién estandar tanto la métrica como la materia son cuan-
tizadas, introduciendo la variable de Mukhanov-Sasaki. En los modelos de colapso que se
describen en esta tesis, se utilizara el enfoque semiclédsico de la gravedad, donde solamente la
materia serd cuantizada a través del campo inflatéon. De este modo, la gravedad permanece
siempre cldsica mientras que la materia es descripta mediante el formalismo de la Teoria
Cuéantica de Campos en espacio-tiempo curvos.

Como se discutid en la seccién anterior, el mecanismo por el cual se produce el colapso no
surge naturalmente en el marco del modelo de inflacién estandar y hay distintas propuestas
que requieren de una hipétesis adicional. Se espera que en el futuro una teoria adecuada
de la gravedad cuantica pueda proveer una explicacién natural al surgimiento del colapso y
su mecanismo. Si bien atin no se ha terminado de desarrollar una teoria completa, existen
grandes avances y discusiones en la literatura al respecto (Hooft et al., 2016; Rovelli, 2003). En
la ausencia de una teoria de gravedad cuantica, la aproximacién semiclasica a la gravedad es
una descripcién adecuada. Asi, la aproximacién semiclasica para las ecuaciones de Einstein
puede ser utilizada como una teoria efectiva, y en este contexto se elaboraran propuestas
fenomenologicas para la dindmica del colapso autoinducido de la funcién de onda del campo
inflatén.

Las ecuaciones semiclasicas de Einstein son aquellas donde la métrica es descripta me-
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diante un formalismo clasico y la materia es descripta por la teoria cuantica de campos en
un espacio-tiempo curvo. La métrica y los campos de materia se relacionan mediante:

Gap = 87G(Ty). (4.1)

Estas permiten relacionar en el periodo inflacionario el valor de expectacién las perturbaciones
cuanticas del campo inflatén con las correspondientes perturbaciones de la métrica (que
se mantienen siempre cldsicas). Asumir un mecanismo particular de colapso no altera la
evolucion de la perturbaciéon de la métrica, pero modificard las condiciones iniciales de su
ecuaciéon de movimiento. Esta a su vez contiene informacién acerca del colapso ocurrido en
la funcién de onda del campo inflatén.

La ventaja principal del tratamiento semicldsico es que la descripcién tanto de la métrica
como de sus perturbaciones permanecen siempre cldsicas, mientras que la descripcion de la
materia es cuantica. De este modo, en el contexto de esta propuesta no aparece el problema
de la transiciéon cuantico-clasica.

Un aspecto importante a tener en cuenta es que la aproximacién semiclésica no es valida
durante el colapso. La introduccién de un colapso dinamico viola la conservacion de la energia,
de modo que la divergencia del tensor energia-momento no se anula: VG<T“Z’> # 0, lo cual
implica a través de las ecuaciones de Einstein que V,G® # 0. La divergencia del tensor de
Einstein debe ser cero, y por lo tanto las ecuaciones de Einstein semicléasicas pierden validez
durante el colapso. Sin embargo, la aproximacion semiclasica es valida tanto antes como
después del colapso, que son los momentos que resultan de interés para el presente trabajo.

Previo al colapso, el estado inicial del Universo es descripto por el vacio de Bunch-Davies
y la métrica de Friedmann-Robertson-Walker, ambos homogéneos e isétropos. Luego algtin
mecanismo fisico (aunque desconocido) induce el colapso a partir del cual el estado cuédntico
de los campos correspondientes a la materia cambia espontdneamente a un nuevo estado
cuantico, que no tiene porqué compartir simetrias con el estado inicial. Por otro lado, los
grados de libertad gravitacionales son bien descriptos por las ecuaciones de Einstein luego del
colapso. Sin embargo, al evaluar <Tab> en el estado post-colapso no necesariamente deberian
encontrarse las mismas simetrias que en el estado previo, dando lugar a una geometria que

ya no es isétropa ni homogénea.

En este enfoque, la fuente de las perturbaciones en la curvatura tiene su origen en las inho-
mogeneidades cudnticas del campo inflaton posterior al colapso. Una vez que el colapso tuvo
lugar, las inhomogeneidades del inflatén contribuyen a los grados de libertad gravitacionales
conduciendo a perturbaciones en las componentes de la métrica, constituyendo una fuente
directa de las perturbaciones escalares. Es importante destacar que la métrica en si misma no
constituye una fuente para el colapso autoinducido. Al no actuar el campo escalar como fuente
para los modos tensoriales de la métrica, al menos no a primer orden, el analisis concerniente
a la amplitud de las ondas gravitacionales primordiales debe ser llevado a segundo orden en
las perturbaciones. El cdlculo para la amplitud de los modos tensoriales correspondiente a la
aproximacién semicldsica ha sido realizado por Ledn et al. (2015a); Leén et al. (2017a,b), en-
contrandose que la misma estéd fuertemente suprimida. Por lo tanto, de ser detectados modos
de polarizacién del FCR correspondiente a ondas gravitacionales primordiales, es necesario
abandonar la aproximacién semiclésica y llevar a cabo la cuantizacién a través de la variable
de Mukhanov-Sasaki. Sin embargo, aiin no ha habido deteccién observacional confirmada de
tales modos (BICEP2/Keck Collaboration et al., 2015; Planck Collaboration et al., 2017).

El calculo del espectro primordial de fluctuaciones en el contexto de la hipotesis del colapso
autoinducido utilizando la variable de Mukhanov-Sasaki ha sido realizado por Diez-Tejedor
et al. (2012) para los esquemas de colapso y por Bengochea & Leén (2017) para CSL.
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4. Modelos de colapso

4.3. Antecedentes

En un trabajo previo se consideraron modelos de colapso con una métrica de fondo de-
Sitter exacto (Landau et al., 2012). En este contexto el factor de Hubble es H es constante
y, como consecuencia, el espectro primordial se escribe

P(k) = C(k)A,, (4.2)

donde C(k) es una funcién que condensa la informacién del desarrollo teérico de los modelos
de colapso y su forma varia segin el esquema propuesto (de Unanue & Sudarsky, 2008). La
dependencia funcional en k para el modelo cosmoldgico estandar en el contexto de Sitter exac-
to implica un espectro primordial de potencias completamente invariante de escala (ns = 1)1,
lo cual esta descartado por las observaciones (ns = 0.9655 4 0.0062, Planck Collaboration et
al. (2016b)). Sin embargo, los modelos de colapso se sometieron exitosamente a una compa-
racion con los datos ya que las modificaciones introducidas por los esquemas fenomenoldgicos
de colapso derivan en un apartamiento respecto al modelo estdndar, a través de la funcién
C(k), que permite reproducir correctamente las observaciones.

En este caso no es posible separar la dependencia en k£ debido a la dinamica propia del
espacio-tiempo de fondo de aquella introducida estrictamente por la propuesta del colapso
autoinducido. La importancia de ampliar el desarrollo tedérico de los modelos de colapso a un
espacio-tiempo de fondo cuasi-de Sitter implica un avance en este sentido, ya que se podra
distinguir mas claramente el aporte particular de ambas contribuciones.

Las proximas secciones abordaran con detalle el desarrollo tedrico y el andlisis de factibi-
lidad de los modelos de colapso autoinducido para el caso de un factor de expansion cuasi-de
Sitter, que es justamente uno de los focos principales de esta tesis.

4.4. Modelos cuasi-de Sitter

En los modelos inflacionarios de slow roll considerando una expansion cuasi-de Sitter, el
factor conforme de Hubble H = H/a = a'(n)/a(n) estd caracterizado a primer orden en los
pardmetros de slow-roll por? X

HE = anr )
donde las derivadas del factor de escala se toman ahora respecto al tiempo conforme 7 definido
como dn = adt. De aqui en adelante, las derivadas indicadas con prima (') hardn referencia
a una diferenciacién respecto al tiempo conforme 7. El parametro de slow roll de Hubble
eg = 1 — H'/H? (definido en la seccién 3.7) es ey < 1 durante inflacién y permanece
aproximadamente constante. La ecuacién de movimiento para el campo de fondo, teniendo
en cuenta la aproximacién de slow-roll, puede escribirse 3H ¢}, = —a28¢V.

La normalizacién del factor de escala se tomara como a(tg) = ap = 1 al tiempo cosmoldgico
actual. Teniendo en cuenta una energia para la Teoria de Gran Unificacién (Grand Unified
Theory) Equr = 10'5GeV, el fin de la era inflacionaria tendra lugar cuando

n=ns ~ —10"*Mpc, (4.4)

'La forma funcional del espectro primordial para el modelo cosmoldgico estandar es de la forma P(k) =
Akt
2A diferencia del caso de Sitter exacto donde el factor conforme de Hubble es H = —1/1.
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4.4. Modelos cuasi-de Sitter

es decir que el tiempo conforme en el que tiene lugar inflacién se sittia en el intervalo —oo <
n <y (ver seccién 3.4).

Como se menciond en la secciéon 3.6, el procedimiento usual para desarrollar las pertur-
baciones es descomponer las fluctuaciones de la métrica en términos de sus componentes
escalares, vectoriales y tensoriales. Siendo que la amplitud de las perturbaciones vectoriales
decae con la expansion del Universo, y ademas la amplitud de los modos tensoriales en el caso
de los modelos semiclésicos se ve fuertemente suprimida (Ledn et al., 2015a), sélo resulta de
interés abordar la parte escalar. El elemento de linea se describe en el formalismo invariante
de gauge del siguiente modo:

ds* = a*(n){ — (1 — 2¢)dn* + 2(0; B)dx'dn + [(1 — 2¢)8;; + 20,0, E]dz"da’ } (4.5)

en un espacio de fondo caracterizado por la métrica de FRW, donde ¢, B, ¥ y E son las
perturbaciones escalares. En esta instancia puede optarse por la eleccién de un gauge que
simplifique la expresién de la métrica o bien trabajar con cantidades invariantes de gauge.
Ambos procedimientos arriban a los mismos resultados y son, por ende, equivalentes.

Elegir el gauge longitudinal o Newtoniano permite expresar la métrica del siguiente modo:

ds? = a*(n)[ — (1 — 2p)dn* + (1 — 2¢)d;; dx'dx?], (4.6)
o bien pueden definirse los potenciales de Bardeen que son cantidades invariantes de gauge:
1
(I)Ecp—ka[a(B—E’)]’, U=+ H(E — B), (4.7)
El desarrollo tedrico se abordara en esta oportunidad segiin esta dltima propuesta utilizando
los potenciales de Bardeen.

Las perturbaciones del campo inflatén pueden ser modeladas por fluctuaciones del campo
escalar invariante de gauge 0¢(CV (n, #) = d¢ + ¢f(B — E').

Las ecuaciones de Einstein a primer orden en las perturbaciones son dG) = 87GOTY),
6GY = 8nGST? y (5G§ = 87rG6Tf, que dan lugar a:

V20 — 3H(HD + V') = 4nG[—dpF® + ¢pd¢’ + 0V a*sd), (4.8)
O;(H® + V') = 4rG0;(¢00), (4.9)

[+ HQW + &) + (2H +H*)® + V(D — U)]6}
—30°0;(® — V) = 47G[6¢’ — ¢5 P — OV a*3¢)0". (4.10)

Las perturbaciones de la métrica ¥, ® son cantidades invariantes de gauge (potenciales de
Bardeen), mientras que d¢ y d¢’ son las perturbaciones invariantes de gauge asociadas al
campo inflatén. Imponer condiciones de contorno apropiadas sobre la tdltima ecuacién y
considerando i # j, deriva en la igualdad de los potenciales de Bardeen:

U =9. (4.11)

De las primeras dos ecuaciones en (4.10) y teniendo en cuenta (3.41), se obtiene la siguiente
expresion:

V23U + pu¥ = 47G(wdd + ¢hdd'), (4.12)

donde = H? —H'y w = 3Heo) + a23¢V. Si se contemplan aproximaciones de slow-roll para
la ecuacién de movimiento de ¢g se obtiene 3Ha; + a28¢V ~ 0, lo cual implica que w =~ 0.
Como consecuencia, la ecuacién (4.12) resulta:

VAU + u¥ = 4rGopdd’. (4.13)
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4. Modelos de colapso

En el espacio de Fourier la soluciéon de la ecuacion (4.13) se escribe en términos de los
pardmetros de slow-roll del siguiente modo:

_ jev  H (@)
- \/;Mp(kﬂ — ) ‘1561),;(77) ) (4.14)

siendo H el factor de Hubble y M3 = 1/87G la masa de Planck reducida si h = ¢ = 1.

De la definicién de p se puede inferir que p = ez H?. Durante la mayor parte del régimen
inflacionario se satisface la relacién k? > p (tanto para |kn| > 1 como |kn| < 1), lo cual
deja de cumplirse hacia el final de inflacién cuando ep se aproxima a la unidad. Sin embargo,
como los modos que tienen interés observacional son mas grandes que el radio de Hubble
comévil (|kn| < 1) durante la etapa inflacionaria, la aproximacién k? > u sigue siendo vélida
y la ecuacién (4.14) se puede aproximar por:

6H
Vel = \[ B s (n)© (115)
que puede ser generalizada a
) s @D
Veln) = |/ o) ). (116)

La ecuacién (4.16) ilustra el tratamiento cudntico en los campos de materia (dominados por
el inflatén durante inflacién), mientras que la perturbacién de la métrica permanece siempre
clésica.

4.4.1. Cuantizaciéon y caracterizacién del colapso

En el esquema semiclasico sélo los campos de materia son cuantizados y el colapso auto-
inducido es el responsable de generar las perturbaciones de la curvatura. La variable cuantica
principal serd la fluctuacién del campo inflatén d¢(Z, n), que serd cuantizada en un espacio-
tiempo cuasi-de Sitter.

En primera medida se reescalea el campo mediante el cambio de variables y = ad¢ y se
desarrolla la accién (3.36) a segundo orden en las perturbaciones:

a\? a’
553 = /d4 [ (Vy)? + <a> T 2( >yy —y a28q25¢V . (4.17)
El momento canénico conjugado de y es
=86L%) /oy = — (d'Ja)y = add’ (4.18)

Las variables de campo y su momento conjugado son promovidas a operadores, imponiendo
las relaciones de conmutaciéon usuales a tiempos iguales:

[9(Z, ), #(&,n)] = i6(F — &), (4.19)
[9(Z,n), 9(Z', n)] = [#(Z,n)#(&,n)] = 0. (4.20)

Desarrollando en modos de Fourier, la variables cudnticas campo se pueden expresar:
k&
mx Ld Z yk ’

w(n,7) = 73 Z i

Hl

(4.21)
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4.4. Modelos cuasi-de Sitter

La suma sobre los vectores k satisface k;L = 27mn; para ¢ = 1,2,3 con n; entero, dado que
la cuantizacidn se toma sobre una caja de longitud L. Al final de los célculos se tomara el
limite L — oo, k — continuo.

La expresion de la variable de campo y su momento conjugado en términos de los opera-
dores de creacién y aniquilacién resultan:

Y
gima' (4.22)

siendo gk () = i (n) — Hyk(n)-
La ecuaciéon de movimiento para yj(n) dada por la minimizacién de la accién (4.17) es

"

a
yn(n) + <k2 - aQa§¢V> yi(n) = 0. (4.23)

De (4.3) se desprende que a”/a ~ (2 + 3ey)/n?, que utilizado en conjunto con las ecuaciones
de Friedmann y la definicion de dy, se obtiene a28£¢V ~ 36y /n?; permitiendo reescribir
(4.23) del siguiente modo:

S LR (4.24)

2
i) + (12 -
siendo esta la ecuacién de movimiento que habra que resolver para calcular el espectro de
potencias P(k). Los términos con ey y dy surgen de considerar una expansién cuasi-de Sitter.

Las relaciones de conmutacién canénica entre § y 7 establecen que [&Ev dTE/] = L3(5]€ o 1o
cual implica que yg(n) debe satisfacer la relacion yig; —yjgr = i para todo k en algin tiempo
propio 7. La eleccién de yg(n) corresponde a determinar el estado de vacio del campo. En

este caso es el vacio de Bunch-Dayvies:

a2
wn) = (1) A HD (), (1.25)

donde v =3/24+€eg — 0y y Hﬁl)(—kn) es la funcién de Hankel de primera especie de orden v.
3 La solucién involucra también una fase ¢il"+1/2(7/2) que no serd tenida en cuenta ya que
carece de consecuencias observacionales.

Para proseguir el andlisis cudntico del problema y teniendo en vista que el resultado final
debe ser un observable, se separan tanto (1) como 73(n) en sus partes real e imaginaria:

iz (n), (4.26)

de modo que ahora @?’I(n) y (1) son operadores hermiticos. De este modo,

#1n) = V2Re[gr (n)as, (4.27)

3Las funciones de Hankel de primera especie estan definidas H." (z) = J,(z) + Y, (z), donde J, y Y, son
las funciones de Bessel de primera y segunda especie respectivamente. Las funciones de Hankel son también
conocidas como funciones de Bessel de tercera especie.

41



4. Modelos de colapso

donde d% = (ag + &7,;)/\/5, &}5 —i(ay — &,;;‘)/\/2

. Ly ARI . .
Las relaciones de conmutacion para Gz mo son las usuales, si no que quedan determinadas
por

E 7];;/)7 (428)

siendo el resto nulas.

R,

Antes de proseguir, no estd demas enfatizar que el estado de vacio definido por a;™|0) =
0 es traslacional y rotacionalmente invariante. La prueba formal puede encontrarse en los
apéndices de trabajo de Landau, Leén, & Sudarsky (2013).

En lo que sigue se busca formalizar la conexién entre las perturbaciones cudnticas del
inflatén con la perturbacién primordial de la curvatura. La ecuacién (4.16) en términos del
valor de expectacién del momento conjugado en el gauge longitudinal es

eg H

Wi(n) ~ 7@(@;(0)% (4.29)

En el estado de vacio (73(n7))o = 0, lo cual implica que W = 0: no hay perturbaciones en el

espacio-tiempo de fondo. Unicamente después de que el colapso haya tenido lugar es que
(Tz(n))e # 0y entonces ¥;: # 0. Las inhomogeneidades y anisotropias primordiales
surgen del colapso cuantico.

El proceso de colapso implica la transicion de un estado de vacio completamente isétropo y
homogéneo a un nuevo estado |©) # |0), donde todos los modos k del inflatén son afectados
por el colapso. De modo que el estado de vacio original |0) evoluciona en un estado post-
colapso:

©) =10 1,) ® [0 k,) ®|Oy) @ [Ok,) @ [Ok,) - (4.30)

Desde este nuevo estado posterior al colapso y teniendo en cuenta la ecuacién (4.29), puede
verse como el valor esperado de (7;:(1)) actiia como fuente para W para cada k. Estos modos
pueden dividirse en dos grandes grupos:

1. kK H(nl%): modos cuya longitud de onda comoévil asociada es mayor que el radio de
Hubble comévil al momento del colapso, caso al que se referird como fuera del horizonte,

2. k> 7—[(77]%): modos cuya longitud de onda comévil asociada es menor que el radio
de Hubble comévil al momento del colapso, situacién que serd denominada dentro del
horizonte.

El célculo prosigue considerando una analogia entre el colapso y una medicién imprecisa
de los operadores Q?’I(n) y ﬁg’l(n), donde no se pretende obtener un autoestado del observable
si no una funcién gaussiana centrada en el valor correspondiente al autoestado. Es decir que se

. . . o aR)I AR,I
necesita especificar la dindmica de los valores de expectacién (ylz )y <7rE (n)) evaluados en
el estado posterior al colapso. Para el caso de los esquemas de colapso, la expresién analitica
de estos estados va a depender también de los valores de expectacion evaluados al tiempo de
colapso 77195’

42



4.4. Modelos cuasi-de Sitter

4.4.2. Esquemas de colapso

Se proponen distintos esquemas donde el colapso de la funcién del onda del campo inflatén
se describe de manera fenomenoldgica, permitiendo asi caracterizar los valores de expectacién
del campo y su momento conjugado evaluados en un estado post-colapso (de Unédnue &
Sudarsky, 2008). Se asume que el efecto del colapso autoinducido es andlogo al producido por
una medicién, donde los valores de expectacién de los operadores de campo y momento en
cada modo seran relacionados con las incertezas del estado inicial. En el estado de vacio tanto
¥ como 7t se distribuyen conforme a una funcién gaussiana centrada en cero y con dispersion
(A97)8 v (Aftp)§ respectivamente (incerteza previa al colapso). Cada eleccién particular de
las variables de colapso y la expresion para el estado post-colapso se denomina esquema de
colapso.

Esquema Independiente

En este esquema, tanto los valores de expectaciéon de los modos del campo @?’I como de

. ~R,I . o
su momento conjugado 71"?’ se modifican luego del colapso de la siguiente manera;:

R, R, .R,I 2

(G 2) = 2/ (A5 09). (4.31)

AR,I ~R,I 2

(F ) = ) (A ) (4.32)
donde z!D y :v’(zRQI) son variables aleatorias seleccionadas de una distribucién gaussiana

E,1
centrada en cero y con dispersién unitaria. El valor de expectacién del estado post-colapso

es, a su vez, proporcional a la incerteza del estado antes del colapso. Las variables no se
encuentran correlacionadas, de ahi el nombre del esquema.

Tanto las expresiones para yi (1) (ecuacion (4.22)) como para gi(n) (definido como gx(n) =
yy.(n) — Hyk(n)) pueden descomponerse en su parte real e imaginaria:

ye(n) = Relyr(n)] + i Im[yx(n)],

a1(1) = Relgi )] + i Tmlgi (), (4.33)
resultando:
\1/2 =
Relye()] = () (), (1.34)
2
()] = () Y-k, (1.35)

Relg ()] = k*/2 (”)” (‘“jT+F Toa(—kn)). (4.36)

Im(g(n)] = &'/ (Z>1/2< a\Yﬁ kY (— ) (4.37)

El factor « es funcién del orden de las ecuaciones de Bessel y del parametro de slow-roll:
=1/2+v+1/(1—e€n). (4.38)
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De la ecuacién (4.27) se puede obtener la forma de las incertezas cuanticas:

R, )2 L’ c
(Ag'mp), = T lwmdP
LS
= D2l + v2040) (1.39)
2
RI, 2 L? ez Lk —ay(|21)
(ariop), = Tl = =g x [ (o7 * VIadha()

2
¥ (W+ Mmukr)) | (4.40)

donde zp = kn,‘-;», siendo n}% el tiempo propio de colapso para cada modo k.

Esquema Newtoniano

En el esquema de Newton, solo el valor de expectacion para el momento conjugado 7y se
modifica como consecuencia del colapso autoinducido. Por lo tanto:

~R,1

(@7 () = 0, (4.41)

LRI R,1I LRI 2

FEmE) = e/ (AFEmY). (4.42)
Al igual que en el esquema anterior, :E](;RQ’I) son variables aleatorias seleccionadas de una

K
distribucién gaussiana normalizada a 1 y centrada en cero.

2
La caracterizacién de la incerteza (Aﬁ?’l(ﬁé))o es la misma que para el esquema Inde-

pendiente, y viene dada por la ecuacién (4.40).

Esquema Wigner

En este esquema, al igual que en el esquema Independiente, tanto la variable del campo
como su momento conjugado se modifican con el colapso. A su vez y a diferencia del esquema
Independiente, los valores de expectacién del estado post-colapso estdn correlacionados por
la funcién de Wigner *:

<y

( ,1;’1(77,%» = ﬂfg’IAk(ng) cos O, (17), (4.43)
(i ) = KA ) sin ©4), (1.42)

donde xlg’l son variables aleatorias caracterizadas por una distribucion de probabilidad gaus-
siana centrada en cero y normalizada. El pardmetro Ay (n’%) representa el semieje mayor de
la elipse que caracteriza la gaussiana bidimensional de la funcién de Wigner. Esta elipse co-
rresponde al contorno de una regién en el espacio de fases donde la funciéon de Wigner tiene

una magnitud equivalente a la mitad de su valor maximo. Por otro lado, @k(nl%) es el angulo

entre ese eje y aquel que determinan 37’1;’1. Las férmulas explicitas en términos de z = k:n]%,

4La funcién de Wigner del estado de vacio es una funcién gaussiana bidimensional.
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siendo 77]% el tiempo conforme de colapso, son:

A= @0 T (20 + v2 0] [0

1IN 2 —1/2
520 - (T20) Gz + vagay] (1.85

72|23

tan 20 = — 75 [72(|24]) + Y2(|2])]

|z|

1
< [Stax) — T2 (2l) + Y2 )]

[=2v (T2(12) + V2 (128)) + |2
x (ullaw) s (al) + YolluD Yoo (2], (1.40

donde
2
S(la) = 1+ T { P2 + Y2 (uD)?

+4[J3<|zk\> F YD) = |l (2D o ()

2
Yollax) Yo (la))| (4.47)

4.4.3. Perturbaciones en la curvatura

En lo que sigue se describiran las perturbaciones de la curvatura en términos de los
pardmetros que caracterizan el colapso. La ecuacién (4.29) indica que la evolucién de los
valores esperados de las perturbaciones de la métrica dependera sélo del valor de expectacién
del momento conjugado (73(n)).

dRI

Se define la cantidad (© \AR 1), que determina el valor de expectacién de los ope-

radores del campo y momento conjugado del modo k en el estado post-colapso |©). Partiendo
de la ecuacion (4.27) se obtiene :

(# (n)e = V2 Relgr(n)de"]. (4.48)

A su vez es posible relacionar d! con el valor de expectacion de los operadores del campo
en el momento del colapso:

G 1E))e = V2 Relyx (nS)de"), (4.49)
F (9o = V2Relge (nE)dr]. (4.50)

Entonces, utilizando la definicién de d®! en términos de los valores de expectacion al tiempo
de colapso y reemplazando en la ecuacién (4.48), se obtiene la expresién para el valor de
expectacion del operador del momento del campo en términos del valor de expectacion al
momento del colapso:

(F2 (0)e = F(kn, 20 (n))e + Glkn, 2) (71 (%)),
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donde
kr —aY,(|z
Pl = S { (ST i)
EA
J k
( o ”7’ + Ikl o ( |k77|>
Z
”“' \zkuyﬂazkr))

|k77| o/ lknlYo i1 () ) } (4.51)
{ (o)

_aYI/ |k77|

X 7+\/\kn\Yy 1<|kn|>]
l VIEn] i

-Y

—ad,([knl)
A | 25D i )] } (4.52)
Recordando que la cantidad zj se define como z, = k:n]%, siendo 77’% es el tiempo conforme en
el cual se produce el colapso del modo k.

Sustituyendo la ecuacién (4.51) en la ecuacién (4.29) se obtiene una expresién para la
perturbacién de la curvatura en el gauge longitudinal:

Vi) =T * [P (@R 606 + itk
+ Gk, 2) (R )0 + (L) | (453)

Se puede ver como la curvatura depende de los distintos esquemas de colapso a través de
@112(77]%»@ y <7Ar]%(77]%)>@, por lo que se obtienen tres expresiones distintas para W;(n) en funcién
de cada uno de los esquemas propuestos.

Definiendo X = a: + mu la perturbacién en la curvatura en el gauge longitudinal para
cada uno de los esquemas de colapso toma la siguiente formas:

Esquema Independiente
vV L?”/TévH
25/2Mpk2

X {F(kn, 21) Xz

+ G(k)n, Zk)XEQ\/%
2
. [(“”("“') n \zkuyﬂozkr))

ind _
‘I’,; (n) =

L2y + v2000)

EA
—« z 21172
+<§'|’Z%’“')+MYVH<%DH b (4.54)

46



4.4. Modelos cuasi-de Sitter

Esquema Newtoniano

VD3mey H

newt
v (W)ZWG(/‘?%%)XE,Q\/%
2
—ady(|z
>< [(“’“‘H rzeru+1<|zk\>>
|z
2.1/2
—aY,(|z
¥ (“’“'H \zwy“(mn) | (455)
EA
Esquema de Wigner
; H
Ve = SV AR
Zo(m) > M2 k[F'(kn, 21,) cos O,
+ kG(kjn, Zk) sin @k]XE (4.56)

Por otro lado, es importante escribir la expresién para el campo R(Z,n) (invariante de
gauge) que representa la perturbacién de la curvatura en el gauge comévil. Su transformada
de Fourier R;;‘(W) es constante para los modos fuera del horizonte, es decir aquellos donde
k < H = aH. Durante inflacién el valor de R en el limite & < H permanece constante
para todo tiempo hasta que el k ~ H (lo que comtinmente se denomina entrar nuevamente
al horizonte).

La perturbacién de la curvatura ¥ en el gauge longitudinal también es constante para
todos los modos fuera del horizonte a lo largo de cualquier era cosmoldgica, pero no durante las
transiciones, lo que lo diferencia de R (que permanece constante siempre). Las perturbaciones
en la curvatura del gauge comévil R y las correspondientes en el gauge longitudinal ¥ se
relacionan del siguiente modo:

R=T+(2/3)(H 1V +0)/(1 +w), (4.57)

donde w = p/p. Para los modos que cumplen la condicién k& < H (fuera del horizonte)
durante la era inflacionaria, se puede aproximar w + 1 ~ 2¢y/ /3, obteniendo

(4.58)

lim R>» ~ lim
k<H k<H ey

Con la expresién (4.58), se puede desarrollar W;: a orden |kn| y encontrar la expresion de
R para cada uno de los esquemas de colapso. Se define

— ..R o |

y la amplitud

Ry = \/L3w /ey H2V Y20 (v — 1)/ Mpk®/?, (4.60)
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4. Modelos de colapso

donde T'(v — 1) es la funcién gamma usual definida como I'(z) = [z 'e’dz. De esta
manera, se obtiene para el esquema Independiente:

R Ry | M(|a4]) X, + N (1)) X | o2, (4.61)

donde

M) = =T [ B )|

x [T2(12k]) + Y2 (|2 ))]
2
N(ja]) = Ia$hﬂ%bx[<_%%Qjﬁ—+¢EHL4NVMO
—aY,(|z 29172
+(ﬁ?ﬂf”-%¢ﬁumﬁava0 } . (4.63)

Mientras que para el esquema de Newton la expresion resulta:

vz (4.62)

REW ~ RkN(yzky)X,;zyknP/?—V, (4.64)

donde N(|zx|) corresponde a la expresion (4.63).

Finalmente, para el esquema de Wigner se encuentra la siguiente expresion:
REE o~ R W (|2 ]) X k277, (4.65)
donde

211/ [_ (—aJV(\zk\)

W(|z]) = T12L32

el ]zk|J,,+1(|zk\)>Akcos®k
k

/12l T (12 Ag sim @k]. (4.66)

Estas expresiones permiten vincular la perturbacion inicial de la curvatura, asociada a las
anisotropias en temperatura del FCR, con los parametros que caracterizan cada esquema de
colapso, el tiempo de colapso y las variables aleatorias. Estas ultimas son fijadas para cada
esquema una vez que tiene lugar el colapso, es decir que si se conociera de algiin modo su
valor podria determinarse Rj. Como las variable aleatorias son desconocidas, serd necesario
utilizar propiedades estadisticas para estimar observables.

4.4.4. Calculo del espectro primordial de fluctuaciones

En el marco del modelo cosmolégico estandar, el espectro primordial de potencias para
las perturbaciones escalares tiene la forma P(k) = Ask™ !, siendo Ay la amplitud y ng el
indice espectral de las perturbaciones escalares. También puede encontrarse en la literatura
una definicién adimensional del espectro de potencias P(k), donde P(k) = (k3/27%)P(k)
es la relacién entre ambas. El formalismo del colapso permitird desarrollar una expresién
similar en la que puedan identificarse cada uno de estos términos para poder llevar adelante
una comparacion entre ambos modelos. Se busca encontrar una relacién entre las cantidades
observacionales y los pardmetros que caracterizan el colapso.
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4.4. Modelos cuasi-de Sitter

Dada la naturaleza esférica de las anisotropias en la temperatura del FCR, se descomponen
para su andlisis en armonicos esféricos:

5T Z i Yim (0, 0) = O(R), (4.67)

donde los coeficientes del desarrollo pueden escribirse:

. / O(R)Y:, (0, ¢)dS, (4.68)

siendo 7 = (sin @ sin , sin 6 cos @, cos §) una direccién en la esfera celeste tal que 6, ¢ son sus
coordenadas angulares.

La relacion entre las perturbaciones primordiales y las anisotropias en temperatura del
FCR, asumiendo que la recombinacién de produce de manera instantdnea, es

1 10
O(7) = ¥+ 3)0mp) +7 - (n0) +2 | " W' (4.69)

donde 7p es el tiempo propio del desacople, 4, y ¥y son las perturbaciones en la densidad y
radiacion, respectivamente, del fluido que conforma el Universo primitivo.

También es usual trabajar con su descomposicién en modos de Fourier:

om) =" Gj,ff)eiﬁ'RDﬁ, (4.70)

E
siendo Rp el radio de la superficie de dltimo scattering.

Utilizando la relacién e*Ep? = 4r >im iljl(kRD)Hm(G,go)Yl;l(l%), los coeficientes del
desarrollo en arménicos esféricos pueden escribirse:

4m A -
Alm = Z]l kRD lem(k)@(k)’ (471)

donde j;(kRp) son las funciones esféricas de Bessel de orden I.
Las anisotropias en la temperatura @(E) estan relacionadas con las perturbaciones en la

curvatura durante inflacién R;: mediante funciones de transferencia T'(k):

O(k) = T(k)R;. (4.72)

Estas funciones de transferencia describen la fisica del Universo entre el final de la etapa
inflacionaria hasta la actualidad. Se pueden calcular mediante la integracion numérica de las
ecuaciones que describen la dindmica de cada una de las particulas presentes en el Universo
junto con la ecuacién de la métrica.

De este modo, los coeficientes a;,, en términos de los modos R estdn dados por
4m N
Al = Z Ji(kRp)Yph, ()T (k)R (4.73)

con R correspondiendo al periodo de inflacién y teniendo en cuenta el limite k < H (o su
equivalente |kn| < 1).
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4. Modelos de colapso

De las expresiones de R para cada esquema de colapso, puede verse que hay una relacion
directa entre los coeficientes aj,, y las variables aleatorias X, resultando una sumatoria
sobre k de las mismas. Siendo que X son numeros complejos y los ajy, son el resultado
de una sumatoria sobre E, se obtiene finalmente lo que en estadistica se caracteriza como
una caminata aleatoria de dos variables en el plano complejo. Si bien no se puede dar una
estimacién de la direccion final del desplazamiento, se puede estimar la intensidad del mismo,
lo cual se asocia con la magnitud |az,,|?. De este modo puede estimarse su valor mas probable
|aim |37, € interpretar esta cantidad como la prediccién teérica de las cantidades observables.
Ademés, como el colapso estd descripto por un proceso estocastico, puede considerarse un
conjunto de posibles realizaciones del mismo. Si las variables aleatorias son gaussianas, puede
identificarse el valor més probable con el valor medio de todas las realizaciones posibles:

|aim 311, = laim]?. (4.74)

Los valores de |ag,, | se pueden calcular para cada esquema de colapso. En el caso del esquema
Independiente se obtiene:

1(kRp)ji(K'Rp) . (
L3/2)/3/2 X ¥im

in C <« Jl
|alm|2 d = 167 2 Z

X(M(’ZH)MHZ}CIDX X* +N(‘Zk‘) (|Zk/|)Xk2X]:/ )(l{;k/)3/21/7 (4‘75)

donde C se define como:

7T v—11/27(,, _ 3/2-1\?
C en (2 (v = 1)Hn[*?7)". (4.76)

En el esquema de Newton la expresion esta dado por:

new C Ji(kRp)ji(K'Rp) s »
| |31 = 167° Z 1321732 X Y, (k)Y (KT (k)T (K" )N (|2 )N (|2z])

x X, X7 (kk’)3/2—”. (4.77)

Finalmente, para el esquema de Wigner se encuentra que:

C (kR (K'Rp)
2 wig 2 ]l D ]l D
|aim [y, © = 167 Z k3/2k/3/2

X Yy, (k) Yin ()T (k)T (K')

x W (|ze )W (IZk'I)X,;X,ﬁ,(kk’)?’”_”- (4.78)

. . e , . R,I [ .
Para proseguir, se necesita hacer una suposicién mas: las variables T3 no estan correlacio-
nadas. Entonces satisfacen:

R —§ s . Lol —s s
TrsTk s O jor + 0F T TR = Opjr — O _jir» (4.79)
donde s estd indicando un esquema particular asociado a esa variable aleatoria.

Para poder vincular la teoria con las observaciones, se busca estimar a través de los
desarrollos tedricos las cantidades observables de temperatura y polarizacién descriptas en la
seccién 1.7.

La relacién con los ay;, en términos la ecuacién (4.74) se puede expresar:
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4.4. Modelos cuasi-de Sitter

Esto permite dar una prediccién de los C; para cada esquema de colapso, que se puede
condensar en

© gk c L
C :47T/0 R URD)T ()5 QL 2. (4.81)

Estas expresiones ya reflejan el limite al L — oo y k — continuo, transformando las sumas
discretas sobre k en integrales. La funcion Q(|zx|) es diferente para cada esquema de colapso.
Para el esquema Independiente se obtiene:

QUlar)™ = M?(|zx]) + N(| ), (4.82)
mientras que para el esquema de Newton:

Qlzxl)™ ™ = N?(lx]), (4.83)

y para el de Wigner: _
Q(l2xl)™® = W2(|zl). (4.84)

En cada caso, las definiciones de M, N y W corresponden a las ecuaciones (4.62), (4.63) y
(4.66) respectivamente.

En el modelo cosmoldgico estandar, el espectro de potencias P(k) para las perturbaciones
Ry v los coeficientes Cj estan relacionados del siguiente modo:

Cy = 4r /0 - % J2(kRp)T (k)*P(k). (4.85)

Al comparar las ecuaciones (4.81) y (4.85) puede identificarse un espectro de potencias
equivalente para cada esquema de colapso, que puede escribirse genéricamente:

P(E) = SQU)E . (4.36)

donde Q(|zx|) debe reemplazarse por el correspondiente para cada esquema. Estos resultados
permiten finalmente obtener una prediccién tedrica de los observables susceptible de compa-
rarse con los datos.

En esta instancia, vale la pena detenerse a aclarar algunos detalles comparando el pro-
cedimiento realizado en el marco del colapso respecto al modelo cosmolégico estandar. Para
obtener el espectro primordial de potencias en el modelo de inflacion estandar se calcula la
funcién de correlacién cuantica de dos puntos. Siendo ¥ un operador cuantico asociado a las
perturbaciones de la métrica, el espectro de perturbaciones escalares se obtiene del siguiente

modo:
272

(019 05,[0) = —

P(k)é(k — k). (4.87)

Sin embargo, no hay que perder de vista que la definicion del espectro de potencias esta dada
en términos de ¥ un campo cldsico estocéstico, no un operador cudntico. Esto implica que
el enfoque estandar requiere hacer la identificacién

(O Wp g, [0) = Wy, (4.88)
donde V-V, es un promedio sobre un ensamble de campos clédsicos estocdsticos. La justi-
ficaciéon para tal procedimiento suele basarse en argumentos derivados de la decoherencia
o que los estados cuanticos de vacio de inflaciéon evolucionan naturalmente hacia un esta-
do comprimido (squeezed states) (Grishchuk & Sidorov, 1990; Kiefer & Polarski, 2009). Una
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4. Modelos de colapso

amplia discusion acerca de su validez en el contexto cosmoldgico y la aplicacién al periodo
inflacionario estd descripta en los trabajos de Landau et al. (2013) y Sudarsky (2011). De
todos modos, ningin mecanismo de los antes mencionados puede explicar la ruptura de las
simetrias del estado de vacio inicial y, por ende, el surgimiento de las perturbaciones en la
curvatura Wz

Es importante destacar que el espectro de potencias obtenido para los modelos de colapso
se calcula en base a

(Olmz10)(Ol710)", (4.89)

sin hacer una identificacién de los operadores cuanticos con funciones clasicas. Para construir
el espectro de potencias no se recurrié a la funcién de correlacién de dos puntos si no a
un producto de correlaciones de un solo punto, identificando luego el espectro de potencias
equivalente mediante la comparacion directa de ambas expresiones.

4.4.5. Comparacion entre los espectros de potencias

Las cantidades observables del FCR son los coeficientes de las anisotropias, que depen-
den tanto del espectro de potencias P(k) determinado por inflaciéon como de la funcién de
transferencia 7 que da cuenta de la evolucion desde el final de inflacién hasta nuestros dias:
dk

3 (4.90)

= % / PURT (k)

La expresién fenomenolégica més general que se suele considerar para P(k) estd dada por
un desarrollo en potencias de k:

P(k) — AS(E)ns—l-ﬁ-%?’Lrun ln(ﬁ)’ (491)
K
donde k, es una escala de referencia (usualmente k, = 0.05Mpc™!); y siendo
ne 1 — dln(P(k:))v
dIn(k)

dng d?In(P(k))
= = 4.92
Hrun din(k) ~ d(n(k))? (4.92)
siendo ny., parte de la ampliaciéon de un desarrollo a segundo orden en los parametros de
slow-roll. En esta tesis se considera el caso n,,, = 0, debido a que las dependencias de k que
no sean de la forma de potencias estaran dadas por la fisica del colapso y se incluirdn en una
funcién adicional. Los pardmetros A; y ns se definen del siguiente modo:
920—41 ()2 H2|n|3—27
m Mpen
ns—1 = —6eg + 2dy. (4.94)

Por otro lado, la ecuacién (4.25) indica que para los modelos de colapso abordados en esta
seccion v = 3/2+ep—dy. Se puede mostrar que Ay es una funciéon aproximadamente constante
(Kinney (2005)). Es usual expresar P(k) en términos de cantidades evaluadas al momento en
que el modo cruza el horizonte k = aH. Asi el espectro de potencias, a primer orden en los
parametros de slow-roll, se escribe en términos del nimero de onda k y es independiente del
tiempo:

_ () H2(R)

Pk
W= G

(4.95)
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donde

H2(k) _ <H2|77I3‘2”> (4.96)

en(k) "

El indice espectral se calcula como ns — 1 = dln P(k)/dInk con las ecuaciones anteriores.

k=aH

Por otro lado el espectro de potencias equivalente para los esquemas de colapso es P(k) =
C/m%Q(|z1])k3~? (ecuacién (4.86)), donde C (ecuacién (4.76)) tiene la misma estructura
que Ay (ecuaciéon (4.93)). Esto quiere decir que también es aproximadamente independiente
del tiempo o, dicho de otro modo, su derivada respecto al tiempo conforme es una funcién
de segundo orden en los parametros de slow-roll. Continuar con el procedimiento estandar
implicaria evaluar C al momento en que los modos cruzan el horizonte, sin embargo el enfoque
del colapso indica que las perturbaciones en la curvatura, y por ende el espectro de potencias,
surgen al momento del colapso, siendo nulas previamente.

Una vez que el mecanismo de colapso ha llegado a su fin y se recupera la validez de la
aproximacion semiclasica para algin tiempo 77]% durante inflacién, ;- # O,VE generando las
primeras perturbaciones en la curvatura. De este modo, puede tomarse un modo de Fourier
en particular y analizar si su longitud de onda propia asociada A\p = a/k (donde k es el
nimero de onda comévil) al momento de colapso es mayor o menor que el radio de Hubble
(recordar la definicién de la pégina 42).

Analizar las dependencias en Q(|z;|) dardan algunas pautas mas para caracterizar al me-
canismo de colapso. Este depende de la variable z; que es funcién de k (z = k:n]%) Si el
tiempo de colapso es de la forma 7¢ oc 1/k entonces z; no depende de k' y Q(|z|) serd una
constante, por lo que el espectro primordial de potencias serd de la forma P(k) oc k32", Las
predicciones observacionales derivadas de tal espectro son indistinguibles de las del modelo
cosmolégico estandar.

Si el espectro de potencias se expresa de la forma P(k) = Ak™ ! pueden compararse

ambos modelos resultando la siguiente identificacién®:

22”_11|F(1/ _ 1)|2H2‘7]|3_2V
AP Q=) (4.97)
P

ng—1 = —2eg + 20y. (4.98)

A:

Una propuesta posible para la parametrizaciéon del tiempo de colapso es permitir una
pequena dependencia en k a través de un pequeno apartamiento:

A
Existen otras propuestas donde, por ejemplo, 77]% = % + k%. La diferencia entre estos dos tipos
de parametrizaciones es que en la primera los distintos valores de B producen apartamientos
en los multipolos méas grandes, mientras que la segunda propuesta modifica las predicciones
para los multipolos méas pequenos.

4.4.6. Esquemas dentro y fuera del radio de Hubble

A continuacion se calculan las expresiones del espectro primordial de potencias en el caso
para el cual el colapso tiene lugar cuando la longitud de onda propia comévil asociada al modo
es mayor o menor al radio de Hubble comévil (fuera/dentro del “horizonte” respectivamente).

5Recordar que en el marco del modelo cosmolégico estdndar ns — 1 = —6ep + 20y
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Si la longitud de onda propia del modo al momento del colapso es més grande que el radio
de Hubble, entonces:

k<a(np)H =H(ng) ~—1/n;, (4.100)

o equivalentemente —knl% < 1, y el espectro de potencias puede aproximarse por

c = —2v
P(k) ~ p:(\zk\)k?’ w, (4.101)

donde Z(|zx|) es el resultado de expandir la funcién Q(|zx|) al orden més bajo en |zx| (en este
caso |zx| — 0). Para cada uno de los distintos esquemas se obtiene:

. 4 22 (1 1
2(|z)) 4 = 3 [1 + |2k | <V — - V)} 7 (4.102a)
- w |2
=(|2g] )V 16 {5 41 (1 V/1+10[2[2 +9) 4)]_2
=(]z = —X|-+—=(1- z z
F s 4 4z? F b
2
‘Zk‘l/_l/z ’Zk’y+1/2 )
— _— 4.102
[F(V)QV_I cos Oy + T —1)2 sin©y| , (4.102¢)

donde tan 20y ~ 4|z|/(1 — 3|z |?).

Si en cambio, la longitud de onda propia asociada al modo es menor que el radio de
Hubble al momento del colapso, entonces

k> a(nf)H, (4.103)

lo que equivale a —kn]% > 1. Esto implica poder aproximar el espectro de potencias de los
modelos de colapso cuando —kn]% = |zi| — o0, resultando:

C

P(k) ~ pr(yzky)k@—?”, (4.104)

donde Y (|zx]|) es el resultado de considerar el comportamiento asintético de la funcién Q(|zx]),
y para cada esquema toma la forma:

e = e ()]

X [ (, |21]) + Cosﬁik’m\)

< (o 2ryvi51//22)))] +

8 ( v+ 2ryui51//22))) }

X [cosﬁ | 2k]) — sin 52(’2;;%’) ggz i_ ?Z;r }, (4.105a)
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Tlah™ = 5
o ey (cove Hera
X :COSB(V, 2]) — Siniﬁ:ﬁ:zk') ?EZ - i’fgr (4.105b)
(= 3
e
o I
n [cosﬁ Singi;’g“z’c)£§Zfi’g;]sinek}2, (4.105¢)

donde S(v, |zx]) = |2k — (7/2)(v +1/2) y tan 20y ~ —4/3|z|.

Las expresiones (4.101) y (4.104) son las que se incorporaran a los cédigos numeéricos
para obtener las predicciones tedricas de las funciones de correlacién de la temperatura y
polarizacién.

4.4.7. Comparacién del espectro primordial de los modelos de colapso con
el del modelo cosmolégico estandar

Una vez descriptos los modelos de colapso en la aproximacion semiclasica, el primer paso
a seguir para estudiarlos es analizar el espectro primordial de potencias en cada caso.

Las figuras 4.1, 4.2 y 4.3 muestran los resultados para los tres esquemas propuestos para
el caso en que el colapso se produce cuando el modo esta fuera del horizonte. En cada una se
muestran, a modo de referencia y comparacién, los resultados de un modelo con espectro de
potencias correspondiente al modelo cosmolégico estandar P(k) = A k™~ donde ng = 0.96,
que es el valor medio obtenido por la colaboracién Planck Collaboration et al. (2016b) y al
que se hara referencia como modelo fiducial.

Las lineas que representan el modelo estandar y los modelos de colapso han sido deli-
beradamente separadas para visualizar mejor la referencia. Su alejamiento o acercamiento
depende simplemente de la normalizacién. El espectro primordial de potencias indica una re-
lacién de las perturbaciones segiin la escala, por lo que el resultado importante a obtener de
aqui es su dependencia funcional, en este caso, la pendiente. El tiempo conforme de colapso
se parametriza como 17]% = A/k + B, y asignar B = 0 recupera la forma funcional del modelo
cosmolégico estandar. Esto hace que la normalizacién global esté dada por una combinacién
de Ay Ag, lo que arroja dos conclusiones importantes: ambos pardmetros estan fuertemente
correlacionados, y A funciona como una normalizacién. La consecuencia mas importante es
que el andlisis de viabilidad de los modelos de colapso no dependerd de A ya que este valor
serd absorbido por Ag, cuya estimacion se dard a través del andlisis estadistico con datos ob-
servacionales. Asi, se podria elegir un valor representativo para A (por ejemplo aquel a partir
del cual resulte una normalizacion global lo mas similar posible al valor de A correspondiente
al modelo estandar) y someter inicamente a B al anélisis correspondiente.
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Los valores relevantes de k que afectan a las predicciones de anisotropias en temperatura
y polarizacién del FCR se encuentran en el intervalo 1075 Mpc™' < k < 10~! Mpc™!, por
lo que cada figura cuenta con una linea indicando este limite. Hacia valores més grandes que
10~ 'Mpc los apartamientos respecto al espectro primordial de potencias que marca el modelo
estandar no son de interés observacional.

Para el caso del esquema Independiente, la figura 4.1 para B = —0.1 Mpc el espectro de
potencias puede solaparse perfectamente con el del modelo fiducial con una normalizacién
adecuada. Los valores B = —0.5 Mpc y B = —1 Mpc se apartan de la pendiente que marca
el modelo fiducial para k > 10~' Mpc™! independientemente del valor de A, elegido. Sin
embargo, como se destac) anteriormente, el apartamiento sucede en una escala que no es re-
levante para las observaciones, por lo que no se espera encontrar apartamientos en el espectro
angular de anisotropias.

—— fiducial —— fiducial

Pprim(k)
Pprim(k)

107! 10 107!

Figura 4.1. Espectro primordial de potencias para el esquema de Independiente en el caso
que k < 7—[(77]%) Recordando que el tiempo de colapso se parametriza 77}% = A/k + B, el

grafico de la izquierda muestra el comportamiento para A = —10~! y a la derecha para
A = —1072, en ambos casos la normalizacién se fija en A, = 0.39. El valor para B se indica
en la leyenda. Ledn et al. (2015D).

Para el caso del esquema de Newton (figura 4.2), si bien las pendientes coinciden para
valores pequenos de k, comienzan a presentarse desviaciones més pronunciadas y, conforme se
incrementa el valor de B, el desvio ocurre a escalas que ciertamente afectaran las predicciones
de los espectros de anisotropias. Los valores de Ag necesarios para lograr solapamiento entre
los modelos de colapso y el modelo fiducial figuran en los epigrafes.

Para el esquema de Wigner (figura 4.3), el andlisis es similar al del esquema anterior,
aunque es interesante notar que la desviacion se da en este caso para el lado opuesto.

En resumen, para el caso en que k < H(n]%) este andlisis preliminar muestra que existen
tanto valores de A como B capaces de producir un espectro primordial de potencias casi
idéntico a del modelo fiducial.

Las figuras 4.4, 4.5 y 4.6 (Leén et al., 2015b) muestran el caso de los tres esquemas
propuestos en el caso en que el colapso se produce cuando el modo estd dentro del horizonte
(k> ’H(n]%)) para distintos valores de los parametros A y B. Al igual que los casos anteriores,
los valores de A y As se detallan en el correspondiente epigrafe. El espectro de potencias
del esquema Independiente (figura 4.4) denota para el caso A = —10% un apartamiento del
modelo fiducial para valores crecientes de B, aunque son mucho més pequenos que para otros
esquemas. Para A = —10% no se observan apartamientos para los valores de B considerados.
Esto ocurre debido a que para grandes valores de A, el valor de z; también se torna grande
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4.4. Modelos cuasi-de Sitter
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Figura 4.2. Espectro primordial de potencias para el esquema de Newton en el caso que
k< 7—[(17]%) Recordando que el tiempo de colapso se parametriza ne = A/k+ B, el grafico de
la izquierda muestra el comportamiento para A = —107! y a la derecha para A = —1073,
con una normalizacién de A, = 2.8 x 10° y A, = 3 x 103 respectivamente. El valor para B
se indica en la leyenda. Ledn et al. (2015Db).
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Figura 4.3. Espectro primordial de potencias para el esquema de Wigner en el caso que
k< ’H(n%). Recordando que el tiempo de colapso se parametriza 1]]% = A/k+ B, el grifico de

la izquierda muestra el comportamiento para A = —107! y a la derecha para A = —1072,
con una normalizaciéon de A, = 70 y A, = 7000 respectivamente. El valor para B se indica
en la leyenda. Ledén et al. (2015b)

y por lo tanto sumar el valor de un pequeno apartamiento B no introduce modificaciones
que afecten a la forma final del espectro de potencias (ecuacién (4.105a)). Para el caso del
esquema de Newton (figura 4.5) ambos valores A = —10? y A = —10° muestran desviaciones
para valores crecientes de B a partir de k > 0.01 Mpc~!. El esquema de Wigner (figura 4.6)
también muestra cada vez mayor desviacién del modelo fiducial para valores increyentes de
B en ambos casos (A = —10%> y A = —10%) para valores k& > 0.005 Mpc~!. En conclusién,
valores més grandes de B determinan mayores apartamientos en el espectro primordial de
potencias respecto del modelo fiducial. Para los casos de Newton y Wigner es mucho mayor
que para el esquema Independiente.

4.4.8. Espectro angular de anisotropias del Fondo Césmico de Radiacion

En esta seccién se muestra el efecto de introducir el colapso de la funcién de onda del
campo inflatén durante el periodo de inflacién en las cantidades observables del FCR, como
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Figura 4.4. Espectro primordial de potencias para el esquema Independiente en el caso que
k> 7—[(77]%). Recordando que el tiempo de colapso se parametriza ne = A/k + B, el gréfico
de la izquierda muestra el comportamiento para A = —102? y a la derecha para A = —105,

con una normalizacién de A; = 0.43 en ambos casos. El valor asignado a B se indica en la
leyenda. Leén et al. (2015b).
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Figura 4.5. Espectro primordial de potencias para el esquema de Newton en el caso que
k> H(U%)' Recordando que el tiempo de colapso se parametriza n% = A/k + B, el gréfico
de la izquierda muestra el comportamiento para A = —102 y a la derecha para A = —10°,
con una normalizacién de Ay = 0.3 y Ay = 0.42 respectivamente. El valor asignado a B se
indica en la leyenda. Leén et al. (2015b)

lo son los espectros de anisotropias. Las figuras 4.7, 4.8, 4.9, 4.10, 4.11 y 4.12 muestran
la autocorrelacion de las anisotropias en temperatura para los mismos valores de A y B
analizados para el espectro primordial de potencias en la seccion 4.4.7. El efecto es distinto
para cada uno de los esquemas propuestos y depende también del valor del tiempo de colapso.
La separacion que marca la linea punteada vertical no representa una ventana observacional
como en los casos anteriores, si no que simplemente denota un cambio en la escala del eje de
las absisas: escala logaritmica para 2 < [ < 29 y lineal para [ > 30.

Para obtener las predicciones tedricas de los espectros de anisotropias del FCR en el
caso de los distintos esquemas de colapso, es necesario modificar en el cédigo abierto camb
las expresiones de los espectros primordiales de potencias segiin cada esquema e incluir los
parametros libres de colapso como nuevas variables del programa.

De modo anélogo a la seccién anterior, se establece un modelo fiducial de referencia para
realizar la comparacion, definido en funcién del mejor ajuste de los parametros cosmolédgicos
obtenido por la colaboracién Planck (Planck Collaboration et al., 2014b) para los datos
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Figura 4.6. Espectro primordial de potencias para el esquema de Wigner en el caso que
k> 7—[(17]%) El grafico de la izquierda muestra el comportamiento para A = —102 y el de la
derecha para A = —10°%, con una normalizacién de A, = 0.39 y A, = 0.21 respectivamente.
El valor asignado a B se indica en la leyenda. Ledn et al. (2015b).

PlanckTT+lowP:
Qph? = 0.02212 densidad de materia bariénica en términos de la densidad critica
Qcpmh? = 0.1187 densidad de materia oscura en términos de la densidad critica
H, = 67.75 constante de Hubble en unidades de Mpc™'km/s
7 = 0.092 profundidad éptica de reionizacién
ns = 0.96 indice espectral de las perturbaciones escalares. (4.106)

Cada epigrafe indica los valores de A adoptados. El valor de Ay es tal que el maximo del
primer pico de las anisotropias coincida con el del modelo fiducial.

FEn las figuras 4.7, 4.8 y 4.9 se muestran gréaficos para los esquemas Independiente, Newton
y Wigner en el caso que la longitud de onda propia del modo es mayor al radio de Hubble
al momento del colapso. En el caso del esquema Independiente existe muy poca desviacién
respecto al modelo fiducial, de hecho se espera que préacticamente cualquier valor de B que
cumpla con las restricciones correspondientes pueda explicar los datos observacionales.

Sin embargo para los casos de Newton y Wigner (figuras 4.8 y 4.9 respectivamente), se
distinguen apartamientos notorios respecto al modelo fiducial conforme aumenta el valor de
B. Es importante destacar que ambos esquemas necesitan valores muy altos de A; para lograr
coincidencia en el primer pico del espectro de anisotropias. De hecho la diferencia se da hasta
en varios 6rdenes de magnitud, por lo cual es necesario hacer un estudio previo y conocer
con antelacion el valor de la normalizacion para corregir el espectro primordial por un factor
particular para cada caso de modo de salvaguardar errores numéricos en la programacién.

Las figuras 4.10, 4.11 y 4.12 muestran las predicciones para el espectro de anisotropias
de la temperatura en el caso de que la longitud de onda propia del modo al momento del
colapso sea menor que el radio de Hubble (k > H(n’%)) De acuerdo con la figura 4.10, el
esquema Independiente no muestra cambios para los distintos valores de B y los apartamientos
respecto al modelo fiducial son minimos. Se espera que cualquier valor de B represente bien
las observaciones actuales para los valores de A analizados, razén por la cual no se incluye
este esquema en los analisis estadisticos.

En el caso de Newtony Wigner (figuras 4.11 y 4.12 respectivamente) se ve cémo el valor
de B afecta a las predicciones de las anisotropias, los picos secundarios se separan de la linea
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Figura 4.7. Espectro de anisotropias de la temperatura del FCR en el caso donde k <
7—[(77]%) para el esquema Independiente. El modelo fiducial se muestra junto con distintas
predicciones para este esquema de colapso segin diferentes valores para 77]% = A/k+ B. El
indice espectral escalar se fijé en n, = 0.96 mientras que A toma valores tal que el maximo
del primer pico coincida con el del modelo fiducial. Se muestra a la izquierda los resultados
para A = —107! y a la derecha para A = —1072. Ledn et al. (2015b).
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Figura 4.8. Espectro de anisotropias de la temperatura del FCR en el caso donde
k< 7-[(77]%) para el esquema de Newton. El modelo fiducial se muestra junto con distin-
tas predicciones para este esquema de colapso segtin diferentes valores para 77]% =A/k+ B.
El indice espectral escalar se fijé6 en ns = 0.96 mientras que Ag toma valores tal que el
maximo del primer pico coincida con el del modelo fiducial. Se muestra a la izquierda los
resultados para A = —107! y a la derecha A = —1073. Leén et al. (2015b).

que marca el modelo fiducial tanto para arriba como para abajo segtn los valores adoptados
para el tiempo de colapso, lo mismo ocurre con los valles. Por eso estos esquemas resultan
buenos candidatos para someter a analisis estadistico y restringir el valor de los parametros
libres con los datos observacionales. Del andlisis de los graficos, se espera que los valores de

B sean pequenos.

En resumen, el analisis precedente de las predicciones tedricas para las anisotropias del
FCR indica que tanto para los esquemas de Newton como el de Wigner la comparaciéon con
los datos actuales pueda restringir el valor para B. Para el esquema Independiente, en cambio,
cualquier valor del tiempo de colapso puede explicar los datos observacionales.
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4.5. Colapso

mediante el mecanismo CSL
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Figura 4.9. Espectro de anisotropias de la temperatura del FCR en el caso donde
k < H(n%) para el esquema de Wigner. El modelo fiducial se muestra junto con distin-
tas predicciones para este esquema de colapso segtin diferentes valores para n’% =A/k+ B.
El indice espectral escalar se fij6 en ny = 0.96 mientras que Ay toma valores tal que el
maximo del primer pico coincida con el del modelo fiducial. Se muestra a la izquierda los
resultados para A = —1072 y a la derecha para A = —10~!. Leén et al. (2015b).
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Figura 4.10. Espectro de anisotropias de la temperatura del FCR en el caso donde k& >
7—[(77]%) para el esquema Independiente. El modelo fiducial se muestra junto con distintas

predicciones para este esquema de colapso segun diferentes valores para 77’% = A/k+ B. El
indice espectral escalar se fij6 en n; = 0.96 mientras que A toma valores tal que el maximo
del primer pico coincida con el del modelo fiducial. Se muestra a la izquierda los resultados
para A = —10% y a la derecha para A = —10°. Leén et al. (2015b).

4.5. Colapso mediante el mecanismo CSL

La implementacién de la Localizaciéon Continua y Espontdanea (Continuous Spontaneous
Localization - CSL) a los modelos de inflacién slow-roll utilizando la aproximacién semicldsica
fue llevada a cabo por Cafate et al. (2013). En esta seccién se presentaran los avances de
este mismo modelo desarrollado en una métrica cuasi-de Sitter (Piccirilli et al., 2018).

El modelo CSL se basa en proponer una modificaciéon a la ecuacién de Schrodinger, lo
cual resulta en un colapso autoinducido y continuo de la funcién de onda del campo inflatén,
hacia uno de los posibles estados propios del operador colapso A con una tasa A. El mismo se
da como parte de la evolucién propia del sistema sin requerir la intervencién de observador
alguno, y es el resultado de la interaccién del sistema con el ruido de fondo W (t) que es un
proceso estocastico tipo Wiener®. El pardmetro A caracteriza la tasa con la que la funcién de

SEn matemaéticas, un proceso de Wiener es un tipo de proceso estocistico de tiempo continuo, muchas
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Figura 4.11. Espectro de anisotropias de la temperatura del FCR en el caso donde
k > H(n$) para el esquema de Newton. El modelo fiducial se muestra junto con distin-
tas predicéiones para este esquema de colapso segin diferentes valores para n,% =A/k+ B.
El indice espectral escalar se fij6 en ny = 0.96 mientras que Ay toma valores tal que el
maximo del primer pico coincida con el del modelo fiducial. Se muestra a la izquierda los
resultados para A = —10? y a la derecha para A = —10°. Ledn et al. (2015b).
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Figura 4.12. Espectro de anisotropias de la temperatura del FCR en el caso donde
k > H(n%) para el esquema de Wigner. El modelo fiducial se muestra junto con distin-
tas predicciones para este esquema de colapso segtin diferentes valores para n]% =A/k+ B.
El indice espectral escalar se fijo en ny = 0.96 mientras que A, toma valores tal que el
maximo del primer pico coincida con el del modelo fiducial. Se muestra a la izquierda los
resultados para A = —10? y a la derecha para A = —10°. Ledn et al. (2015b).

onda incrementa su localizaciéon en la base propia del operador colapso, y es universal para

el mecanismo de CSL.

La teoria estd caracterizada por una ecuaciéon de Schrédinger modificada:

A

dle) = { [—sz — J(A— (&) di + VA(A - <A>)th} 1) (4.107)

que corresponde a una sola particula y donde el comportamiento estocastico esta codificado

en el ruido W (t) que satisface:

E(dW;) =0, E(dW;dWy) = 6(t — t')dt?, (4.108)

siendo E un promedio sobre ensambles. La funcién W (t) es cldsica y su probabilidad esta

veces referido también como movimiento browniano estdndar.
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4.5. Colapso mediante el mecanismo CSL

determinada por

PDuw(t) (4.109)

w7t|/(/)7 H \/m

que se denomina Regla de Probabilidad. El vector de estado evoluciona de manera dindmica,
de modo que aquel con mayor norma serad el més probable.

La solucion a la ecuacién (4.107) es

[, ) = Te~ Jo @ [+ EO-224F] o) (4.110)

donde 7T es el operador de orden temporal. No estd demds recordar que la ecuacién (4.110)
es no relativista.

El hamiltoniano que caracteriza la inhomogeneidad del inflatén es

_ 37,0 77R I
H= (1/2)/d k(HE + HY), (4.111)
donde
RI _ _RI _*RI |, 12 RI R
POT TR TR TR
(1—61+62/2) RI_*R,1 , #RI_R[1
— #(ZJE Ty ), (4.112)

. _ _ / . . , . .

siendo yp = adgp y 7 = Yp — Hyg; €1y €2 son los parametros de slow-roll definidos al final
de la seccién 3.7. Los mdlces R,I denotan las partes reales e imaginarias de yz y 7, que luego
son promovidos a operadores cuanticos imponiendo las relaciones de conmuta(:lon candnica

g 7 = 0k = k).

Para la funcién de onda se utiliza la representacién en el espacio de momento. Sea @[]
la funcién de onda que caracteriza el estado cuantico del campo. En el espacio de Fourier,
la funcién de onda puede ser factorizada segin las componentes de cada modo: ®[n] =
IT- <I>R[7rq] x L [7rq] y se considera gaussiana durante toda la evolucion. La misma resulta de
la forma

O™ (n, 7 = exp[—Ap(n) (71 )? + B ()m + O (). (4.113)

Una identificacién posible para el operador de colapso A es #1 , lo cual estd motivado
por el hecho de que la perturbaciéon de la métrica ¥ esta dlrectamente relacionada al valor
de expectacién del operador momento conjugado del campo inflatén (ver ecuacion (4.16)). El
mecanismo de reduccién de CSL puede aplicarse independientemente sobre cada modo?, por
lo que la evolucién del vector estado asociado a <I>RI(77, RI)

es
~ n A
|<1>1,_:>7I,77> — Texp{— / dn’[iﬂg‘vl
1 RI R.I
+ m(Wk( n') — 2X\i7 ) }](I)E’,ﬂ, (4.114)

"En el trabajo de Cafate et al. (2013) se demuestra que con la eleccién apropiada de los operadores
de colapso del campo y teniendo en cuenta la ley de evolucién de CSL, el colapso se da en los operadores
correspondientes a las componentes de Fourier del campo y su momento conjugado. Con este resultado se
garantiza que a primer orden en la teoria de perturbaciones cada modo colapsa independientemente.
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4. Modelos de colapso

donde T es el operador de orden temporal y 7 el tiempo conforme al principio de inflacién. La
equacién (4.114) consiste en un ansatz y es la propuesta para la generalizacion de la ecuacién
(4.107) a la Teoria Cuéntica de Campos (que es una teorfa cuantica relativista).

La ecuacién de evolucién (4.114) para la ecuacién de onda (4.113) determina un con-
junto de ecuaciones dindmicas para Ag(n), B,lj’l(n) y C’}:’I(n). Las condiciones iniciales son
determinadas por el vacio de Bunch-Davies, que es el estado inicial del campo, con lo que
se obtiene: Ap(1) = 1/2k, B,E”’I(T) =0y C’,?’I(T) = 0. El espectro primordial de potencias
estd directamente relacionado con la cantidad Ag(7), y su estudio indica que (Canate et al.,
2013):

7

A=+ n _gg Lt e/?)

— 2ik* A3, (4.115)

cuya solucion es
q | Jurr(—qn) +e "I 1(—qn)

= : 4.116
2ik2 Ju(=qn) — e J_,(—qn) ( )

Ag(n)

siendo ¢* = k?(1 — 2iM\;) y 4 = 1/2 — €1 + €2/2, mientras que las J,, corresponden a las
funciones de Bessel.

4.5.1. Espectro primordial de potencias

La deduccién del espectro de potencias es analogo al andlisis realizado en la secciéon 4.4.4 y
luego se identifica por comparacién directa con la expresién correspondiente a los coeficientes
de las anisotropias angulares del FCR, un espectro de potencias efectivo y sin dimensiones:

P(k) = = — () ()" (4.117)

(Fp)(Fp)e = (7} + i) (A0 — i)
— ~R\2 ~1\2
= (A2 + (7
= 2(%5)2. (4.118)

En el marco del modelo CSL se puede demostrar que (Canate et al., 2013)

(w2 = (71?2 - W, (4.119)

donde los resultados han sido generalizados al caso cuasi-de Sitter.
Con la expresion para Ag(n), eq. (4.116) y aproximando —kn < 1 se tiene
1 k22~ sin (mp) T2 () (= o) ~ 2+

Re[Ak(n)] 71'(2'“ sin(2ufy + )

: (4.120)

donde (e = /1T — 2i\. Por otro lado, la cantidad <(7ATII;’I)2> puede ser aproximada para el
caso —kn < 1 por (Canate et al., 2013):

k

m o %22“_21‘(#)2(_]{;77)—2%1

ek 3 2
X |14 A sinyg cosy, — K T( sin? 7y, + cos ’Yk)] (4.121)
2 \p+1 7
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4.5. Colapso mediante el mecanismo CSL

siendo vy, = —k7 — pm/2 — 3w /4.
Reemplazando las ecuaciones (4.120) y (4.121) en (4.119), se obtiene el espectro de po-
tencias efectivo (4.117), que tiene la forma:

P(k) = A,C(k)E™L, (4.122)

La prediccion para ng es diferente que para el modelo cosmolégico estandar pero idéntica a la
obtenida para los esquemas de colapso: ng—1 = 2¢; — eo. Los pardmetros de slow-roll ey = ey
y €9 = 4ey — 26, estan definidos en la seccién 3.7.

Para el caso CSL, la funcién C(k) se puede expresar
C(k) = 1+ M\ek|7| + A cos(k|T]|) sin(k|T])
1
g,?"s*l cos[(2 — ng)0;]

(4.123)

donde ¢ = (1 +4A3)1/* y 0, = —§ arctan(2\).

Proponiendo una constante Ay que representa la tasa de colapso (A en la ecuacién (4.107)),
la parametrizacion A\, = )‘—ko da como resultado un espectro de potencias casi invariante de
escala, dado que las dependencias mas importantes en k se encuentran en el segundo término.
Se ha comprobado que los términos oscilatorios en la ecuacién (4.123) no producen efectos
importantes en el espectro. También se ha verificado, tanto para el caso de Sitter exacto
(Villalba, 2016) como para el caso cuasi-de Sitter bajo anélisis, que el espectro de anisotropias
del FCR no depende del valor de A\g adoptado. Si bien los datos comolégicos no son sensibles
a Ao, el valor obtenido por experimentos independientes de laboratorios reportan valores que
son consistentes con las escalas de energia requeridas para inflacion. Se considera Ay = %
donde 7 depende de dos cantidades: la escala de energia caracteristica de inflacién Vj y el

numero total de e-folds de inflacién V.

Del mismo modo que en los esquemas de colapso, se exploran pequenos apartamientos res-
pecto a la dependencia que reproduce el modelo cosmoldgico estandar, por lo que se propone

1
M = Ao (k + ;) : (4.124)

donde se introduce el pardmetro c. El término a//k? estd motivado en los resultados obtenidos
en trabajos anteriores (Benetti et al., 2016) donde se considera una parametrizacién con esta
dependencia en el contexto de los esquemas de colapso.

La figura 4.13 muestra el comportamiento de la funcién C(k) para distintos valores de
«a; el caso particular C'(k) = 1 reproduce los resultados del modelo cosmolégico estandar.
Incorporar el mecanismo CSL introduce modificaciones tanto en la amplitud como en la
forma del espectro primordial de potencias a valores pequeiios de k, cuya intensidad depende
del valor de a. Por otro lado, existe una cota fisica impuesta sobre los posibles valores para
«. Siendo que Ag es la tasa colapso y es, por lo tanto, positiva, y en tanto k es también mayor
a cero, se sigue que A, debe ser positivo. Esto implica que o > —107% para los valores de k
que tienen relevancia observacional.

4.5.2. Espectro de Anisotropias

El espectro de anisotropias para la temperatura se muestra en la figura 4.14, junto con un
panel inferior que indica las diferencias absolutas respecto al modelo fiducial. La variacién de
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Figura 4.13. Representacién de la funciéon C(k) asociada al espectro de potencias para
CSL en funcién de los valores de k relevantes para las observaciones. Se fija el valor A\g =
1/|7| ~ 6.41 x 10~°Mpc ™" y n, = 0.96. Piccirilli et al. (2018).

« afecta principalmente a los multipolos més bajos. También se observan pequenas diferencias
de alturas en los picos para las anisotropias en la autocorrelaciéon de los modos E (figura 4.15),
mientras que el espectro de correlacion cruzada de temperatura y polarizacion no muestra
una tendencia marcada (también figura 4.15).

4.6. Colapso durante el periodo de radiacién

En el capitulo 3 se explica cémo la introduccién de un periodo inflacionario es capaz de
resolver el problema del horizonte en el marco del modelo cosmolégico estandar. Esto requiere
considerar un periodo de expansién acelerada y se propone un campo escalar para describir
el tipo de materia que dard lugar a inflacion. La propuesta de colapso explica la transicién
entre un estado inicial is6tropo y homogéneo a uno que ya no lo es mediante el colapso
autoinducido de la funcién de onda del campo inflatén (Perez et al., 2006). Resulta natural
proponer que este ocurre durante el periodo inflacionario, sin embargo no hay restricciones
fisicas para que esto sea asi. En esta seccion se considerara la posibilidad de que el colapso
suceda en un tiempo propio comprendido en el periodo en que el Universo estuvo dominado
por la radiacién (Leén et al., 2014).

La accién en este caso debe contemplar un término correspondiente a la radiacién:
S = Sraq + Sa + Sinfa (4125)

donde S¢ y Sin s corresponden a la accién estandar que describe la gravedad y la accién de un
campo escalar ¢ minimamente acoplado con la gravedad (ver seccién 3.6), y S,.q representa
la acciéon de la componente dominante del Universo en el periodo de radiacion.

Variar la accién (4.125) da como resultado las ecuaciones de Einstein con una contribucién
adicional debido a la radiacién:

Gy = 8tG(Trad 4 Tinhy, (4.126)
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Figura 4.14. Espectro de anisotropias en temperatura para el modelo CSL (panel superior)
y diferencias absolutas respecto al modelo fiducial para cada valor de a. Cada modelo estd
normalizado segiin el maximo del primer pico del modelo fiducial. Piccirilli et al. (2018).
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Figura 4.15. Espectro de polarizacién del modo E (izquierda) y correlacién cruzada
temperatura-modo E de polarizacién (derecha) para distintos valores de a. Los paneles
inferiores indican diferencias para cada valor del multipolo [ respecto a la prediccién del
modelo fiducial. Piccirilli et al. (2018).
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4. Modelos de colapso

El tensor de energia-impulso para el inflatén puede escribirse

1

T 7 = V9916 + 5 ( 39°1VeoVad ~ VI6)). (4127)

Dado que la propuesta en este caso es trabajar durante el periodo donde el Universo esta do-

minado por radiacion, la contribucién del campo inflatén debe ser despreciable: Tfl‘gf < T;gd.

Al igual que en los casos anteriores, se separan el campo inflatéon y la métrica distinguiendo
el fondo (con una métrica de FRW) y las perturbaciones:

g = go+tdg,
Ty = T 46Ty, (4.128)

luego se aplica la teoria de la perturbaciones a las ecuaciones de Einstein. Si bien predomina
a orden cero la contribucién del tensor de energia-impulso de radiacién frente al del campo
inflatén, el aporte dominante a las perturbaciones estd dado por las inhomogeneidades de
este ultimo, es decir 5T;2d < 0T Cifgf.

Las ecuaciones de Einstein a primer orden dan lugar a las ecuaciones de Friedmann:
G = 8rGTY = 87Ga’p, (4.129)

donde ahora la densidad de energia correspondiente al inflatén puede despreciarse, y se toma
como ecuacién de estado P = p/3 que corresponde a la radiacién. La expresién para el factor
de escala es

a(n) = C(n—nr) + ar, (4.130)

siendo 7 el tiempo conforme, C una constante y 7, es el tiempo conforme al comienzo de la
era de radiacién, habiendo definido a, = a(n,). Normalizando el factor de escala al momento
actual ag = 1 y asumiendo que inflacién termina a una escala de energia de 10 GeV, se
encuentra que 7, ~ —1.2 x 10722 Mpc, a, ~ 2.4 x 1072 y C ~ 1.6 x 10~ Mpc~!. Para el
presente tratamiento se ignorara el periodo de recalentamiento (reheating), por lo que el fin
de inflacién dard comienzo inmediato a la era de radiacién: ny; ~ —10722 Mpc ~ 7,.

La perturbacién del espacio-tiempo puede expresarse a través del elemento de linea
ds? = a*(n)[—(1 + 2®)dn* + (1 — 2W)6;;dz"dx’], (4.131)

donde solamente se consideran las perturbaciones escalares y se elije el gauge longitudinal
para trabajar. El campo escalar puede expresarse como

o(Z,n) = go(n) + (%, m), ¢ < o. (4.132)

Las ecuaciones de Einstein Gy, = 877G5T£f a primer orden en las perturbaciones dan como
resultado:

VU — 3H(H® + V') = 47G[—¢F P + (09 + 03V a?d¢],
Di(H® + V') = 4G O;(6406),
(0" + H (2T + D) + (2H + H*)P + %VQ(cb — )]0} — %aiaj(cb —0) =
Ar G690’ — o ® — 0y V a*59]65. (4.133)
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4.6. Colapso durante el periodo de radiacién

Si sobre la ultima ecuacién se considera i # j y condiciones de contorno apropiadas, se
obtiene la igualdad ¥ = &, que serd utilizada de aqui en méas. Las primeras dos ecuaciones
se combinan para obtener

V2 + AnGofV = ArGpyd¢ + (a*04,V + 3Hpy)d¢). (4.134)
Desarrollando ¥ y ¢ en modos de Fourier, se tiene como resultado

_ ArGey(n)
Vi) = S Gy

, a’0,V
[5%(77) + <3% o 57 ) ) 5%(77)] . (4.135)

Dado que la era inflacionaria ha llegado a su fin, se cumple que 94V ~ 0, por lo que la
densidad de energia del inflatén se puede aproximar por ps ~ 2 /2a® < prad, pudiendo
reescribir

_ N , )
V) = TR (R 4 pod? AEE) (a0 (n) + 3Hadr(n)] (4.136)
que vincula las perturbaciones en el campo inflatén con las perturbaciones en la métrica. Para
el caso i = j en la dltima ecuacién de (4.133) (que corresponde a las ecuaciones de Einstein
con componentes ij) se puede derivar la ecuacién de movimiento de las perturbaciones de la

métrica:
4 , k2
U%(n) + —\I/E(n) =0, (4.137)

v+ —— Pl
k(n) 77_77r+ar/0 k 3

cuya solucion analitica es

V() = (kn_gék)z{cl(zz) l kn‘/_g s (kn\/_gdk) ~ cos <k"'7\/—§5kz>]
+  Cy(k) l V3 cos (kn_5k> +sin(kn_5k)] }, (4.138)

V3 V3
siendo 6 = kn, — ka,/C.

Una vez que el colapso ha tenido lugar se pueden separar, al igual que en el andlisis
anterior, los modos ¥y en aquellos cuya longitud de onda propia asociada es mayor o menor
que el radio de Hubble comévil. En este tltimo caso la condicién estd dada por k > aH = H,
y su expresion para la era dominada por radiaciéon es H = a'(n)/a(n) = 1/(n — nr + a,/C).
Esta condicién es equivalente a (kn — i) > 1 (que se transforma en (kn — i) < 1 para los
modos “fuera” del horizonte).

Si (kn—dx) > 1 ocurre que U — 0, por lo que no contribuyen al espectro de anisotropias.
Para el caso contrario, la aproximacién (kn — d;) < 1y teniendo en cuenta que el Universo
se expande: B

_ Ci(k)

W) = == (4.139)

Es decir que las perturbaciones en la métrica son cero previas al colapso y luego son constantes.
El valor de la constante C se obtiene de evaluar (4.136) al tiempo de colapso U

4.6.1. Analisis de las perturbaciones cuanticas

La variable cuantica fundamental serd la fluctuacién del campo inflatén, por lo que el
procedimiento es similar al de la seccién 4.4.1, sélo que el factor de escala corresponderd al
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4. Modelos de colapso

de la era de radiacién y 83) oV =0 dado que la era inflacionaria ha llegado a su fin. Bajo estas
consideraciones, la ecuacién de movimiento resulta

Y + Ky =0, (4.140)

que corresponde a un oscilador armoénico. Sus soluciones son:

yr(n) = Ape™ + Bre ™,
ge(n) = —Agk (7: — z) e — Bk (Z + z) etkn, (4.141)

donde las constantes estdn fijadas por las relaciones de conmutacion candnica y la eleccion
de un estado de vacio para el campo inflatén. La eleccidon serda nuevamente el vacio de Bunch-

Davies:
1 i . ko
= (1—-—)en = —iy[ ~e N, 4.142
() ﬁzk( ,m)e L g \ﬁ (4.142)

Las constantes Ay y By son fijadas haciendo coincidir los modos durante inflacion (4.142) y
los modos durante radiacion (4.141) al tiempo conforme 7, que corresponde al inicio de la
era de radiacién y es de igual orden de magnitud que el tiempo conforme que marca el fin
de inflacién (recordar que se estd ignorando la etapa intermedia de reheating). Sin embargo,
no hay hasta el momento ningiin mecanismo que modifique la isotropia y homogeneidad del
estado vacio, por lo cual se prosigue a describir en concreto la propuesta de colapso que dara
lugar a las perturbaciones primordiales en la curvatura.

4.6.2. Perturbaciones en la curvatura

Una vez sucedido el colapso y luego de un desarrollo tedrico adecuado se espera encontrar
cantidades observables, por lo que se trabajard con operadores hermiticos en analogia con la
mecédnica cuantica habitual. Los operadores del campo y su momento conjugado se separan
en su parte real e imaginaria (ecuaciones (4.26) y (4.27)). Las reglas de conmutacién no son
las usuales, y vienen dadas por (4.28).

En el estado de vacio gz y 73 responden a una distribucion gaussiana centrada en cero y
: ~ N2 SV : :
con incerteza (AJz)5 y (A7) Los valores medios del estado post-colapso se pueden expresar:

R R,I 2 3/2
(G (e = My (Ay,;’ (”k))o =Nz —Q\yk(n,‘g)L (4.143a)
"R RI "R, 2 r L%
(D)o = dary ) (AFET(R) ) = horfy = lan )] (4.143b)
Las variables 277, 2! aleatorias y su distribuciéon corresponde a una gaussiana centrada

k1'7k2
en cero y normalizada, 77]% es el tiempo de colapso y el subindice © denota que el valor de

expectacion se toma en el estado post-colapso. Cada esquema de colapso esta definido por un
valor particular de A1, A2, que pueden adoptar los valores 0 o 1. Por ejemplo, si el operador
momento conjugado del campo inflatén es afectado por el colapso pero el operador de campo
no, se configura con As = 1, \; = 0.
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4.6. Colapso durante el periodo de radiacién

4.6.3. Cantidades observables

Luego del colapso, la ecuacién para las perturbaciones del campo inflatén se puede ex-
presar:

YRR = o kﬁ’f PWETITEY (<fr,;(n,§)> + BHC@,;(n,g»), (4.144)

donde ac = a(ng) y He = H(nf).

Los coeficientes ay, vienen dados por
47ril N .
Qm = 3 Z]l (kRp) lm(k) (k)w (77]2)7 (4.145)

donde V- ( ) corresponde a los modos tal que 2z < 1, ya que que el resto decae a cero y no
son relevantes Generalizando para los distintos esquemas posibles de colapso:

. omit \/Pg Z Gi(kRp) Yy, (k)T ()
LR M —k2 ¥ p¢a2 /M2)

(e Xalon )] + 3HM X ()] ). (4:146)

donde X, =z —I—w: (j =1,2).

Para obtener una predlcmon susceptible de contrastarse con los datos, se utilizan las
propiedades estadisticas de una caminata aleatoria en el plano complejo y se obtiene una
estimacién de |a;,| a través de su valor mds probable. Se hace la identificacion |ay,|3; =
|ajm|?, donde la linea superior indica el promedio en un ensamble de posibles realizaciones.
Aplicando estos resultados y pasando de una caja de lado L al continuo se obtiene:

) /d3kjl(kRD) Y (K )|2T(

2
2 2 c\ |2 2412 c\ |2
)* 4+ 9H = . 4.14

La estimacién para los coeficientes de las anisotropias sera:

M.L.
G 2l 1 Z |aiml3r L.

e [ dk_ji(kRp)*T(k)k*
TMp Jo Tk (—k2 + pga2/MB)?

(A%!gk(n,%)!Q + 9H3A%\yk(ng)12) . (4.148)

Comparando esta expresion con la correspondiente del modelo cosmolégico estandar se obtie-
ne el espectro de potencias equivalente para el modelo de colapso. Si se asume que 77]% > e,
entonces el factor de escala al momento del colapso puede aproximarse por a. =~ C’n]%; lo
mismo ocurre con H, = (77,%—7% +a,/C) 7L, que puede aproximarse por H, ~ 1/ 7. Entonces,
el espectro de potencias se escribe:

A2(J) ~ P2 K

ST2ME =K% + po(Ce/Mp)?)2 (AN () + 9N M () - (4.149)
k

Considerando oy = k7, < 1, las expresiones para M (z;,) yN(z;,) resultan a orden O(oy )

1 sin? 2,
M ~ —
(Zk‘) 0_]% Z]% 9
11 1 11 sin(2z4)
N ~ 220) [ = — — | - =k 4.150
(z1) g 2—i—2zg—|—cos( Zk)<2 22/%) ” ] ( )
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4.6.4. Analisis del espectro de potencias

Debido a que el desarrollo para este modelo fue realizado con una métrica a orden cero
en un espacio-tiempo de Sitter exacto para describir el periodo inflacionario, al comparar con
el espectro de potencias del modelo cosmolégico estandar A%(k) = Ak"~! se fija ns = 1.
Esto da lugar a un espectro invariante de escala, lo cual estd descartado a més de 50 por
las dltimas observaciones del FCR. Sin embargo, el andlisis consistird en evaluar los distintos
esquemas del modelo y ver si pueden recuperar un espectro invariante de escala (que serfa su
correspondiente en el modelo estandar, con ng = 1).

Al igual que en trabajos anteriores donde se utilizo la aproximacién de un espacio-tiempo
de de Sitter exacto para el perfodo inflacionario (Landau, Scéccola, & Sudarsky, 2012), se
observa que el resultado final no es exactamente un espectro de potencias invariante de escala,
ya que el colapso introduce términos dependientes de k logrando un pequefio apartamiento
que resulta consistente con las observaciones.

De la definicién del espectro de potencias (4.149) pueden tomarse dos nuevos limites:
k< p¢(C77]%/Mp)2, k2 > p¢(Cn,%/Mp)2. Ademas se estudian los distintos esquemas que
estan determinados por el valor de A1 y A9. Las distintas posibilidades se resumen en la tabla
4.1.

caso limite A1 A2 viabilidad
A k< p¢(C77]%/Mp)2 0 1 No
B K < py(Cne/Mp)> 10 Si
C K < pg(Ce/Mp)? 11 Si
D k* > py(Cne/Mp)? 1 0 No
E k> py(Cne/Mp)? 0 1 No
F k> pe(Cne/Mp)? 11 No

Tabla 4.1. Analisis de los diferentes casos posibles para el colapso durante la época de
radiacién. A\; y Ay indican una forma de generalizar los esquemas propuestos del colapso de
la funciéon de onda y momento conjugado del campo inflatén.

Para los casos A, B y C se tiene en cuenta la condicién k? < ,045(07]]%/ Mp)?, para lo cual
el espectro de potencias (4.149) se puede aproximar por

2 9 k4 2 2
A2 (k) 1 [L+ 28] NN (2r) + 9AEM (2] (4.151)

82 py(C)
donde se define -
kM
Br = — A5,
P¢(C77,;)

vy M(z1), N(z) estdan dados por las ecuaciones (4.150). La condicién k? < p¢(C77’%/Mp)2
implica § < 1.

(4.152)

Para asegurar que la longitud de onda propia del modo sea mas grande que el radio de
Hubble al momento del colapso se debe cumplir z; < 1, lo cual permite expandir en series
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4.6. Colapso durante el periodo de radiacién

M (2x), N(2k):

2
_ %k

M () ~ % (1 : ) L N~ (4.153)
k

:vqyu‘ =
‘@‘;é\ﬂ;

Caso A Tomando los valores Ay = 0 and Ao = 1 la variable correspondiente al momento
conjugado del campo modifica su valor de expectacién luego del colapso pero no asi la variable
del campo. El espectro primordial de potencias resultas:

11 A

donde se hizo la sustitucién z; = kn’%.

A% (k)

EI mismo lleva la dependencia k* y el término dominante no cuenta con pardmetros tales
permitan recuperar el espectro invariante de escala imponiendo alguna condicién. Por ende,
este esquema no resulta viable ya que no puede recuperar la prediccién para el espectro de
potencias del modelo cosmolédgico estdndar en un espacio-tiempo de Sitter.

Caso B La configuracién en esta oportunidad es Ay = 1, Ay = 0, que da lugar a:

81 1 OM2 ne?
N0 ey | RN 2 (i L 2 I 4.155
)=~ g Py (1rCn)* [ (pquQn,%Q 3 (4.155)

Entonces si 77]% es independiente de k, se recupera un espectro de potencias plano mas pequenas
correcciones de la forma k2.

El siguiente paso es hacer algunas pruebas de consistencia. Por ejemplo, se busca que
la amplitud del espectro de potencias coincida al menos en orden de magnitud con el que
determinan las observaciones sobre el modelo cosmolégico estdndar:

81 1

WW ~ 1077, (4.156)
Con los valores numéricos para C' y 7, se obtiene:
py = 1071208, (4.157)
De la condicién G, < 1
My (4.158)
pe(CnE)?

y teniendo en cuenta ademés que k ~ 10~ 'Mpc~! es el mayor de los valores de k entre los

que resultan relevantes para las observaciones, es posible establecer un limite superior para
el tiempo de colapso:

1% < 10~ *Mpe. (4.159)
Esto implica que el colapso debe tener lugar mucho antes que la época de nucleosintesis. De
la ecuaciéon de Friedmann se puede estimar la densidad de energia de radiacién:

BMPHZ  3Mp  3MpE10~20p,

= ~ ~ , 4.160
Prad CL% 0277]%4 2 ( )

que junto con (4.157) y los valores numéricos de C'y M, da como resultado
Pé =2 107° prad, (4.161)

lo cual es consistente con el requerimiento praq > py y, por lo tanto, este esquema resulta
viable y susceptible de compararse con las observaciones.
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Caso C Se asignan ahora los valores Ay = Ao = 1 y el espectro de potencias puede ser
aproximado por:

81 k4 1 22
ARy~ — 1 +2B8,] — |1 -2k 4 2k 4.162

El término dominante es de la misma forma que el caso B, por lo que el analisis es similar y
el esquema resulta viable.

Los casos D, E y F tienen en cuenta la aproximacion k? > pd,(Cn’%/M p)?, lo cual implica
B > 1. El espectro de potencias de la ecuacién (4.149) se puede escribir:

A2(f) ~ — 2P0 <1+2> (N3N (z0) + 9N (=) ) (4.163)

Caso D En esta ocasién se consideran los valores A\; = 1 and Ay = 0, por lo que el espectro
primordial de potencias toma la forma

81py ( 2) _4 22
ARy~ —2 (14 =)k 1—2k). 4.164

El término dominante es proporcional a k=% y no depende del tiempo de colapso, por lo que
no se recupera el espectro estdndar y debe ser descartado.

Caso E Si A\{ =0 and Ay = 1 se obtiene

90 < 2> 1z
A (k) 2 (14— ) =2k 4.165
(k) 8w M3 + Bi/) of 9 ( )
Sustituyendo B; and zg:
4 c\2
Ui 2p4(Cf)
A2(k)~ P Tk (g PO ) 4.166
(k) 8m2Mp nt * k2M3 ( )

Proponiendo para este caso una parametrizacién del tiempo de colapso independiente de k, el
esquema predice un espectro de potencias invariante de escala mas correcciones de la forma
k72

Se proceden a realizar algunos chequeos de consistencia, como por ejemplo el de la am-

plitud correspondiente al modelo cosmoldgico estandar segin las observaciones. Se busca que
coincidan al menos en orden de magnitud:

Po_TE 109, (4.167)

que da lugar a la siguiente relacién entre la densidad de energia y el tiempo de colapso:

pyt =107 net, (4.168)
La condicién B > 1 se escribe
KM (4.169)
> 1. 4.169
2
ps(CE)
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4.6. Colapso durante el periodo de radiacién

Combinando estas ecuaciones y asignando los valores numéricos correspondientes, para el
valor més pequeiio de los modos que resulta de interés observacional k ~ 10 Mpc™!, se

tiene que
né > 10°Mpe, (4.170)

que resulta 6 ordenes de magnitud mayor al tiempo de desacople, razén por la cual este
esquema, debe ser descartado.

Caso F La configuracién para este esquema es \; = Ay = 1, y el espectro de potencias se

escribe:
81py < 2) 2 2\ 4
A%k~ —2 (14 =) (1=K 4 2k )4, 4.171
(k) 8T Mpni + B 3 731 ( )

El término dominante es de la forma k=%, por lo que este esquema se descarta.

En resumen, las condiciones a partir de las cuales se puede reproducir un espectro inva-
riante de escala son: i) la variable correspondiente al campo inflatén debe modificar su valor
de expectacion luego del colapso (es decir @15'(77;%)) # 0), ii) el tiempo de colapso debe ser
independiente de k (o sea ne = Ne), y iii) satisfacer la condicién ne < 10~2Mpec. Con estas
condiciones, el espectro de potencias se puede escribir:

A?(k) ~ AC(k), (4.172)
donde . .
A= 872 pyClninA’ (4.173)
_ sin?(kne) A3 [1 1 1 1 sin(2kn.)
Clk) = (1+284) {(knc)2 5 5 ae TS (2hne) (2 -3 (knc)2> - } ,
(4.174)

siendo A9 bien 1 o 0.

Es importante senalar que el espectro primordial dado por el modelo cosmolégico estandar
es de la forma A?(k) = A;k™ 1. En el modelo donde el colapso sucede durante radiacién, la
dependencia en k se da a través del coeficiente C(k) que surge como consecuencia de intro-
ducir una propuesta de colapso autoinducido. El paso siguiente seria hacer el correspondiente
desarrollo utilizando una métrica de cuasi-de Sitter para describir el escenario de inflacién,
lo que permitirfa contar con un espectro de la forma A2(k) ~ AC (k)k™s~1, determinan-
do una dependencia en k tanto a través del indice espectral de las perturbaciones escalares
(consecuencia de la métrica de fondo) como también del coeficiente de colapso.

A partir de los calculos realizados para el caso donde el colapso sucede durante inflacién,
se puede suponer que la dependencia en k introducida por la dindmica del colapso no diferira
sustancialmente del caso analizado en esta tesis, es decir C(k) ~ C(k). Trabajar en un espacio-
tiempo de Sitter exacto simplifica el desarrollo de célculo y, mediante la introduccién de la
propuesta de colapso, se ha podido desarrollar un espectro de potencias que no es invariante
de escala. La dependencia en k estd dada a través de C'(k) y esto permite contrastar con las
observaciones actuales aquellos esquemas que resultan viables luego del andlisis expuesto.
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4.6.5. Espectros de potencias y anisotropias angulares

Con el fin de comparar los resultados obtenidos para el modelo de colapso en radiacién
con las observaciones, se define un modelo fiducial determinado por (4.106). El tiempo de
colapso se parametriza del siguiente modo:

= A, (4.175)

siendo A una constante, ya que como se ha visto en la seccion anterior el tiempo de colapso
debe ser independiente del modo k.

La figura 4.16 muestra (izquierda) el espectro primordial de potencias para el caso en
el que el colapso de la funcién de onda del campo inflatén suceda durante el periodo de
radiacion, considerando distintos valores para A y A2 = 0. De la ecuacién (4.174) se puede
apreciar que la contribucién principal a C(k) proviene del término (1 + 25;) ~ 1 + 1052,%,
por lo que si Ao # 0 el espectro primordial de potencias no tiene cambios significativos. A la
derecha, se muestra el espectro primordial de potencias de los modelos de colapso (ns = 1)
para distintos valores de A comparado con el del modelo fiducial (ns = 0.96). Observando las
escalas en el eje de las ordenadas para ambas figuras puede apreciarse que variar el tiempo de
colapso no produce apartamientos significativos respecto a un espectro invariante de escala.
Esto sucede porque la restriccién estipulada sobre el tiempo de colapso 7% < 10~2Mpc limita
los posibles valores para A e impide con ello grandes apartamientos del modelo fiducial.

— A=10" Mpc — A=10" Mpc
1.0004 > B 3
- — A=10"Mpc = — A=10" Mpc
S ) .
E —_ A:10'3 Mpe E 12F — fiducial model n
4 o
~ &~
=% =%
1.0002 - —
1
1 -
le-06 0,0001 0,01 1 le-06 0,0001
k k

Figura 4.16. A la izquierda: Espectro primordial de potencias para el caso donde el colapso
sucede durante la era de radiacién, para diferentes valores del tiempo de colapso n’% =A
y A2 = 0. Derecha: Espectro primordial de potencias para el modelo cosmolégico estandar
(ns = 0.96) en comparacién con dos espectros de potencias correspondientes al colapso para
el caso de Sitter exacto (ns = 1). Ledn et al. (2014).

En la figura 4.17 se representan las anisotropias angulares en temperatura para los modelos
propuestos junto con el modelo fiducial a modo de comparaciéon. La autocorrelacién para los
modos E y la correlaciéon cruzada entre temperatura y modos E se muestra en la figura 4.18.
Puede verse que no hay diferencia entre los modelos propuestos para el colapso durante la
época dominada por la radiacién y si un apartamiento respecto del modelo fiducial, tal como
se discuti6 para el espectro primordial.

Si bien la diferencia entre los modelos de colapso y el modelo fiducial de las figuras 4.17 y
4.18 es pequena, los datos del FCR cuentan actualmente con una gran precisién y restringen
fuertemente la viabilidad de las predicciones tedricas de los modelos cosmolédgicos.

En resumen, la propuesta donde el colapso de la funcién de onda del campo inflaton
tiene lugar en la época de radiacién desarrollada para el caso donde la métrica de fondo para
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Figura 4.17. Comparacion para el espectro de potencias para la autocorrelacion angular en
la temperatura entre los modelos de colapso de Sitter exacto en radiacion (77}% = 10~3Mpc)
y el modelo fiducial. La normalizacién es tal que el médximo del primer pico coincida con el
del modelo de referencia. Se calcula el coeficiente x? que resulta de la comparacién de los

modelos con datos de Planck2013. Leén et al. (2014)
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Figura 4.18. Izquierda: espectro angular de potencias para la autocorrelacion en los modos
E. Derecha: espectro angular de potencias para la correlacion cruzada entre la temperatura
y los modos E. Se muestran el modelo fiducial y un modelo donde el colapso de la funcién
de onda del campo inflatén tiene lugar durante la era de radiacién a un tiempo conforme
n% = 1073Mpc. La normalizacién y los valores para x? son los mismos que en la figura 4.17.

Leén et al. (2014)

el periodo inflacionario es un espacio-tiempo de Sitter exacto da como resultado espectros
primordiales de potencias invariantes de escala. El mismo se corresponde exactamente con el
espectro de un modelo cosmolégico estandar desarrollado bajo el mismo formalismo, lo cual
no resulta de interés contrastar con los datos ya que un espectro totalmente invariante de
escala esta excluido con mucha certeza por las observaciones actuales. En base a los resultados
obtenidos para el caso donde el colapso se produce en inflacién, se espera que la prediccién
para P(k) en el caso cuasi-de Sitter no difiera significativamente de la correspondiente al
modelo fiducial. La diferencia entre ambos modelos radica entonces en que el modelo de
colapso permite dar una explicacién detallada de la emergencia de un Universo con estructuras
a partir de un estado inicial isétropo y homogéneo.
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4.7. Seleccion de Modelos Teéricos para el andlisis estadistico

Hasta aqui se han descripto las bases tedricas de cada modelo propuesto, junto con un
andlisis de su viabilidad. El siguiente paso es comparar el modelo con los datos observacionales
y restringir sus parametros libres.

La tabla 4.2 lista todos los modelos estudiados y si se procedera o no su analisis en la
siguiente etapa. En los casos en que no se prosigue su estudio, las razones se fueron dado
oportunamente y se resumen a continuacién:

Modelos/Esquema cond. horizonte anéalisis estad.

Independiente fuera NO
Independiente dentro NO
Newton fuera NO
Newton dentro SI
Wigner fuera NO
Wigner dentro ST
CSL - SI
Radiacion todos NO

Tabla 4.2. Lista de los modelos tedricos de colapso analizados en el presente capitulo y la
seleccion de cudles seran sometidos al correspondiente andlisis estadistico para la estima-
cién de sus pardmetros libres. Los motivos por los que se elije no continuar el andlisis son
diferentes y se distinguen con colores en esta tabla.

Los modelos son indistinguibles del modelo cosmolégico estandar: En el estudio
de los modelos tedricos se han analizado esquemas tales que sus predicciones no pueden
distinguirse de las del modelo cosmologico estandar para un amplio rango de valores del
parametro libre de colapso. Este es el caso de los modelos Independiente tanto en los casos
donde el colapso sucede dentro como fuera del horizonte (la longitud de onda del modo propio
es mas grande o mas pequena que el radio de Hubble respectivamente). Esto implica que es
posible estimar el parametro B de colapso y obtener un modelo tedrico cuyas predicciones
respecto a las observaciones son exactamente las mismas. La discusién acerca de la preferencia
de un modelo frente a otro yace en el terreno tedrico: jes preferible frente al modelo estandar
una propuesta que da una explicacion precisa al surgimiento de estructuras a costa de el
agregado de nuevos parametros libres? Esta es una discusion que sigue abierta

Modelo fuera del horizonte: Ademads del esquema Independiente, se han analizado los
esquemas de Newton y Wigner, también en los casos en que el colapso ocurre dentro y fuera
del horizonte. Para este tltimo, se necesita estudiar con cuidado la normalizacién previamente
ya que depende del valor de A como pardmetro de colapso y puede variar en varios 6rdenes de
magnitud, corriendo el riesgo de introducir errores numéricos en los codigos de programacién.
Esto es simplemente un detalle técnico que no hace, bajo ningiin punto de vista, que un modelo
sea preferible sobre otro.
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Por otro lado, en el marco del modelo cosmoldgico estandar las perturbaciones de la
curvatura son evaluadas al momento en que el modo “cruza” el horizonte, ya que una vez
fuera éste se congela y no contribuye en los observables. Por ende, los procesos fisicos de
relevancia ocurren cuando las longitudes propias de los modos son menores al horizonte de
Hubble. A efectos de establecer un paralelo con el modelo cosmoldgico estandar, se restringira
el analisis estadistico a los esquemas “dentro” del horizonte, sin que esto implique que los
modelos de Newton y Wigner “fuera” del horizonte deban ser descartados.

Colapso durante la época dominada por radiaciéon: La propuesta de que el colapso de
la funcién de onda del campo inflatén tenga lugar durante el periodo en que el Universo esta
dominado por la radiacién implica muchas restricciones. Esto hace que el parametro libre de
este modelo no pueda tomar valores tales que la forma funcional del espectro primordial de
potencias pueda apartarse del modelo fiducial y obtener asi alguna prediccién que lo distinga
del mismo. Entonces, en los casos en los que el colapso en radiacion resulta viable (tabla 4.1)
el modelo es practicamente igual observacionalmente al modelo cosmoldgico estandar y la
discusion es similar a lo que ocurre con el esquema Independiente.

En el capitulo que sigue se realiza el anélisis estadistico de estimacion de parametros para
los siguientes modelos:

» Independiente dentro del horizonte (al cual se hard referencia como Independiente)
» Wigner dentro del horizonte (simplemente Wigner de ahora en més)

= CSL

Cada uno de estos modelos sera contrastado con distintos conjuntos de datos observacio-
nales recientes y de interés cosmolégico segiin se detall6 en el capitulo 1.
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Capitulo 5

Resultados

En este capitulo se exponen los resultados obtenidos en los analisis estadisticos para los
distintos modelos propuestos de colapso. Cada seccién se encabezard con un recordatorio de
los detalles principales de cada modelo y los datos utilizados. Se destinan apartados especiales
para la comparacién de distintos modelos con un mismo conjunto de datos y para un mismo
modelo con distintos conjuntos de datos.

De todas las propuestas descriptas a lo largo de esta tesis, s6lo llegan a esta instancia de
analisis aquellas que resultan viables y ademéas otorgan un grado de predictibilidad al modelo
que permite establecer una diferenciacién respeto al modelo cosmoldgico estandar. Esto se
debe a la alta demanda de recursos computacionales necesaria para correr las cadenas de
Markov—Monte Carlo. Resulta imprescindible una evaluacién previa para no invertir tiempos
de trabajo innecesarios.

Los resultados se presentan en graficos triangulares donde se exhiben sobre la diagonal las
probabilidades unidimensionales a posteriori de los pardmetros cosmolégicos de interés. Las
figuras fuera de la diagonal corresponden a las proyecciones de las probabilidades conjuntas a
posteriori de dos pardmetros que se corresponden segun las entradas de la tabla. Se muestran
los contornos de confianza correspondiente a los limites de probabilidad de 68 % y 95 %.

La ejecucién del CosmoMC se realizé en el cluster Miztli de la UNAM, cuyo tiempo de
computo se obtuvo mediante solicitudes de recursos renovadas anualmente y el acceso al mis-
mo fue posible gracias a la colaboracion establecida con investigadores de esa institucion. Los
graficos se construyeron en computadoras personales con herramientas de python provistas
en el mismo paquete del CosmoMC, mientras que los andlisis de convergencia pudieron llevarse
acabo en ambas plataformas.

El Nuevo Equipo de Supercémputo (NES) de la UNAM denominado Miztli (figura 5.1)
es un sistema HP Cluster Platform 3000SL con una capacidad de procesamiento de 118
TFlop/s (118 billones de operaciones aritméticas por segundo). Cuenta con 5312 nicleos
de procesamiento Intel E5-2670, 16 tarjetas NVIDIA m2090, una memoria RAM total de
15000 Gbytes y un sistema de almacenamiento masivo de 750 Terabytes. Se compone de
344 servidores (HP Proliant SL230 y SL250), comunicados a través de una red de datos
Infiniband, una red de administraciéon ethernet, una red de consolas y varios sistemas de
archivos globales.

Este poder de computo permitié obtener resultados en plazos de entre 3 y 10 dias, a
comparaciéon de otros clusters donde llegaron a demorar mas de un mes. Se precisaron entre
6 v 16 GB de memoria RAM para almacenar los datos que son comparados a cada instante
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Figura 5.1. Supercomputadora Miztli - UNAM. Fuente: www.super.unam.mx.

con las predicciones tedricas. Entre resultados y pruebas realizadas se necesitaron unos pocos
cientos GygaBites de almacenamiento para dar lugar al c6digo, datos y salidas del programa.

Los computos de la evidencia bayesiana para la comparacién entre modelos fueron obteni-
dos por Micol Benetti, colaboradora del grupo en el Observatorio Nacional de Rio de Janeiro.
La tabla de referencia respecto a los resultados de este indicador es la 2.1 y se encuentra en
el capitulo 2.

En los anélisis estadisticos realizados se consideraron los siguientes parametros libres del
modelo cosmolégico estandar:
Qph?: densidad de materia bariénica en unidades de h?,
Q.h?: densidad de materia oscura en unidades de h2,
7: profundidad dptica de reionizacién,
f: tamafio angular del horizonte de sonido al momento del desacople,
In(10'9A4,): escala de las perturbaciones escalares,

ng: indice espectral de las perturbaciones escalares,

recordando que h estd definida como:

Hy

h—
100 km s~ Mpc—1’

(5.1)

siendo Hy el valor actual de la constante de Hubble. Los pardmetros libres de los modelos de
colapso son:

B: apartamiento correspondiente a los modelos cuasi-de Sitter,

a: coeficiente para los modelos CSL.

Ademas se acompana en los casos donde resulte de interés, la diferencia entre los resultados
del test de x? construidas del siguiente modo:

AX2 = Xzanénico - Xgolapsm (52)
donde se define x? = —21In(L), siendo £ la funcién likelihood.
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5.1. Esquemas de colapso

La extension al caso de cuasi-de Sitter en el caso que el colapso se produzca durante
inflacién es uno de los avances que comprenden este trabajo. Segin el anélisis llevado a cabo
en el capitulo 4, el tiempo propio de colapso se parametriza:

n= 4 + B. (5.3)
k
Si bien los pardmetros libres a determinar son dos, sélo se somete a andlisis B que es un
pequeno apartamiento del modelo estdndar. La variable A funciona como una normalizacién
que es absorbida por Aj, razén por la cual ambas estdn fuertemente correlacionadas. Es
importante recordar que fijando B = 0 se recupera la forma funcional para el espectro
primordial de potencias del modelo cosmolégico estandar.

Los esquemas que llegaron hasta esta instancia de analisis son dos: Newton y Wigner,
cada uno con una propuesta diferente para describir el colapso de la funciéon de onda del
campo inflatéon dentro del periodo inflacionario. Sélo se consideran aquellos casos donde el
colapso se produce antes de que el modo cruce el horizonte. Para diferenciar los conjuntos de
datos utilizados en cada andlisis estadistico, se expondran los graficos en distintas secciones.

5.1.1. Andlisis estadisticos con datos de Planck2015

En cada caso se establece como modelo de control y comparaciéon un analisis estadistico
realizado con el mismo conjunto de datos sobre un modelo cosmoldgico estandar, al que se
denomina modelo fiducial.

Los datos de Planck2015 incluyen mediciones para las anisotropias en temperatura, los
modos E de polarizacion y la correlacion cruzada entre ambos (ver seccién 1.7). Se utiliza el
conjunto de datos para la temperatura entre los multipolos 30 < I < 2500, y estimaciones
de temperatura y polarizacién para 1 < [ < 30 (ver secciéon 1.6). La tabla 5.1 indica la
estimacién de los parametros cosmolégicos para el modelo fiducial definido por este conjunto
de datos. Es esta tabla, asi como también en las secciones subsiguientes, se incluirdn también
los resultados para Hy que es un parametro derivado de 6.

Parametro Estimacién
ns 0.9656 0063
In(10'04,)  3.0906 *+3358
Oph? 0.0222 *0-0003
Qch? 0.1197 00922
1000p ¢ 1.0409 +3:900

- 0.0782 +9.0187

Hy 67.3257 +1:9030

Tabla 5.1. Estimacién de los datos cosmoloégicos en el marco del modelo cosmoldgico es-
tandar con los datos de Planck2015.
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NEWTON

En el esquema de Newton la variable que colapsa es el momento conjugado del campo
inflatén (ver seccién 4.4.2). La figura 5.2 muestra la proyeccion de las probabilidades a pos-
teriori de los pardametros cosmoldgicos, restringiendo sus valores en cada caso. El valor que
corresponde al pardmetro de colapso A se fija en 650, como resultado de un andlisis previo
donde se evaltian distintas combinaciones entre A y A,. El valor seleccionado para A es aquel
que (fijjando B = 0) predice un espectro primordial de potencias cuya normalizaciéon implica
un valor de A; muy similar al del modelo fiducial.

Los resultados obtenidos para los parametros Qyh2, Q.h?, 7, Hy y ng son consistentes a 20
con aquellos obtenidos para el modelo fiducial. De la observacién de los graficos unidimensio-
nales puede verse que en estos casos el valor mas probable coincide pero no asi la dispersion,
permitiendo ampliar el intervalo de confianza de los pardmetros cosmologicos.

Se observa que las modificaciones introducidas por el mecanismo de colapso permiten un
mayor intervalo de confianza del indice espectral de las perturbaciones escalares ng, el cual
depende directamente del modelo particular de inflacién. Esto sugiere que potenciales V (¢)
de inflacién que fueron descartados en el contexto del modelo estdndar no lo sean en el marco
de los modelos de colapso.

En la figura 5.3 se observan en detalle los contornos de confianza de los pardmetros cos-
mologicos cuya estimacion resulta de particular interés en el esquema de Newton. Se destaca
una prediccién distinta para el valor de Ag, lo cual es consecuencia de la degeneracién que
existe entre este parametro y A, segin se discuti6 en el capitulo 4. El parametro As determi-
na de manera indirecta la escala de V' (¢) dado que As ~ V(¢)/e;1. El valor de ; puede ser
determinado si se detectan los modos B de polarizacién. Por lo tanto, hasta que no se realice
una deteccion de los mismos, el valor de A; no puede determinar la escala del potencial de
inflacién y, en consecuencia, la diferencia en la determinacién del valor de A; (modelos de
colapso vs. modelo fiducial) no tiene una interpretaciéon en términos de la fisica del periodo
inflacionario.

Por tultimo, se observan las estimaciones para los parametros cosmoldgicos al 68 % de
probabilidad en la tabla 5.2. Si bien B = 0 es un valor posible, no es el mas probable.

Respecto a la estimaciéon del parametro B de colapso, es importante destacar que la herra-
mienta de analisis estadistico utilizada asume que la probabilidad a posteriori es gaussiana.
La probabilidad a posteriori correspondiente a B (figura 5.3) no es exactamente gaussiana.
Algo similar ocurre para los resultados del esquema de Wigner. Para una mejor determinacién
de los limites sobre B, se han realizado integraciones y estimaciones manuales para algunos
casos particulares obteniendo exactamente los mismos intervalos de confianza para el 68 % de
probabilidad. Por ende, resultan confiables los resultados obtenidos del procesamiento habi-
tual de estimacion estadistica provista por el c6digo getdist para los parametros de colapso
que se muestran en las tablas.

De los resultados obtenidos por el CosmoMC se calcula la diferencia entre los x? del modelo
cosmoldgico estandar y el modelo de colapso bajo estudio (ecuacién (5.2)) Complementando
esta informacién, se calcula también la evidencia Bayessiana utilizando el modelo cosmolégico
estandar como modelo de control y comparaciéon. Para el caso del esquema de Newton estos
indicadores toman los siguientes valores:

Ax? =1.03 (5.4)
In Bz‘j =-3.33 (5.5)
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Figura 5.2. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Newton obtenidas
con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad de
probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles muestran los
contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los parametros cosmoldgicos.

El factor de Bayes indica una preferencia moderada por el modelo cosmolégico estandar.

WIGNER

En el esquema de Wigner (recordando la seccion 4.4.2) colapsan de modo dindmico tanto
la variable del campo inflatén como su momento conjugado, relacionadas a través de una
distribucién de Wigner. De este modo, ambas variables resultan correlacionadas.

Los resultados obtenidos en las estimaciones de los parametros cosmoldgicos son consis-
tentes con los del modelo cosmoldgico estandar (figura 5.4).

Se observa nuevamente una ampliacién en el intervalo de confianza para los valores de
ns (figura 5.5). A diferencia del esquema anterior, los valores para In(10'°4;) se superponen
aunque no coindicen exactamente. Esto se debe a que la modificacion introducida en este
esquema permite acercarse a valores numéricos de A similares a los reportados por el modelo
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Figura 5.3. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Newton obtenidas
con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad de
probabilidad marginalizadas para un pardmetro mientras que los otros paneles muestran los
contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros In(101°A,), n, y B.

Parametro Valor Medio +10

Beoltapse 0.0499 *9:3300
ns 0.9689 00147
In(10'04;) 4.1082 106537
Q,h? 0.0223 *90004
Qch? 0.1194 5002
10003 1.0409 *9-0062
T 0.0784 99212

Hy 67.5440 10972

Tabla 5.2. Estimaciones de los parametros cosmolégicos para el esquema de Newton bajo
la aproximacién semiclasica en el caso de que el colapso tenga lugar “dentro” del horizonte,
utilizando los datos Planck2015.

estandar antes de introducir cualquier normalizacién. A tal efecto se fija A = —749.935 y la
estimacién de los parametros cosmoldgicos se lista en la tabla 5.3. Se observa que si bien
B = 0 se encuentra dentro del intervalo de confianza y es, por lo tanto, un valor posible, no
es el més probable.

En cuanto a la comparacién del x? con el modelo estdndar y su factor de Bayes, los
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Figura 5.4. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obtenidas
con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad de
probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles muestran los
contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los parametros cosmoldgicos.

resultados son:

Ax? =188 (5.6)
In Bz’j =—-1.44 (57)

El facto de bayes indica preferencia moderada por el modelo cosmoldgico estandar.

Comparacién entre modelos

La figura 5.6 muestra los resultados obtenidos para los esquemas de Newton y Wigner en
un sélo grafico. En primer lugar se observa la diferencia entre ambos valores de In(101Ay)
discutida anteriormente y similares predicciones para los intervalos de confianza de ng, aunque
con distinta correlacion respecto a B. Los parametros ng y B se encuentran degenerados, pero
con pendientes opuestas segiin el modelo.
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Figura 5.5. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obtenidas
con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad de
probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles muestran los
contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros In(10°Ay), ns v B.

Parametro Valor Medio +1o

Beottapse -0.0369 53504
ns 0.9700 90157
In(10104,) 3.0648 T332
Qyh? 0.0223 +3-5003
Q.h? 0.1194 50023
100037 1.0409 +3:9003
T 0.0800 *5-0208

Hy 67.5270 T1-008%

Tabla 5.3. Estimacién de parametros cosmolégicos para el esquema de colapso de Wigner
segun los datos de Planck2015.

5.1.2. Andlisis estadisticos con datos de Planck2015 + BAO

Como se discuti6 en la seccién 1.8, los datos de BAO (Barionic Acoustic Oscillations)
pueden ser utilizados como complemento para el analisis estadistico y permiten restringir
aun mas el espacio de parametros. En lo que sigue se describen los resultados del andlisis
estadistico de los esquemas de Newton y Wigner combinando ambos conjuntos de datos.
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Figura 5.6. Distribuciones a posteriori marginalizadas para los modelos de Newtony Wig-
ner obtenidas con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de
densidad de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles
muestran los contornos de confianza a 1oy 20 de pares de los parametros In(10'°Ay), ng y
B.

NEWTON

Se han efectuado los analisis estadisticos correspondientes a los datos conjuntos del FCR
y BAO, obteniendo resultados muy similares a la seccién 5.1.1. A fin de evitar redundancias,
solo se muestra la comparacion de los resultados de aquellos pardmetros que mas han sido
afectados por el colapso para describir cualitativamente los cambios introducidos al incorporar
un nuevo conjunto de datos.

En la figura 5.7 se muestran los resultados obtenidos con datos de Planck2015 y Planck2015
+ BAO, pudiendo observarse un pequeno corrimiento en el maximo de ngs (consistente con
los errores) y una disminucién de la dispersion en general.

WIGNER

Los graficos que muestran los resultados de los andlisis estadisticos se pueden ver en las
figuras 5.8 y 5.9. En sintesis, algunos valores son levemente distintos respecto al caso de
Planck2015 aunque estan dentro del error estimado (tabla 5.4). Es importante destacar que
en algunos casos, como por ejemplo Q.h? v Hy, se reduce a la mitad la estimacién del error
en el primer caso y hasta en un orden de magnitud en el segundo. Esto implica que el nuevo
conjunto de datos introducido ayuda a restringir con mayor precisién la estimaciéon de las
cantidades de interés. Este detalle se puede ver sobre los parametros Ag, ng y B en la figura
5.10.
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Figura 5.7. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Newton obte-
nidas con los datos de Planck2015 y Planck20154+BAO. En la diagonal se muestran las
distribuciones de densidad de probabilidad marginalizadas para un pardmetro mientras que
los otros paneles muestran los contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los parametros

In(10'°Ay), ns y B.

Parametro Valor Medio +1o

Beottapse -0.0582 {758
n, 0.9752 T9-0132
In(10104,) 3.0815 00303
Qh? 0.0224 {0008
Qch? 0.1180 *3-5012
100037¢ 1.0411 *5:0604
- 0.0860 +J-9191
Hy 68.1865 +0:3910

Tabla 5.4. Estimacion de los pardmetros cosmoldgicos para el
clasico de Wigner con los datos de Planck20154+BAO.

esquema de colapso semi-

Los indicadores estadisticos estudiados muestran para este modelo:

Ax? =0.31
In Bij = 2.96.

Si bien la diferencia entre ambos x? es del orden de 6 x 1073 %,

un indicador determinante para preferir un modelo sobre otro,
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5.1. Esquemas de colapso
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Figura 5.8. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obteni-
das con los datos de Planck2015+BAO. En la diagonal se muestran las distribuciones de
densidad de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles
muestran los contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros cosmolégicos.

numero de parametros libres. Por este motivo se calcula la evidencia bayesiana, un indicador
que toma en cuenta la diferente cantidad de parametros libres y puede utilizarse para indicar
una ventaja de un modelo frente a otro de referencia (ver discusién en la seccién 2.4.1). Segun
la tabla 2.1, el factor de bayes indica en este caso una preferencia moderada para el esquema
de Wigner por sobre el modelo candénico segiin de los datos conjuntos Planck2015 + BAO.

En este caso no sélo es un modelo viable, si no que también es favorecido
moderadamente por los datos a pesar de la incorporacién de parametros extra.
Puede afirmarse que cumple el objetivo de representar bien las observaciones
y dar un marco tedérico mas preciso para el surgimiento de las semillas de la
estructura a gran escala.
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Figura 5.9. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obteni-
das con los datos de Planck2015+BAO. En la diagonal se muestran las distribuciones de
densidad de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles
muestran los contornos de confianza a 1oy 20 de pares de los parametros In(101°Ay), ng y
B.

5.1.3. Analisis estadisticos con datos de Planck2015+BAO-+HST

Dado que los espectros de potencias predichos para los modelos de colapso son diferentes
al del modelo cosmolégico estandar, puede suceder que la estimacién para el parametro Hy
también sea distinta. Por ello se incorporan al andlisis estadistico los datos del HST (Hubble
Space Telescope) con el fin de evaluar si es posible aliviar la tensién entre datos que se discutié
en el capitulo 1.

Debido a que la evidencia bayesiana obtenida para el esquema de Wigner con los datos de
Planck2015+BAO favorece levemente a este modelo, se elige este esquema para profundizar
el andlisis e incorporar un tercer conjunto de datos. Se incluird en esta seccién el andlisis
de este esquema teniendo en cuenta ademads los datos del Hubble Space Telescope para la
determinacion de Hy (Riess et al. 2016). Segtn la discusion de la seccién 1.9 se busca analizar
si es posible resolver la tensién que existe entre las determinaciones de la constante de Hubble
con datos del FCR (Hy = 67.31 + 0.96km s~ 'Mpc ™! Planck Collaboration et al. (2016b)) y
datos pertenecientes al Universo local (Hy = 73.24 + 1.74kms~'Mpc™!, Riess et al. (2016)).

Los resultados del analisis estadistico se muestran en la figura 5.11. Se exhiben solamente
aquellos pardmetros que dan cuenta de alguna variacién, no se muestran Q.h? y 7 por ser
esencialmente los mismos que el modelo fiducial. Puede apreciarse que la diferencia en el resto
de los parametros es minima y no resulta apreciable para la constante de Hubble, de modo
que no se encuentran modificaciones tales que puedan aportar a resolver la discrepancia antes
mencionada.
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Figura 5.10. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obte-
nidas con los datos de Planck2015 y Planck+BAO. En la diagonal se muestran las distri-
buciones de densidad de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los
otros paneles muestran los contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros
In(101°Ay), ny y B.

5.2. Modelo CSL

El modelo CSL involucra modificar la ecuacién de Schrodinger (ver seccién 4.5). Lo in-
teresante de esta propuesta es introducir el colapso espontdaneo del campo inflatén como una
consecuencia natural de la evolucién del sistema y sin necesidad de introducir el colapso au-
toinducido de la funcién de onda del campo inflatén como una hipétesis adicional, para lo
cual es imprescindible modificar las ecuaciones de la fisica que lo rigen.

El parametro libre introducido en esta ocasién se parametriza del siguiente modo:

Ak = Ao <]1€ + lj;) (5.10)
donde Ao = 1/|7| siendo 7 es el tiempo conforme al inicio de inflacién (que es negativo). El
mismo depende del nimero de e-folds que dura inflacién. Trabajos anteriores realizados por
parte del grupo de investigacién (Villalba (2016)) muestran que si bien el espectro primordial
es afectado por el valor de Ag no lo es el espectro de anisotropias y polarizacion del FCR,
por lo que no hay una preferencia por uno u otro valor en cuanto a contrastacién con las
observaciones se refiere, mientras éste sea congruente con las escalas de energia de inflacién.

Para este caso se utiliza 7 = 1.5 x 10% Mpc que corresponde a un potencial de inflacién
yi/4 =10 My y N = 68 el nimero de e-folds. Si \j, = % se recupera el modelo cosmolégico
estdndar, por eso se contempla un apartamiento a segundo orden en 1/k donde « es el
parametro libre a determinar.

Existe una restriccién fisica muy importante sobre A\ y es que su valor sea positivo. De
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Figura 5.11. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obteni-
das con los datos de Planck2015+BAO+HST. En la diagonal se muestran las distribuciones
de densidad de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros pa-
neles muestran los contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros In(101°A,),
ns y B.

este modo y teniendo en cuenta que los valores relevantes de k se encuentran entre 107° y
1071, resulta la siguiente restriccién tedrica:

a>—107°, (5.11)

Por esta razon, se impone un limite inferior a los valores posibles del parametro y su funcién
de probabilidad a posteriori tiene una sola cola.

En la figura 5.12 se muestran los resultados para los pardmetros cosmolégicos de interés,
resultando notable la coincidencia con los resultados obtenidos para el modelo fiducial. La
prediccién para ms; no amplia notoriamente el intervalo de confianza, a diferencia de los
modelos fenomenologicos. Los detalles cuantitativos pueden verse en la tabla 5.5. El valor de
a resulta limitado por 4.3 x 107° a un sigma (68 % de probabilidad).

Es importante destacar que la parametrizacién introducida para este modelo (ec. 5.10)
afecta sélo a las escalas angulares mas grandes (multipolos mas pequeiios) por lo que no se
han incorporado los datos de BAO al andlisis del mismo ya que estos son adecuados, por su
naturaleza, para comparar resultados a escalas angulares més pequerias (multipolos grandes).

Los indicadores estadisticos aportan los siguientes datos:

Ax? = —0.622 (5.12)

resultando evidencia inconclusa en cuanto a su preferencia sobre el modelo estdndar.
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Figura 5.12. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo CSL obtenidas
con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad de
probabilidad marginalizadas para un pardmetro mientras que los otros paneles muestran los
contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los parametros cosmoldgicos.

Determinacién de los parametros de slowroll y los potenciales de inflacién

Los parametros de slowroll €1 y €5 pueden derivarse de las determinaciones de A y ng:

V4

= — = — 142 5.14
1271'2771])4145’ &2 Ns + €1, ( )

€1

que se relacionan con las derivadas del potencial de inflacion.

En la figura 5.14 se muestran los resultados obtenidos para «, €1 y €2, en el caso del
modelo CSL con los datos de Planck2015, junto con los resultados obtenidos para el modelo
estandar. Se observan valores similares para o y valores mas grandes para e1. La principal
diferencia es que los contornos de Planck tienen un limite inferior con el que no contamos
en el caso CSL. Esto es debido al tratamiento de la teoria semiclédsica versus el abordaje de
la cuantizacién mediante la variable de Mukhanov-Sasaki a través de la cual se construye el

95



5. Resultados

Il CSL - Planck
B ACDM - Planck

0.9901

0.975F

Ny

0.960

0.9451

0.00016

3 \ 4 \
0.00008F | \ 1 4 \

/ \ 4 |
J N y \
0.00000 DO T |

3.00 3.06 3.12 3.18 0.945 0.960 0.975 0.990 0.00000 0.00008 0.00016
In(10"° A,) n, a

s

Figura 5.13. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo CSL obtenidas
con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad de
probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles muestran los
contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros In(101°Ay), ns y a.

Parametro Valor Medio +10

o <43x107°
N 0.9667 T9-0062
In(10'04,) 3.0824 100307
Qh? 0.0222 00002
Q.h? 0.1197 +3:9922
1006 c 1.0409 50002
- 0.0747 F9:0189

Hy 67.3378 T0-9574

Tabla 5.5. Estimacién de los pardmetros cosmolégicos para el modelo semiclasico CSL con
los datos Planck2015.

modelo canoénico. Para este caso existe una relacién entre r y €;1:

_ R(k)
~ Py(k)

X €1, (5.15)
y r estd restringido por los modos tensoriales. En el caso de los modelos semiclasicos, la
amplitud de estos modos es despreciable y, por lo tanto, el limite superior para r es aproxi-

madamente 10719,
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Figura 5.14. Arriba: distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo CSL obteni-
das con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad
de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles muestran
los contornos de confianza a 1o y 20 de pares del pardametro « y los pardmetros derivados
€1 y €2. Debajo: imagen extraida de la publicacién Planck Collaboration et al. (2016a).
El contorno que corresponde en comparacion con los datos utilizados para esta tesis es el
“Planck TT+lowP”.

5.3. Potenciales de inflacion

Se ha probado en trabajos previos (Landau et al., 2012) que la funcién likelihood cuenta
con varios maximos si se busca estimar A y B simultdneamente en los esquemas de colapso
mediante las cadenas de Markov-Monte Carlo.

Los primeros analisis estadisticos llevados para esta tesis de doctorado se llevaron a cabo
con los datos Planck2013 y contemplaban al menos 10 valores distintos y arbitrarios de A que
se fijan a modo de estimar B junto con el resto de los parametros correspondientes al modelo
cosmologico estandar. Sin embargo, el efecto neto que produce la incorporaciéon de A es una
normalizaciéon que introduce una degeneracién con el parametro Ag. Simplemente fijando un
valor determinado para A que implique un valor aceptable de A, se puede proceder al analisis
de un soélo caso y resulta representativo del modelo.

De la discusién de los modelos tedricos se sabe que ng esta relacionado con los pardmetros
de slow-roll y éstos a su vez con el potencial de inflaciéon. Entonces, si los esquemas de
colapso permiten distintos intervalos de confianza para ngs respecto al modelo estandar, sera
posible considerar distintas restricciones para los modelos de inflacién, validando por ejemplo
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algunos que hayan sido descartados por el modelo cosmoldgico estandar y que se encuentren
contemplados dentro de las restricciones para los esquemas de colapso.

Con este fin, se realizaron en colaboracién con A. Pujol estimaciones para los valores de
ng en el contexto del modelo de Wigner y los nuevos datos de Planck2015 y el esquema de
Wigner. La figura 5.15 muestra la comparacién entre los andlisis previos y los actuales para
ns a 1o junto con las cotas establecidas por los correspondientes datos de Plack.
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Figura 5.15. Arriba: estimaciones de ng y errores a lo para distintas potencias de A
(A=10%1<i<9) con los datos de Planck2013. Debajo: estimaciones para ng y errores
a lo segun distintos valores de A tales que A, es similar al del modelo fiducial con datos
de Planck2015. En ambos casos el andlisis corresponde al esquema de Wigner en el caso en
que el colapso de la funcién de onda del campo inflatén se produce dentro del horizonte. En

todos los casos, el valor de A es negativo.

La estimacion para el intervalo de confianza es similar para todos los valores de A (ver
figura 5.16). En la figura 5.17 se muestran distintos contornos de confianza para dos valores
determinados de A en comparacion con los resultados del modelo cosmolégico estandar, para
los datos Planck2015. El andlisis para determinar qué modelos especificos de inflacién son
compatibles con los esquemas de colapso se encuentra en curso.
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Figura 5.16. Probabilidad unidimensional a posteriori para ns segun los distintos valores
asignados al pardametro A. El modelo corresponde al esquema de Wigner en el caso que el

colapso de la funciéon de onda del campo inflatén ocurre dentr

o del horizonte. Se aprecia

que ni el valor estimado para ng, ni el intervalo de confianza dependen del valor de A. En

todos los casos, el valor de A es negativo.
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Figura 5.17. Distribuciones a posteriori marginalizadas para el modelo de Wigner obteni-
das con los datos de Planck2015. En la diagonal se muestran las distribuciones de densidad
de probabilidad marginalizadas para un parametro mientras que los otros paneles muestran
los contornos de confianza a 1o y 20 de pares de los pardmetros ns; y A, segin distintos

valores de A.
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Capitulo 6

Conclusiones

En esta tesis se consideré la hipotesis del colapso autoinducido de la funcién de onda de
los modos del campo inflatén para explicar la formacién de estructuras a partir de un estado
inicial del Universo isétropo y homogéneo. Se consideraron dos alternativas para describir la
dindmica del colapso: i) esquemas de colapso y ii) modelo CSL.

Se calcul6 el espectro primordial de fluctuaciones para modelos donde el colapso ocurre
durante la época de inflacién en los siguientes casos: a) esquemas de colapso Independiente,
Newton y Wigner; b) modelo CSL.

A su vez, se modificé el cdédigo abierto CAMB que calcula las anisotropias en tempera-
tura y polarizacién del FCR para incluir el espectro primordial de los modelos de colapso.
Los resultados obtenidos indican que las predicciones para el esquema Independiente no se
pueden distinguir de las respectivas del modelo cosmolégico estandar. Por el contrario, para
los esquemas de Newton, Wigner y el modelo CSL se encontraron predicciones distintas a
las del modelo cosmolégico estdndar para varios valores de los pardmetros libres de estos
modelos. Por lo tanto, estos modelos son candidatos a ser comparados con los datos mediante
analisis estadisticos para obtener limites sobre sus parametros libres.

Se calcul6 el espectro primordial de fluctuaciones para modelos donde el colapso ocurre
durante la época dominada por la radiacién y la dindmica del mismo estd dada por los es-
quemas de colapso. Se encontré que en varios casos particulares el modelo no puede explicar
los datos observacionales. Para los casos que resultan viables, se encuentra que las predic-
ciones de los modelos de colapso no se pueden distinguir de las respectivas para el modelo
cosmoldgico estandar.

Se llevaron a cabo anélisis estadisticos para comparar las predicciones de los modelos que
incluyen la hipétesis del colapso de la funcién de onda de los modos del campo inflatén con
datos recientes del Fondo Césmico de Radiacién, Oscilaciones Actsticas de Bariones y del
Telescopio Espacial Hubble.

En todos los casos, los valores obtenidos para los pardmetros cosmolégicos del modelo
estandar coinciden dentro de los 20 con los respectivos obtenidos para el modelo cosmolégico
estandar. A su vez se obtuvieron limites sobre los parametros libres de los modelos de colapso.
Por otra parte, los intervalos de confianza obtenidos sobre el pardmetro ngs son mas amplios
que los que se obtienen para el modelo cosmolédgico estandar. Dado que este parametro esta
relacionado con el potencial de inflacién, este resultado sugiere que potenciales que han sido
descartados mediante andlisis estadisticos realizados en el contexto del modelo estandar, no
lo sean en el contexto de los modelos de colapso.

101



6. Conclusiones

Por otra parte, para determinar la preferencia de los datos entre los modelos de colapso y
el modelo cosmolédgico estandar se calculd la evidencia bayesiana. En la mayoria de los casos
los resultados indican preferencia moderada por el modelo cosmoldgico estandar. Hay dos
excepciones: el modelo CSL, donde la evidencia bayesiana indica preferencia inconclusa por
ambos modelos y el esquema Wigner con datos de Planck2015 y BAO donde la evidencia

bayesiana indica preferencia moderada por el modelo de colapso.

La tabla 6.1 resume los modelos de colapso que fueron contrastados con datos observa-
cionales recientes de interés cosmolégico y sefiala en color la combinacién que es favorecida
moderadamente por la evidencia bayesiana frente al modelo cosmoldgico estandar.

Modelo P15 P15+BAO P15+BAO+HST
Newton prob. a posteriori de | no incorpora no se realiza
B no gaussiana nuevas restricciones
Wigner mejor evidencia ba- | preferencia modera- | no resuelve la tensién
yesiana que Newton | da frente al modelo | entre datos
estandar
CSL se encuentra no se realiza no se realiza

una cota para «

Tabla 6.1. Resultados del anélisis estadistico de modelos de colapso con datos observacio-
nales recientes de interés cosmoldgico.

En resumen, a partir de los andlisis estadisticos se puede afirmar que las predicciones de
los modelos de colapso permiten explicar los datos actuales del FCR, BAO y HST, dando asi
una explicacién tedrica al surgimiento de las inhomogeneidades y anisotropias del Universo

primordial.
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Apéndice A
Acronimos

BAO Barionic Acoustic Oscillations

CAMB Code for Anisotropies in the Microwave Background
CMB Cosmic Microwave Background

COBE Cosmic Microwave Background Explorer

CSL Continuous Spontaneous Localization

HST Hubble Space Telescope

FCR Fondo Coésmico de Radiacion

WMAP Wilkinson Microwave Anisotropy Probe
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