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Introduccion

La cosmologia y el estudio del universo han avanzado mucho en los ultimos afos gracias a los
avances tecnoldgicos. A principios del siglo XX era generalmente aceptado que el universo
permanecia estdtico, no fue hasta la década de 1920 que el astrénomo Edwin Hubble estudid las
galaxias proximas y obtuvo la primera evidencia experimental de que el universo evolucionaba,
introduciendo la llamada Ley de Hubble que permitia relacionar la velocidad de expansion a la que
se separan unas galaxias de otras en funcidon de la distancia entre ellas, siendo el factor de
proporcionalidad la llamada Constante de Hubble (H). En principio se supuso que el universo debia
contraerse debido a la atraccién gravitatoria de los cuerpos que lo componen aunque a finales de
siglo gran cantidad de observaciones indican que realmente se expande cada vez mas
rapidamente.

La medida de este pardmetro es imprescindible para el calculo de propiedades tan importantes
como la edad del universo o la densidad de sus distintos componentes. A lo largo de los afios se
han realizado diferentes intentos de medir este pardametro obteniendo resultados cada vez mas
acotados hacia un valor, desde los 500 ™/, .\, que midi6é Hubble por primera vez hasta un valor
proximo a 70 Km/s.Mpc que es el mdas aceptado actualmente, aunque distintos métodos para
medirlo ofrecen distintos resultados.

Durante afios los valores obtenidos por distintos métodos coexistian en un rango plausible pero
las medidas cada vez mds y mas precisas evidencian una inconsistencia en los valores obtenidos
por distintas técnicas en lo que se conoce como Tension de Hubble y es un problema abierto en la
cosmologia actual.

En este TFG estudiaremos la importancia de obtener un valor preciso y aceptado de este
parametro, los distintos métodos por los que se puede obtener, los resultados que ofrecen y
algunas de las posibles soluciones propuestas hasta ahora para el problema de la Tension de
Hubble.

Comenzaremos en un primer capitulo presentando la Constante de Hubble, la Métrica FLRW vy la
Teoria del Big Bang. En el segundo apartado estudiaremos los distintos métodos usados para la
medida de este parametro y los resultados que ofrecen. Finalmente en el tercer apartado
propondremos algunas posibles (e improbables) soluciones a la discrepancia y presentaremos las
conclusiones en el cuarto.



1. Métrica FLRW y teoria del Big Bang

La propiedad mds importante del universo y la base de la cosmologia actual es el Principio
cosmoldgico que implica a grandes escalas su homogeneidad, segln la cual cualquier punto del
universo es equivalente y tiene las mismas propiedades que cualquier otro, e isotropia, segun la
cual el universo cumple las mismas propiedades sin importar la direccién en que se observe.
Veamos algunas observaciones firmemente establecidas:

- El universo es homogéneo e isétropo a escalas mayores que 100Mpc pero presenta
estructura inhomogénea a escalas menores. Por ejemplo, en el Sistema Solar es obvio que no
es lo mismo estudiar la superficie del Sol que la de la Luna. Esto sigue siendo cierto para
escalas mayores si consideramos regiones del universo relativamente pequefias que
contengan unas pocas galaxias o cuerpos, los efectos gravitatorios locales son muy
importantes y debemos abandonar la suposicién de homogeneidad e isotropia.

- El universo se expande de acuerdo con la Ley de Hubble.

- La radiacién térmica de fondo de microondas tiene una temperatura de aproximadamente
2.732%K. Sélo hubo pequeifias fluctuaciones en la distribucion de densidad de energia (del
orden de 10~°) cuando el universo era joven.

Figura 1: Imagen del WMAP de la radiacién de fondo césmico de microondas (Cosmic Microwave Background,
CMB).

- En cosmologia, materia baridénica (frecuentemente referida como Polvo) es toda aquella
materia compuesta por bariones y leptones, que tienen una presién positiva (a excepcion de
algunos tipos de neutrinos cuya presidn se considera despreciable). Aproximadamente hay 1
barién por cada 10° fotones pero no hay cantidades sustanciales de antimateria.

- Aproximadamente el 75% de esta materia baridnica es hidrégeno y el otro 25% helio, hay
muy poca cantidad de elementos mas pesados.

- La materia baridnica constituye sélo un pequeno porcentaje de la densidad de energia total,
el resto estd compuesto por materia oscura fria con una presion despreciable (= 25% del
total) y por energia oscura con presidn negativa (= 70% del total).



Ley de Hubble:

En un universo homogéneo e isétropo en expansion las velocidades relativas a la que se separan
dos observadores obedecen la Ley de Hubble. Esta ley es una ley empirica que obtuvo Edwin
Hubble estudiando la velocidad a la que se separan de nosotros galaxias préximas. La separacién
da lugar a un corrimiento al rojo cuando se observa el objeto lo que nos permite saber a qué
velocidad se separa, asi, conocida la distancia a la que se encuentran separadas, se obtiene la
siguiente relacién entre la velocidad del observador B respecto de A y el vector posicion entre
ambos:

Ugay = H(0) - 7py (1)

La constante de proporcionalidad H(0) es la llamada Constante de Hubble. Veremos que depende
del modelo cosmoldgico considerado y de la densidad de energia de los diferentes componentes
del universo que varian en diferentes épocas, asi, unas veces se utiliza el Pardmetro de Hubble
H(t) que evidencia explicitamente esta dependencia y otras la Constante de Hubble que
proporciona el valor de este pardmetro en el momento en que se hace la medida y serd lo que
intentaremos calcular una vez estudiados los métodos de cdlculo de distancias en el universo.

Ademas, cabe notar que de acuerdo con esta ley la velocidad relativa entre dos objetos separados
por una distancia mayor que 1/H debe superar la velocidad de la luz, esto se conoce como Limite
de Hubble y los objetos mas alla de él se separan de nosotros a una velocidad mayor que la de la
luz. Si el Pardmetro de Hubble no hubiera variado a lo largo de la historia del universo entonces la
luz emitida por objetos fuera de este limite no podria alcanzarnos y no serian visibles, difiere por
lo tanto del Horizonte de sucesos que pone un limite a partir del cual nunca podremos interactuar
con objetos mas alld. Esto no contradice la teoria de la relatividad que impone que en el universo
la velocidad maxima posible es la de la luz pero no impone restriccién alguna sobre cédmo puede
expandirse el propio universo, que puede hacerlo a velocidades superiores a la de la luz. En un
universo en expansion infinita el universo visible es cada vez mds grande pero con el paso del
tiempo los cuerpos se alejan cada vez mdas y mas entre si, de modo que cada vez mdas cuerpos se
alejan de nosotros escapando de nuestro universo causal. Asi, aunque el universo visible sea cada
vez mas grande, el numero de elementos con el que podemos interactuar es cada vez menor lo
gue da lugar a una de las hipdtesis cosmolégicas sobre el destino final del universo mas aceptadas
conocida como “Big Freeze”.

Meétrica FLRW:

El hecho de que las galaxias se alejen unas de otras evidencia que el universo es homogéneo e
isétropo en el espacio pero no en el tiempo, el universo cambia con el paso del tiempo. Estas
propiedades imponen unas restricciones a la métrica del universo: como debe ser homogénea
entonces debe ser invariante bajo traslaciones espaciales y como debe ser isétropa entonces debe
ser invariante bajo rotaciones espaciales. Asi, la geometria del universo sera:

R-2X , representando R la direccion temporal y 2 una 3-superficie espacial homogénea e
isétropa.

Como el universo es espacialmente homogéneo e isétropo, la 3-superficie espacial X' debe ser
maximamente simétrica, lo que implica 6 simetrias: 3 traslaciones y 3 rotaciones (por ser
espacialmente tridimensional). De aqui se deduce que la métrica del universo debe ser:



ds? = —dt® + az(t)yi]- dx'dx’ , donde a es el Factor de escala que describe completamente la
evolucidn temporal de un universo homogéneo e isétropo, dando cuenta del crecimiento de la
parte espacial, y y es la métrica de la seccidn espacial. Vemos que la parte temporal va por su
lado.

- Dada la expansién del universo es muy recomendable el uso de unas coordenadas que sean
estaticas con respecto a esta expansion, es decir, que se muevan con el universo. Estas
coordenadas se denominan Coordenadas comdviles (x') y en ellas un objeto que sea estético
respecto a la expansién del universo, es decir, que su Unico movimiento en el espacio sea
debido a la propia expansion de éste, tendra unas coordenadas comdviles constantes. Para
dos puntos en un universo en expansion dados en coordenadas coméviles separados por una
distancia dada, esta distancia sera la misma en estas coordenadas pero la distancia fisica que
los separa habrd aumentado debido a la expansién del universo.

En estas coordenadas la distancia fisica entre dos puntos (d45(t)) viene dada por un factor
(a), que indica como se expande en universo, multiplicado por la distancia en estas
coordenadas entre ellos (X,5), que es constante. Como:

dupp(6) =a(t) X — Al ser By5 = dag(t) — Por ser %5 constante y usando la Ley de
Hubble:
_i®
H(Y) = =2 )
Asi introducimos uno de los pardmetros mds importantes, el Factor de escala (a), que da cuenta
de la expansidn del universo.

Como el espacio es maximamente simétrico entonces debe ser esféricamente simétrico y usando
el hecho de que el tensor de Riemann debe ser proporcional al tensor de curvatura K en una
métrica maximamente simétrica obtenemos:

2

dr
ds? = —dt? + a?(t) - T + 1r2(d6? + sen?(6)dd? 3)

— KTZ

Esta es la métrica Friedmann — Lemaitre — Robertson — Walker (FLRW) en coordenadas
comoviles y es espacialmente homogénea e isétropa. La homogeneidad e isotropia no determinan
de forma univoca la geometria espacial pues hay 3 tipos de geometrias espaciales maximamente
simétricas y, por tanto, homogéneas e isotropas:

K = 0 — Universo euclideo plano
K =1 - Universo cerrado esférico

K = —1 — Universo abierto hiperbdlico



K=0

Figura 2: Geometrias cerrada, abierta y plana respectivamente en funcion del pardmetro de curvatura.

Aunque estas 3 geometrias son compatibles con la métrica FLRW las observaciones parecen
indicar que el universo es espacialmente plano a grandes distancias (K = 0).

Conocida la métrica que rige un universo 4-dimensional (1-temporal y 3-espacial), homogéneo e
isé6tropo como el nuestro (Métrica FLRW) podemos hallar las ecuaciones que rigen su
comportamiento. Para ello lo primero es hallar el tensor energia-momento, pues las ecuaciones de
Einstein nos permitiran relacionar las entidades geométricas (como la forma del espacio-tiempo)
con el contenido de materia/energia. Si la propiedad de homogeneidad e isotropia se cumple a un
lado de las ecuaciones (hemos obtenido la métrica en base a estas propiedades) debe cumplirse al
otro lado de las ecuaciones y el contenido de un universo homogéneo e isétropo puede modularse
con fluidos perfectos (sin presiones transversales), obteniendo la siguiente forma para el tensor
energia-momento:

—-p 0 0 0

0O p 0 O
u __
Tv_oop0

0 0 0 p

Esto se debe a que en coordenadas comdviles la cuadrivelocidad es u* = (1,0,0,0), ya que el
fluido se mueve Unicamente con la expansién del universo pero no se mueve espacialmente, de
modo que la Unica componente distinta de 0 en estas coordenadas sera la temporal.

Cualquier fluido viene descrito por una ecuacion barotrépica que para el caso de fluidos perfectos
es:

p = w - p, donde w contiene la informacidn sobre la velocidad térmica de las particulas.
Se puede probar que:

- w =0 — La velocidad de las particulas es mucho menor que la de la luz y el fluido tendrd
presién igual a 0, esto es lo que se conoce en cosmologia como polvo.

- w =1/3 = Tenemos cierta presion, este caso es el de la radiacion (fotones o neutrinos). Se
obtiene al considerar que se mueven a velocidades comparables a la de la luz de modo que el
tensor energia momento es T#” = 3Dradiaci 6n — Pradiaci 6n Y c€on la ecuacion de fluidos
perfectos se obtiene w = 1/3.

- w=—1 - La presién es negativa, es el caso de la constante cosmoldgica, la presion del
vacio. Esta es la propuesta mas aceptada para la energia oscura, aunque hay otras como



—1 < w < —1/3, para una energia oscura descrita por la quintaesencia o w < —1, para una
energia oscura fantasma.

Una de las propiedades de la teoria de Einstein de la gravedad es que el tensor de Einstein (G)
debe conservarse covariantemente de modo que también debe hacerlo el tensor energia-
momento. Asi, tomando la componente v = 0:

T;ﬁv = 0 — Aplicando la métrica FLRW — Obtenemos la Ecuacion de continuidad:

pH3-(+m =0 &

Vemos que para un fluido perfecto la densidad es inversamente proporcional al factor de escala
pues al resolver la ecuacidn se obtiene p(a) « a=31+w) y dependiendo de la especie tendremos
un w u otro de modo que decaerd mas o menos rapido. Asi, si suponemos que en el Big Bang
habia la misma densidad de componentes, al cabo de un tiempo ésta variard dependiendo de la
especie y unas predominardn sobre otras en distintas etapas del universo.

- Para el polvo por ejemplo p~0 y, cOMO Pateria > Pmateria = Wmateria ~0. Obtenemos al
resolver la ecuacidn que Pogreria X a2 Yy, ya que E & poareria - @° por ser el volumen
proporcional a a3para el espacio tridimensional, la E es constante para el polvo.

- Para la radiacién vimos que w = 1/3 luego pragiacion X @ * Y E X Progiaci 6n * @° = a L.
Vemos que la energia de las particulas relativistas no se conserva, le ceden energia al propio
universo.

Vista la Ecuacion de continuidad obtengamos las otras 2 ecuaciones dindmicas importantes, las
Ecuaciones de Friedmann. Para ello usaremos las ecuaciones de Einstein a las que aplicaremos la
métrica FLRW vy los ya conocidos tensores energia-momento de las diferentes componentes.

En unidades naturalesc =1 - R, — %gwR = 8nGT,

Con las componentes 00 — e ij — se deducen para la métrica FLRW la primera y segunda
ecuacion de Friedmann:

() -, K 5
a - 3 p az ()
a 4G

2="—3 (p+3p) (6)

a®)

con la segunda ver si la
) y g

Con la primera de estas ecuaciones podemos hallar H(t) =

expansion acelera o decelera.

Es importante mencionar que en caso de que se considere el modelo ACDM, que considera
materia oscura fria + una constante cosmoldgica, aparecera la constante cosmoldgica A en las

ecuaciones de Einstein y al resolverlas aparece en la primera ecuacion de Friedmann un término 3
extra.

Veamos cOdmo se comporta la expansién en un universo ACDM con métrica FLRW como el
nuestro. Como vimos en un universo FLRW obtenemos las ecuaciones dindmicas (5) y (6).



En ACDM consideramos la constante cosmolégica de modo que la primera ecuacién se convierte
en:

.\ 2
) =50 00 +4-5
En cosmologia la velocidad de expansion del universo, fijada por la Constante de Hubble, ha sido
relativamente bien medida mientras que la densidad de masa no. Asi, histéricamente se
caracterizan los problemas en términos de una Densidad critica (pTit®), que seria la densidad
total de un universo plano, en lugar de una velocidad critica que no puede ser bien medida. Esta
Densidad critica se obtiene a partir de la solucién de las ecuaciones de Friedmann tomando K = 0,
obteniendo para nuestro universo, siendo H, la Constante de Hubble, es decir, el valor del
Pardmetro de Hubble medido hoy:

3H¢
8nG

critica —
p =

()

En base a este pardmetro podemos obtener las densidades de cada una de las especies del
universo (materia baridnica, radiacion, energia oscura y constante cosmoldgica) definiéndose los
Pardametros densidad de cada especie (2;) con:

R N C)

Si la suma de todas las densidades es mayor que la critica tendremos un universo abierto, si es
menor sera cerrado y si es igual serd plano pues la densidad total del universo, que viene dada por
la suma de las densidades de los distintos componentes, coincidiria con la densidad critica que,
por definicidn, es la de un universo plano. Disponemos asi de una herramienta para estudiar la
geometria del universo, conocida la densidad de energia de cada componente y, por tanto, la del
universo, podemos estudiar su geometria. Como hemos adelantado antes resulta que en nuestro
universo la suma de los Pardmetros densidad de todas las especies medidos hoy es
aproximadamente igual a 1, lo que indica que nuestro universo es plano pues (Planck
Collaboration VIII, A&A 641 A6, (2020), arXiv:1807.06209):

‘onlvo +Dark Matter =~ 0.26

'Qradiaci on = 0.00001

QDark Energy ~ 0.73

De nuevo con las ecuaciones de Friedmann se puede obtener:

K
Qror —1= aZ-H?

Como vemos cuando K = 0 tenemos que o7 = 1 = pror = p 't y tendremos un universo
plano, si K = —1 tenemos que Qror < 1 = pror < p ¢ y el universo es abiertoy si K = 1
tenemos que Qror > 1> pror > pHe° y el universo es cerrado.

Como hemos mencionado, en nuestro universo las observaciones dan:
1 —0Qror = —0.02 + 0.05, que parecen indicar un universo plano.

Las expresiones de los parametros densidad se pueden obtener de la observacidn con:



3HZ A K

Pi iti
0, = critica — >0, = e = —
: gnG T 3HZ'K T a2H?

pcritica P
Asi, hoy, en ty:

a\%  8nG Ak
C) =Z2(on +p) +5 -5 = HE = H[Qn + 0y + 0y + 0]
Obtenemos que la suma de los pardmetros densidad de todas las especies es aproximadamente
igual a 1 hoy, como ya comentamos. En general se puede obtener, no para hoy sino para un z
cualquiera, recordando que cada especie varia con el factor de escala de una forma particular,
segun sea su ecuacion barotrdpica:

H?(a) = H? [nm (%)3 40, (%)4 + 0+ O (%)2] ©)
H%(z) = H3[2,,(1+2)3 + 2,(1 + 2)* + 0, + 2k (1 + 2)?] (10)

Vemos que la constante de Hubble depende de la densidad de los distintos componentes, como
mencionamos al introducirla.

Teoria del Big Bang y CMB:

Veamos rdpidamente en qué consiste la Teoria del Big Bang y porqué el CMB esta limitado a
380000 afios después del Big Bang, lo que nos permitird entender el origen de las anisotropias del
CMB, que seran claves en alguno de los métodos de cdlculo de distancias en el universo que
veremos a continuacién.

No sabemos qué origind el universo pero el fendmeno que lo pone en expansién es conocido
como Big Bang. De acuerdo con la Teoria del Big Bang el universo se encontraba en un estado de
muy alta densidad y temperatura en que las leyes de la fisica dejan de ser validas (singularidad). En
cierto momento comenzé una expansion increiblemente rapida haciendo que la temperatura del
universo bajara a medida que se expandia. Durante los primeros 300000 o 400000 afos la
temperatura era tan alta que los bariones y los fotones se encontraban ligados en lo que se
conoce como Plasma baridn-foton, la energia era tan alta que no se tenian fotones libres pues al
moverse por el plasma chocaban constantemente sufriendo dispersion de Coulomb y de Thomson
y la distancia media de dispersidon era muy pequefia, es decir, recorrian muy poca distancia entre
colision y colisién quedando confinados en el plasma. Esta época se conoce como Epoca oscura,
no fue hasta unos 300000 afios después que el universo se expandié lo suficiente para que su
temperatura bajara hasta los 3000°K y comenzaran a formarse los primeros atomos, a esta
temperatura la energia promedio de los fotones es menor que la energia de ligadura de los
electrones en el dtomo de modo que el camino libre de dispersién medio de los fotones se hizo
tan grande como el tamano del universo obteniéndose asi los primeros fotones libres y quedando
congelada la materia baridnica del plasma. Antes de la formacién de los dtomos no habia un limite
inferior en la energia que debian tener los fotones para poder interactuar con la materia y tanto
los de alta como los de baja energia se veian sometidos a colisiones y dispersiones, al formarse los
primeros atomos aparece un limite inferior en esa interaccion (como sabemos los fotones deben
tener energias concretas para interactuar con los dtomos) y algunos de los fotones dejan de
interactuar con la materia baridnica, liberandose. Esto es lo que se conoce como Recombinacion, a
veces es referido sencillamente como el momento en que se produjo el desacople de los fotones,
y se considera que ocurrio unos 380000 afios después del Big Bang. Son los fotones liberados en



la Recombinacion lo que observa en el CMBy por eso tenemos un limite a los 380000 afios,
sencillamente antes de este momento no habia fotones libres que puedan haber viajado por el
universo y alcanzarnos, ya que se encontraban confinados por el plasma.

Las anisotropias que se observan en el CMB se deben a que en el momento de la Recombinacion
habia zonas de distinta densidad que provocaban la formacién de cumulos de materia,
agrupandose fotones y bariones, que sufrian fluctuaciones en el plasma conocidas como “Baryon
Acoustic Oscillations (BAO)”, probablemente remanentes de fluctuaciones cldanticas que sufrid el
universo cuando aln era muy pequefio y que se amplificaron con la expansion. Dentro del plasma
los fotones ejercian una presion hacia fuera al intentar liberarse del plasma mientras que los
cumulos de materia estaban sometidos a la gravedad, haciendo fuerza hacia dentro. La relacion
entre estas fuerzas hacia fuera y hacia dentro hacia que el tamafio de esos cimulos de bariones y
fotones fluctuara como un globo que se hincha y deshincha. La velocidad de expansion y
compresion de los cumulos depende de la Velocidad del sonido (c,) en el medio, en concreto en el
plasma barién-fotén, que serd un pardmetro clave en lo que sigue. Con las definiciones habituales

de p como densidad, {2 como pardmetro cosmoldgicoy h = HO/lOO se define como:

c 3
€= conR = Pharibnica _ 5 404 (14 )10, K2 (11)

Vv3(1+R) B 4pf0t(’)nica

El tamafio de los cumulos viene dado por el Horizonte de sonidos que es el borde de ellos y que
depende de la Velocidad del sonido (c,) y del momento en que se produjo la Recombinacion, para
algunos se produjo cuando estaban en el maximo de su oscilacién y serdn grandes mientras que
otros estaban en el minimo y serdn mas pequefios y otros serdn intermedios. Aunque menos
comunes que los intermedios, son los maximos y los minimos los mas interesantes pues dejan una
marca mas obvia en el CMB. Cuando se produjo el desacople la materia baridnica se congeld en el
estado en que se encontrase, quedando el crecimiento de estos cumulos ligado Unicamente a la
expansion del universo (esta idea sera clave en el calculo de Hy), y algunos cimulos lo hicieron en
un estado y otros en otro dependiendo de su densidad de energia, asi, esas anisotropias que se
observan en el CMB evidencian variaciones de densidad de energia en el universo primitivo. Con
la expansidn del universo estos cimulos de exceso baridnico se expanden formando a la postre las
estructuras a gran escala del universo como las galaxias, éstas se forman tanto dentro como en el
centro y en el borde de estos cumulos de modo que podemos esperar cierto patréon en la
distribucién de galaxias en el universo, por lo general sera bastante arbitrario pero si medimos la
distancia entre unas galaxias y otras en muchas ocasiones estaremos considerando galaxias que se
formaron cerca del centro de los cimulos y en muchas otras consideraremos galaxias que se
formaron justo en el borde de los cimulos. Al medir las distancias entre gran cantidad de galaxias
se observa precisamente esto, se obtienen valores muy diferentes entre si pero hay un exceso de
galaxias a una distancia concreta del resto (146.8 + 1.8Mpc) lo que corresponde al caso de medir
la distancia entre las galaxias que se formaron en el centro y las que se formaron en el extremo de
los cumulos y que coincide con el tamafio esperado de éstos una vez considerada la expansion del
universo tras la congelacion baridnica. Esta evidencia observacional de la distribucion de galaxias
en el universo es una gran prueba en favor de la Teoria del Big Bang y de la existencia de esas
fluctuaciones de densidad de energia que se observan en el CMB, las BAO.

Cabe destacar que la Recombinacion no se dio en un momento concreto sino que la liberacion de
fotones es un proceso estadistico, pues se considera que los fotones pasan a ser fotones libres y
comienzan a moverse por el universo cuando su camino libre medio es mayor que el tamafio del
universo, pero al ser el camino medio algunos se liberaran antes que otros. Esto queda



evidenciado en la llamada Superficie de ultima dispersion que se define como el conjunto de
puntos en el espacio a la distancia adecuada a nosotros de modo que recibimos ahora de ellos los
fotones emitidos en el desacoplamiento, es decir, son los puntos del espacio desde los que se
emite el CMB y son una corteza con una cierta anchura pues, como hemos mencionado, en unos
puntos se produjo antes que en otros el desacoplamiento y la consecuente liberacién de fotones,
al tratarse de un proceso estadistico.

Espectro de potencias del CMB:

Para el estudio del CMB no sélo disponemos de la famosa imagen del WMAP (Figura 1) sino que
contamos con un espectro de potencias que presenta diferentes picos que ofrecen gran
informacion:
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- Figura 3: (Planck Collaboration VIII, A&A 641 A6, (2020), arXiv:1807.06209) Espectro de potencias del CMB,
muestra el numero de puntos del CMB con un tamario concreto (Angular scale). Este nimero de puntos se
representa en ‘K pues se puede relacionar el tamafio de los cimulos con la temperatura del CMB, que estd
directamente relacionada con la longitud de onda de los fotones observados y que, por el Efecto Sachs-Wolfe,
varia mds o menos en funcion del tamafio del cumulo. Asi, las anisotropias de temperatura observadas en el
CMB estdn relacionadas con el tamafio de los cimulos, que se puede caracterizar con 1. Dentro del CMB
observamos puntos mds grandes (Angular scale mayor) y otros mds pequefios (Angular scale menor), el
espectro de potencias muestra claramente que unos tamafios son mds comunes que otros.

Para explicarlo debemos volver a nuestras oscilaciones en el plasma, las BAO. Como hemos visto
antes de la Recombinacion fotones y bariones estaban ligados, apareciendo algunas zonas de
mayor densidad que otras, y la presion de los fotones hacia fuera y la atraccion gravitatoria de los
bariones hacia dentro daban lugar a oscilaciones. En el momento de la Recombinacion la materia



baridnica se congeld en el estado en que se encontrase, podia haber sufrido una oscilacién
completa, cientos o miles de ellas, encontrarse en algiin momento de su primera oscilacidn,... este
conglomerado de oscilaciones es lo que forma el CMB. Al observarlo nosotros recibimos el CMB
como una corteza esférica alrededor de nosotros pues, de acuerdo con la homogeneidad e
isotropia, nos encontramos en el centro de nuestro Universo visible y es desde los confines de él
desde donde se emiten los fotones que conforman el CMB. De este modo, lo percibimos como
una proyeccién esférica que podemos descomponer en ondas simples, de forma andloga a como
descomponemos una onda plana como funciones seno y coseno, solo que al ser en este caso una
proyeccion esférica, hacemos para ello uso de los arménicos esféricos.

Asi, podemos modelar el universo como un conjunto de capas superpuestas de fluctuaciones de
densidad simples, conteniendo cada una de estas capas fluctuaciones de un cierto tamano. Las
fluctuaciones de cada capa oscilan independientemente pero es el conjunto de todas estas
fluctuaciones lo que modela el universo y el CMB que observamos. Como hemos dicho, cada una
de estas capas contiene un tipo concreto de fluctuaciones y se puede modelar con la letra [ que
caracteriza un armadnico concreto, de forma andloga al nimero de onda para las ondas planas, y
gue es la [ que observamos en el espectro de potencia, el Momento multipolar.

El hecho de que sean las BAO que se congelaron cuando se encontraban en el maximo y en el
minimo de su fluctuacidn las mas importantes es porque, como mencionamos, son las que dejan
una marca mas obvia en el CMB y nos permiten obtener resultados interesantes. Para verlo basta
con multiplicar la Velocidad del sonido por la edad del universo en el momento de la
Recombinacidn, esto nos dird cudn lejos podrian haber viajado esas fluctuaciones en caso de no
contraerse, y dividiendo el radio de una fluctuacion de densidad concreta por este valor podemos
conocer cuantas veces se ha expandido y contraido esa fluctuacién en concreto. La mayoria de
veces obtendremos un numero decimal, lo que implica que se trata de una de esas oscilaciones
intermedias, pero para algunas obtendremos un numero entero, lo que implica que se
encontraban, en el momento de la Recombinacion, en una de las situaciones extremas, o bien en
su maximo de expansion o bien en el minimo. Vemos que los tamafnos de estos puntos especiales
del CMB deben poder expandirse en términos de los armdnicos esféricos.

Cada uno de los picos que se observan en el espectro de potencias corresponde a una de estas
situaciones extremas, que resultan ser los fendmenos que mas suceden. El primer pico
corresponde al caso en que esas perturbaciones sélo tuvieron tiempo de colapsar una vez y se
encontraban en su minimo por primera vez en el momento de la Recombinacion. El segundo pico
corresponde a una compresiéon y una expansion completas, el tercero a una compresion,
expansion y compresién completas, y asi sucesivamente. Una vez entendido esto debemos
responder a la siguiente pregunta: ¢ Qué informacion nos ofrece esto sobre el universo? Pues bien,
cada pico nos dice algo Unico sobre los pardmetros densidad de 3 de las especies del universo:

1. El primer pico actua como una regla, nos permite constatar la curvatura del universo.
Como hemos visto este pico corresponde a los puntos que en el momento de Ia
Recombinacion se encontraban precisamente en su primera compresion completa, es
decir, conocida la velocidad del sonido y el tiempo que han tenido para expandirse, los
380000 afios en que se dio la Recombinacion, y multiplicando por el factor de expansién
del universo entonces, podemos calcular tedricamente su tamano en el momento de la
Recombinacion, que debe ser de unos 500000 afios luz. Ahora bien, este valor obtenido
tedricamente puede compararse con un valor experimental que se puede obtener al medir
estos puntos en el CMB. Para ello medimos el tamafio de los puntos en el cielo,
obteniendo un angulo, su Tamario diametral angular, que podemos convertir en distancia
usando trigonometria sencilla, siendo éste el angulo medido, la distancia al CMB uno de los



catetos y el tamafio del objeto el otro. Para que esto tenga sentido debemos asumir un
universo plano, en el que las rectas paralelas permanecen paralelas, los angulos de un
triangulo suman 180°,... Sabemos que si suponiendo esto obtenemos al medir el tamafio
de esos puntos el mismo valor de 500000 afios luz, entonces nuestra suposicion de
universo geométricamente plano sera correcta. Por otro lado, sabemos que la presencia de
materia y energia, asi como la expansién del universo, deben curvar su geometria. Asi
tenemos un test: si medimos el tamafio de los puntos usando geometria sencilla y
obtenemos precisamente ese valor de 500000 afios luz entonces el universo debe ser
geométricamente plano como hemos mencionado y podemos obtener la cantidad de
energia total del universo. La materia y la energia resultan en una curvatura positiva
mientras que un universo en expansion sin materia ni energia tendria curvatura negativa,
asi un universo plano debe tener exactamente la cantidad de energia que compense esa
curvatura negativa debida a la expansion. Al realizar las medidas ese primer pico nos da el
siguiente resultado: el universo es PLANO vy, por tanto, nos dice la cantidad de energia total
del universo, dada por la suma de bariones, materia oscura y energia oscura.

Este segundo pico corresponde al caso en que las BAO estudiadas se habia contraido y
expandido una vez justo en el momento de la Recombinacion y ofrece informacién sobre la
cantidad de bariones en el universo. Podemos entender las oscilaciones con la siguiente
analogia: serian masas, mas o menos pesadas dependiendo de la cantidad de bariones
contenida en el cimulo de densidad que oscila, unidas a un resorte que se dejan caer
desde una posicion inicial de equilibrio. En el momento inicial ambas se encuentran en la
misma situacion y son indistinguibles pero cuando se dejan caer la gravedad es mas fuerte
para los cimulos con gran cantidad de bariones. Los picos representan estas situaciones,
los picos pares son aquellos en que la fluctuacidn se comprime y se vuelve a expandir de
modo que se encuentran en el momento inicial, cuando estd maximamente expandido y
comienza la oscilacién. Para el segundo pico esto sélo pasa una vez, para el cuarto pico
pasara dos veces, y asi sucesivamente. Por otro lado los picos impares son aquellos en que
se ha dado la compresién pero no la expansién, en el primer pico teniamos sélo una
compresioén, en el tercer pico habrd pasado dos veces, y asi sucesivamente. Podemos
darnos cuenta que en el momento de mdéxima expansion todos los cimulos son iguales, se
encontrarian en el estado inicial de la oscilacion, momento en que dejamos caer las masas
en nuestra analogia, y la compresién serda mads o menos violenta dependiendo de la
cantidad de bariones, en nuestra analogia el resorte se estira mas o menos dependiendo
de la masa. Asi tener mas bariones debe aumentar los picos impares que es en aquellos en
gue se nota la diferencia de bariones, mientras que los picos pares no se ven afectados por
la cantidad de bariones. En cuanto a los picos del espectro esto implica lo siguiente:
cuantos mas bariones mas altos seran los picos impares comparados con los pares, que no
se ven afectados por la cantidad de bariones. Asi, podemos comparar la altura relativa de
los picos para medir el contenido baridnico del universo, obteniendo que la cantidad de
bariones es de cerca del 5% del contenido total del universo.

El resto de picos representan las fluctuaciones mas pequenas y aportan informacién sobre
la cantidad de materia oscura relativa a la de radiacién. Sabemos que durante los primeros
anos el universo se encontraba en la época dominada por radiacion y las fluctuaciones que
eran lo suficientemente pequefias como para oscilar al menos una vez durante este breve
periodo deberian ser realzadas y sus picos en el espectro de potencia deberian crecer en
comparacion a las fluctuaciones mas grandes. Asi, observando la altura de los picos
pequeiios podemos calcular cuando acabé la época dominada por radiacién y se paso a la



época dominada por materia oscura. Con esto podemos calcular cuanta materia oscura
hay, que resulta ser cerca de un 26.5%.

En conclusidn, los picos del espectro de potencia nos dicen la cantidad de energia asociada a las
distintas especies. El primero nos dice la energia total del universo, compuesta por bariones,
materia oscura y energia oscura, el segundo nos dice la cantidad de energia debida a los bariones y
el tercero la debida a la materia oscura de modo que podemos deducir la de energia oscura
obteniendo los siguientes resultados:
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Figura 4: Resultados ofrecidos por los distintos picos del espectro de potencias del CMB (a la izquierda) y distribucion
de energia de las distintas especies (a la derecha).

Problema de la tension de la Constante de Hubble:

Como hemos mencionado, distintos métodos de medida de la Constante de Hubble ofrecen
resultados diferentes. A dia de hoy no estda muy claro a qué se debe este problema, pero es
bastante claro que se obtienen principalmente dos grupos de medidas en torno a valores distintos
de Hy, aunque veremos los distintos métodos para su calculo en el siguiente capitulo con mas
detalle.

El primer grupo de medidas se basa en la observacion de fendmenos astrondmicos conocidos
como las supernovas tipo Ia o las Cefeidas para calcular la distancia a la que se producen v,
conocida la velocidad a la que se separan con el “Redshift”, se puede calcular la Constante de
Hubble. Estas medidas ofrecen unos valores de entre:

Por otro lado el segundo grupo se basa en medidas tedricas obtenidas a partir de la observacion
del CMB vy ofrecen valores de en torno a:

Ho ~ 67405 KM/ o

Observando estos resultados resulta obvio que hay una inconsistencia. Durante afios los errores
de ambas medidas solapaban y, aunque extrafo, podia no haber problema, pero las medidas cada
vez mas precisas han evidenciado este problema.

Notemos que las medidas se hacen sobre la Constante de Hubble actual como es evidente pues
ese serd siempre el parametro que dice como se expande el universo en el punto de observacién
en el momento en que se mide. Si volvemos a medir desde la Tierra la Constate de Hubble en



algun momento concreto del futuro ese valor sera diferente, pero debido a la homogeneidad e
isotropia del universo ese valor es el mismo en todos los puntos del universo en el mismo
momento.

Cuando se obtienen dos valores distintos para un mismo parametro se dice que hay una tension
entre las dos medidas. Esta tensién se mide en o que representa la desviacién estandar e indica
cuan confiable es la medida, siendo 20 una confianza del 95% pero bajando este valor a medida
gue aumenta .

El cdlculo se realiza de la siguiente manera:

Supongamos una medida A + A y otra B + 6B para un mismo parametro. La tensién se halla
con:
» A—B
Tension = (12)
J(64)? + (8B)?

Supongamos 2 medidas de H, con, por ejemplo:

Ho ~ 67405 KM/ o
Hy~733+18 KM/

Aplicando (12) obtenemos un valor para la tensién de = 3.10, se dice que la tensién entre
674+ 0.5y 73.3 + 1.8 es de 3.1 sigmas, que corresponde a un intervalo de confianza en una
distribucién normal del 62%.
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Figura 5: (Riess (2020)) Tension entre distintos valores de la Constante de Hubble obtenidos por distintos métodos.
Resulta obvio que son tensiones inaceptables para considerar el pardmetro como bien conocido.



2. Medidas de la Constante de Hubble por diferentes
métodos

Consecuencias de una medida precisa de la Constante de Hubble:

Ya hemos mencionado la extrema importancia de una medida aceptable de la Constante de
Hubble a la hora de obtener informacidn sobre el universo, pero su utilidad no se limita a eso:

Degeneracion geométrica: Como hemos visto el estudio de los picos del espectro de
potencias del CMB nos permite obtener informacion sobre las densidades de energia de
distintos componentes. Recordemos que por su propia definicion la suma de todos los
parametros densidad de los distintos componentes es igual a 1 en un universo plano. Asi:

Qiorar + 2 =X 0; + Q¢ =1-> Parah = fg—% y w; = 2,0h?, obteniendo:

h? = wy, + wy, + wg +wy

Donde distinguimos entre materia baridnica y oscura y despreciamos la radiacion.

Al estudiar el espectro de potencias del CMBse observa un problema: sin importar la
precision de las medidas, diferentes modelos con diferentes curvaturas y densidades dan

lugar a observaciones indistinguibles en el CMB, esto se conoce como degeneracion
geométrica.
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Figura 6: Lineas de degeneracion para un cierto (2, fijo (Efstathiou & Bond (1999)). Las distintas lineas estdn
caracterizadas por un pardmetro R propio que depende de las densidades de los distintos componentes y
representa las Qg y 0, que darian lugar a las mismas anisotropias en el CMBpara una densidad de materia
total (0, + 0,,,) fija. Se trata de una degeneracion fundamental pues una mayor precision en las medidas del
CMB hard mds fina la linea de degeneracion, pero no la eliminard.

Esta degeneracién se puede romper usando medidas por medios distintos del CMB para
imponer limitaciones a una de las densidades 2k o {2,. En particular, si los parametros del
contenido de materia son bien conocidos por CMB una limitacién en la Constante de
Hubble (obtenida por un método alternativo) impone una limitacion en la energia oscura.



Vemos que para eliminar la degeneracidn es necesaria una medida precisa de la Constante
de Hubble por un método alternativo, obteniendo:

50 ~25HO 13
i=2o (13)

Una precision de = 0.1 para {2, se puede obtener si el error de H, es del 5% (Efstathiou &
Bond 1999).

Limitacion de la ecuacion de estado de la energia oscura: Como vimos, un universo
homogéneo e isétropo se puede describir con la métrica FLRW y vimos que la ecuacién de
estado de las distintas especies era la ecuacién barotrdpica para fluidos perfectos:

p=w:-p.

Cada especie viene descrita por esta w que para polvo y para radiacion y materia relativista
estaba bien definida a partir de sus propiedades, en concreto, a partir de su velocidad que
es comparable a la de la luz para las segundas y despreciable para el polvo. En cuanto a la
energia oscura a dia de hoy continda siendo bastante misteriosa y hay varias propuestas
para su w que podrian ser aceptables, de entre las que destacan:

w = —1, para una energia oscura descrita por la constante cosmoldgica.
—1 < w < —1/3, para una energia oscura descrita por la quintaesencia.
w < —1, para una energia oscura fantasma.

Aunque estas son las mas aceptadas podria ser que w fuera distinta, incluso que fuera
dindmica y variase con z, por ejemplo.

Medidas del CMB en combinacién con otras medidas cosmoldgicas independientes
pueden imponer limitaciones directas en la ecuacion de estado de la energia oscura. En
concreto, una medida precisa de la Constante de Hubble parece el mejor complemento al
CMB para estudios de la energia oscura.

Limitacion de la masa de los neutrinos: Hasta ahora hemos incluido a los neutrinos como
contribuyentes en la densidad de energia relativista {2, pues, aunque los experimentos han
establecido una masa # 0 para ellos, sigue siendo un valor muy pequefio y se mueven a
velocidades comparables a la de la luz.

El CMB se ve afectado por los neutrinos de varias formas, como es ldgico al ser una de las
especies que componen el universo. Sabemos que en la Recombinacion los neutrinos
tenian cierta energia media, como en el caso de los fotones unos eran mas energéticos que
otros. Por otro lado, sabemos que los neutrinos presentan una degenerancia de 3.04 en
sus eigenestados, es decir, existen 3.04 especies efectivas de neutrinos distintas. Si al
menos una de las masas de los neutrinos es mayor que la energia media entonces serian
no relativistas durante el desacoplamiento, lo que se evidenciaria en el CMB pues nuestros
modelos los suponen relativistas.

Se puede relacionar el Pardmetro de Hubble con la masa de los neutrinos con (Komatsu et
al. (2011)):
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.QC + 'Qb 'Qk 'QA } (14)

) L —
B % m,a
H(a) = H, {74—?[1 + 0.2271Nefff( Y /TVO)] +?+ a3(1+weff(a))

Para el valor aceptado actualmente de su energia media durante la Recombinacion se dara
esta situacidn de ser no relativistas cuando m, > 0.58eV/, de modo que si la masa de los
neutrinos es ), m, = 1.8el/ (por haber 3.04 especies) esto se evidenciard en el CMB
(Komatsu et al. 2009), imponiéndose asi un limite superior a su masa en caso de no
encontrarse rastro de esto en nuestras medidas del CMB.

Se puede realizar un razonamiento parecido pero incluyendo medidas de otros pardmetros
complementarias a las de CMB, en nuestro caso de la Constante de Hubble, para reducir
este limite superior, obteniendo asi un valor mds acotado de la masa de los neutrinos. Para
modelos ACDM se obtienen limites de:

va < 1.3eV paraw = —1
va < 1.5eV paraw # —1
Anadiendo datos de otros métodos como BAO o SNe se mejoran las limitaciones (Ichikawa
et al. 2005):
Zm" < 0.67eV paraw = —1
Zm" < 0.8eV paraw # —1
- Edad del universo: Conocido el ritmo de expansién del universo a lo largo de su historia
puede calcularse su edad sencillamente observando cuanto tiempo ha tardado en crecer

hasta su tamafio actual teniendo en cuenta este ritmo de expansion. Usando (10)
obtenemos:

t =]mL=iJm & (15)
Tl Q+DHE  Holy (1+ 25, 0, (1 + 2)70n

Histéricamente el cédlculo de la edad del universo resulté imprescindible para la
introduccion de la energia oscura pues modelos sin ella daban edades del universo
menores que la edad de algunas estrellas para valores de la Constante de Hubble

> 50 km/s . Mpc como el nuestro. Medidas muy precisas de la edad de ciertas estrellas

permite imponer un limite inferior de 11.2Gyr para la edad del universo, lo que esta de
acuerdo con el valor mds aceptado actualmente, de 13.7 + 0.13Gyr (Komatsu et al.
(2009))

Medidas de la Constante de Hubble:
Es necesario introducir la Distancia de luminosidad D, :

Si suponemos una fuente que emite luz a una cierta distancia de un detector en la Tierra, la
Distancia de luminosidad (d;) se define como el radio de la esfera centrada en la fuente. Debido a



la expansion del universo la energia que recibimos no es la misma que se emitio ya que el fotén
sufre un corrimiento al rojo por culpa de la expansidn del universo, el fotdn cede energia al propio
universo. Conocido el corrimiento al rojo podemos hallar la energia que tendrd la luz cuando
llegue a nuestro detector pues:

E
142z

EO ES
Ademas, el ritmo al que emite fotones la candela estandar también va a variar pues la frecuencia
lo hace:

dt
1+2z

dto =

Como el flujo de energia es:

_ L
 4md?

Obtenemos finalmente una relacion entre la distancia de luminosidad y el flujo de energia:

L L
F = = 16
4mtd?  Amai(1 + z)%r(2)? (16)
Por ser:
d,=ay(1+2)r(2) (17)

Finalmente tenemos todas las herramientas necesarias para estudiar distintos métodos para la
medida de la Constante de Hubble, parametro cuya extrema importancia ya ha sido expuesta. A la
hora de usar cuerpos celestes para determinar distancias es muy importante que se encuentren lo
suficientemente lejos de nosotros como para que su movimiento local nos sea despreciable de
modo que sélo consideremos la expansion del universo como su movimiento. Veamos los
métodos mas importantes, comenzando por una explicacién del fendmeno para estudiar después
como obtener medidas para Hy y, finalmente, las posibles fuentes de error:

- Cefeidas: Las Cefeidas son estrellas muy masivas, de modo que brillan mucho y pueden
localizarse e identificarse a grandes distancias, que han gastado el oxigeno de sus nucleos y
evolucionan adelante y atras en el diagrama Hertzspring-Russell (HR) debido a que pulsan
radialmente, aumentando y disminuyendo tanto su temperatura como su didmetro
produciendo cambios en su luminosidad con un periodo y amplitud muy estables.
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Figura 7: Diagrama de Hertzsprung-Russell (HR), relaciona la temperatura de las estrellas con su luminosidad.
Como las Cefeidas varian su temperatura a lo largo de su periodo de pulsacion se mueven de un lado a otro
del diagrama.

El proceso de pulsacién de las Cefeidas se debe a que tienen una capa de He doblemente
ionizado que cuando es opaca a la radiacidon hace que la energia quede atrapada en su
interior, aumentando la presién y expandiéndose su superficie, disminuyendo asi la
temperatura. Cuando esta temperatura alcanza cierto valor critico la capa de He vuelve a
hacerse transparente a la radiaciéon permitiendo la liberacion de energia y disminuyendo
asi su presion y, por tanto, su radio, aumentando la temperatura. Este proceso se repite
ciclicamente pues en cierto momento la temperatura aumenta lo suficiente para volver a
impedir que se escape la energia, opacandose la capa de He y creciendo el radio de la
estrella de nuevo. Esto se conoce como Mecanismo kappa, todas las estrellas tienen una
opacidad radiactiva para cierta profundidad en su atmodsfera estelar (dada por el
pardmetro kappa) pero en la mayoria de ellas este proceso de pulsacion se detiene en el
equilibrio (Freedman & Madore 2010).

La idea para el calculo de la Constante de Hubble es la siguiente:

Hemos definido la Distancia de luminosidad (d;) y hallado en (16) una relacién entre ella 'y
la luminosidad (L). Asi, conocida la luminosidad y el flujo de energia, que se obteniene
directamente en el telescopio, podemos hallar a qué distancia se encuentra la estrella y
calcular la velocidad a la que se separa es sencillo, hallando el “Redshift” mediante técnicas
espectrales. Conocida la distancia y la velocidad podemos usar la Ley de Hubble para
calcular la Constante de Hubble. Asi, nuestro objetivo es sencillo: calcular la luminosidad.

De conocer la temperatura seria inmediato hallar la luminosidad haciendo uso del
Diagrama HR o con la Ley de Stefan-Boltzmann (L = 4wR%*cT*, siendo o la constante de
Stefan-Boltzmann) pero la informacién de que nosotros disponemos es el periodo de la
Cefeida, no su temperatura. Hay distintas formas de hallar la luminosidad en funcion del
periodo, siendo la mas comun hacer uso de la Ley de Leavitt dada por:

M=A- 2.510g< (18)

L
41 - (10pc))



Donde A es una constante que depende de la banda de longitudes de onda a las que se
realiza la observacidon y M es la magnitud absoluta que tendria la estrella de encontrarse a
10pc de distancia y viene dada por M = a4 + a; log P + a3C, siendo C y los a constantes
gue pueden determinarse empirica o tedricamente y P nuestro dato, el periodo de
pulsacion.

Otras técnicas mas recientes permiten calibrar la relacidon distancia-luminosidad
geométricamente. El Método de Baade-Wesselink nos permite hallar el radio medio de la
Cefeida a partir la luminosidad y de su velocidad radial, es decir, a la que crece y decrece,
gue puede hallarse por espectroscopia Doppler. Con su radio en el momento de maxima
expansion y el de maxima contraccién se puede hallar facilmente la distancia con:

op

Figura 8: Método de Baade-Wesselink.

Siendo Ry el radio de la Cefeida en su maxima expansién, R, el radio de la Cefeida en su

maxima compresion y 1/2 los angulos. Como vemos es necesaria una gran precision de

observacion para poder distinguir dngulos tan pequefios. Por trigonometria simple

46 AR . o 46 _ sinf . )
tanT = —-ycomo el dngulo es muy pequefio tanT m——— AB obteniendo:
d 24R 19
=73 (19)

Estos métodos para el calculo de distancias mediante Cefeidas son de los mas utilizados
pero presentan algunas fuentes de error, tanto errores estadisticos que se manifiestan en
la relacidon periodo-luminosidad al producirse un desvio de entre el 30% y el 10% en la
relacion ideal entre periodo y luminosidad (M = a; + a; logP + a3C), como errores
sistematicos al no tener en cuenta la extincién estelar (absorcion y reemisién de fotones
entre la fuente y nosotros) que hace que los objetos parezcan mds débiles y lejanos de lo
gue son u otros errores debidos a la metalicidad de los cuerpos observados que no
podemos conocer con precision y puede afectar a esta relacién.

Supernovas tipo Ia (SNe Ia): Es otro de los métodos mas usados y proporciona las
medidas mas precisas, aunque no estan bien entendidas a nivel tedrico. La idea basica es la
misma que para las Cefeidas, hallar una medida confiable de su luminosidad y con ella
hacer uso de (16) para hallar la Distancia de luminosidad.

Las principales ventajas que presentan son que son muy brillantes de modo que pueden
ser observadas a distancias suficientemente grandes para que su movimiento local pueda
despreciarse respecto a la expansion del universo, muestran dispersiones muy pequefias
entre su pico y su minimo de luminosidad de modo que cuando se conocen las suficientes



pueden ser usadas para calibrar y son facilmente identificables ya que presentan una
evolucidn espectral caracteristica.

El cdlculo de la luminosidad se hace con el Método de Baade-Wesselink calculando por
R(t)

d( /Ro)
dt

en los momentos de maxima y minima luminosidad.

espectroscopia Doppler su velocidad radial ( ) y con ella 'y su luminosidad el radio

En cuanto a la fisica de las SNe Ia se asume que se producen por la ruptura de enanas
blancas C 4+ O de masa cercana a la de Chandrasekhar, que es la maxima que puede tener
para no colapsar y convertirse en un agujero negro o en una estrella de neutrones.
Normalmente una sola enana blanca no puede causar la explosién de modo que se
originan en sistemas binarios. Actualmente se consideran dos clases de progenitores de las
SNe la:

1. “Single- degenerate”: Una de las enanas blancas de masa cercana al limite de
Chandrasekhar recibe material de su compafero. Esto es consistente con la
homogeneidad de las SNe Ia y al mismo tiempo puede ser ajustado facilmente para
ajustar las diversidades observadas.

2. “Double-degenerate”: Se producen por la fusién de las dos enenas blancas. Las ventajas
de este proceso es que ofrece una explicacidon a la historia del progenitor, predicciones
razonables de los ratios predichos de SNe Ia, una explicacién natural a la ausencia de
H y He en el espectro de las SNe Ia y presenta un Unico parametro a considerar: la
masa total del sistema. Su mayor problema es que para que estos sistemas sean viables
debe sobreponerse la dificultad tedrica critica de evitar el colapso por acrecidn.

A dia de hoy no se entiene ni el mecanismo de explosién ni la ausencia de H y He en el
espectro, que se esperan por la transeferencia de masa del compafiero (Hillebrandt &
Niemeyer (2000)).

Una vez estudiados los dos métodos para el cdlculo de distancias mas comunes veamos qué
resultados ofrecen:

_ km
Hy =63.4+1.7 /S
2008)

_Mpc,obtenido con una muestra de 29 Cepheid (Tammann et al.

Hy, =603+ 2.6 km/s obtenido con una muestra de 20 SNe la

. Mpct

Hy=61.24+05 km/s obtenido con una muestra de 62 SNe la

. MpC)

Hy=742+36 km/s obtenido con una muestra de 240 Cepheid lejanas (Riess et al.

(2009a-b))

. MpC)

Hy=738+24 km/s obtenido con una muestra de 600 Cepheid lejanas (Riess et al.

(2011))

. Mpct



Resulta evidente que se observan dos grupos de medidas, proponiéndose posibles errores entre el
método de unos y otros. El primer grupo propone que el excesivo valor de H, obtenido por el
segundo se debe a la asuncion de que se puede usar la misma relacién luminosidad-periodo en las
Cefeidas de diferentes galaxias, con diferentes metalicidades,... lo que explicaria el error de una
muestra mayor de datos, pero esto puede no ser cierto. Ademads, al observarse solo eventos
lejanos puede haber una seleccién parcial de eventos, al considerarse sélo los mas brillantes. El
segundo grupo propone que el menor valor de H, se debe a un error de entre el 10% y el 12%
debido a una calibracién imprecisa de la relacidn periodo-luminosidad al usarse datos obsoletos.
Ademas, el uso Unicamente de Cefeida de grandes periodos presenta una seleccién parcial de
eventos.

Es obvio que hay un problema y seran necesarios mejores datos observacionales ademds de un
mejor entendimiento de la fisica de los indicadores de distancia, sobre todo del efecto de la
metalicidad en la calibracion de la distancia de las Cefeidas y en el proceso de explosion de las
SNe Ia, para obtener resultados aceptables.

Veamos mas métodos por el cdlculo de la Constante de Hubble:

- Método de la punta de rama de una gigante roja (TRGB): Hace uso de la luminosidad de la
rama de las gigantes rojas mads brillantes de una galaxia para calibrar su distancia, en
concreto se usa la Banda infrarroja de luminosidad (I-Band) por ser menos sensible a la
metalicidad. Esta insensibilidad a la metalicidad hace de este método muy util a la hora de
estudiar el efecto de la metalicidad en el caso de las Cefeidas que, como mencionamos, es
una posible fuente de error muy importante. De calcular la distancia a varias galaxias
concretas por estos dos métodos podemos estudiar las diferencias en los valores
obtenidos, ofreciéndonos informacidn sobre el efecto de la metalicidad en las medidas de
Cefeidas.

La etapa de gigante roja es una etapa en la evolucién estelar de estrellas de masas
relativamente pequefias, comparables con la masa solar (cuyo destino es convertirse en
una gigante roja). Estas estrellas se situan durante gran parte de su vida en la Secuencia
principal en el diagrama HR (Figura 7), durante este periodo la estrella esta compuesta por
un nucleo de H que se fusiona en He liberando energia. A medida que el H arde y se va
produciendo He éste se acumula en el nucleo, aumentando su masa, presion, temperatura
y luminosidad, pero disminuyendo el radio del nucleo debido a la mayor densidad del He,
hasta que se tiene un nucleo compuesto sélo por He inerte y rodeado de una capa de H.
En este momento el proceso de quemado de H continua pero ahora se produce cada vez
mas y mas fuera del nucleo de He aumentando el tamafio de la estrella y su luminosidad,
pasando a considerarse una Gigante roja. El proceso continla, durante la fase de gigante
roja sigue quemandose H y produciéndose He que se acumula en el nucleo, el aumento de
masa en el nucleo da lugar a un aumento en la gravedad que se compensa en la reaccién
de guemado de H aumentando el tamano de la estrella para evitar el colapso gravitacional
(este equilibrio sdlo se da en ciertas estrellas con masas concretas, en estrellas muy
masivas la fuerza gravitacional vence dando lugar al colapso y produciendo agujeros negros
o estrellas de neutrones). La formacion y acumulacién en el nicleo de mas y mas He hace
qgue la presion del nucleo y su temperatura vayan aumentando hasta que se alcanza una
temperatura critica de unos 108°K en que el He del nucleo se enciende por el proceso
Triple o y comienza a fusionarse. Al arder el He provoca una explosiéon que arrastra la
enorme cobertura de H cuyo tamafio maximo es la TRGB y que es responsable de que la
luminosidad de la gigante roja sea maxima en el momento de la explosidn, por suerte esta



luminosidad a la que ocurre la explosion es predecible por fisica nuclear pues ocurre para
una masa del nucleo casi constante. Una vez eliminada a causa de esta violenta explosion
la cobertura de H, la luminosidad decrece mucho y la estrella se contrae rapidamente
comenzando a quemar lentamente el He en la llamada Fase de quemado de He, durante la
cual se situa en el Diagrama HR en una rama horizontal. Estrellas de masas comparables a
la solar nunca tendran la fuerza suficiente para alcanzar la temperatura de ignicion de
elementos mads pesados que el He y una vez éste se agote moriran como Enanas blancas,
guedando un remanente inerte de elementos pesados.

El método para el cdlculo de distancia de las galaxias en que se produce este fendmeno se
basa en la comparacién de la luminosidad de las gigantes rojas en dos etapas: su momento
de maxima luminosidad que es el TRGB vy la luminosidad que presenta en la Fase de
quemado de He, cuando se encuentra en la rama horizontal en el Diagrama HR.

Este método es muy util para medir distancias pequefias (10Mpc) pues las luminosidades
durante la transicidn de gigante roja a Fase de quemado de He son muy grandes, ademas,
presenta la enorme ventaja de que permite tomar distintas observaciones (en distintos
rangos de A, se suele elegir la I-band por su independencia de la metalicidad pero pueden
usarse varias bandas diferentes).

Algunos resultados obtenidos para medidas de distancia de galaxias por el método TRGB son:

Hy

7345 km/s . Mpc,obtenido con una muestra de 14 galaxias (Mould & Sakai (2008))

Ho =
67 + 3(random) + 10(sistematico) km/s - Mpc obtenido con una muestra de 21 galaxias
(Sakai et al. (2000))

Hy, = 68 + 6(random) + 4(sistematico) km/s ) Mpc,obtenido con TRGB (Mould & Sakai
(2009a))

Hy =70 £+ 4(random) + 5(sistematico) km/s ) Mpc,obtenido con TRGB (Mould & Sakai
(2009b))

Vemos que estos resultados son compatibles con los ofrecidos por medidas de Cefeidas.

- Método Tully-Fisher: Es un método de calibrado para medidas de distancias basado en la
Relacion de Tully-Fischer (Relacion TF) que es una relacion empirica entre la luminosidad y
la velocidad orbital maxima de galaxias espirales. Su base fisica no ha sido firmemente
establecida aunque parece proveniente de la relacidon entre masa, velocidad orbital y
luminosidad ya que galaxias mas masivas son mas luminosas y, ademas, tienen una
velocidad orbital mayor.

La velocidad orbital se puede calcular con la curva de rotacion éptica o con observaciones
del espectro de emision de 21cm del H y no depende de la distancia. Por otro lado,
sabemos que la luminosidad si depende de la distancia y pueden usarse medidas
independientes de Cefeidas para calibrar la relacidon entre luminosidad y distancia. Con
esto podemos calcular la velocidad orbital de galaxias espirales lejanas (unos 100Mpc) y
graficarlo con la luminosidad observada. Al hacerlo se aprecia una relacién lineal que



depende de la A a la que se realiza la observacion, cuanto mas estrecha sea la dispersion de
las medidas con respecto a la relacidn lineal mejor calibrado estara y mejores seran los
resultados obtenidos:
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Figura 9: Relacion TF para medidas de distintas galaxias espirales. M es la magnitud aparente y estd
relacionada con la luminosidad (como vimos al estudiar las Cefeidas) y log W5, estad relacionado con la
velocidad rotacional. Las grdficas a, b y c son diferentes medidas para un mismo conjunto de datos en

diferentes bandas de observacion, vemos claramente en a y ¢ que la pendiente de la Relacion TF es diferente,
lo que evidencia su dependencia de la banda de observacion. En d se observa la Relacion TF para 8 galaxias
con luminosidad observada en 3.6um, vemos que las medidas se concentran en una banda muy pequefia de
modo que sirve como un buen calibre.

Se han obtenido valores de Hy = 50 — 70 km/s - Mpc (Tully & Pierce (2000)) aunque se espera

gue con un mejor calibrado se puedan hallar medidas de distancia con un 5% de error que
proporcionarian valores de gran precision de H, (Friedmann & Madore (2010)).

- Método de fluctuacion en el brillo de la superficie (SBF): Las galaxias estan compuestas
por estrellas individuales distribuidas de manera mds o menos uniforme y la luminosidad
gue recibimos de ella se debe a la suma de las contribuciones de cada una de sus estrellas
(u otras fuentes de luminosidad). Cuando se observa una galaxia, ésta tiene un cierto
tamafo en nuestro telescopio y conocida su luminosidad total podemos dividir por el
tamafo para obtener una luminosidad media por elemento de volumen. Aunque a grandes
distancias parezca que la distribucion de estrellas en la galaxia es muy uniforme a
distancias mas pequefias esto no es asi, puede dar la casualidad que al observar una
pequeiia zona concreta de la galaxia ésta presente una gran cantidad de fuentes de
luminosidad o que presente menos de las esperadas, de este modo, cuando se observan
regiones pequenas de una galaxia (como si hiciéramos zoom a una zona concreta de ella) y
se mide la luminosidad de esa regién concreta observada aparecen fluctuaciones con
respecto a la luminosidad media esperada, si esa zona observada estda muy ocupada
presentard una luminosidad mayor por elemento de volumen que la media de la galaxia y
si estd poco poblada sera menor.

En base a esta idea el método para el célculo de distancias es sencillo: cuanto mas lejos se
encuentre la galaxia mas uniforme nos parecerd su distribucion de estrellas, es decir, estas
fluctuaciones al observar regiones mas pequenas de la galaxia se desviardan menos de la
luminosidad media cuanto mas lejos se encuentre la galaxia.

Para poder obtener medidas de distancia es necesario calibrar algunas de ellas de forma
gue si conocemos la distancia a la que se encuentran ciertas galaxias podemos estudiar sus



fluctuaciones y calibrar un punto cero. Para ello podemos usar métodos tedricos, basados
en modelos de poblacion estelar, o experimentales, en los cuales elegimos una galaxia que
se encuentra a una distancia conocida concreta (normalmente por el método de Cefeidas)
y se estudia la desviacion estandar de las fluctuaciones de diferentes puntos de la galaxia,
tomando el valor obtenido como el punto cero. Al observar otra galaxia mas lejana la
desviacién estandar respecto al valor medio de la luminosidad de la galaxia sera menor
pues sus fuentes de luminosidad nos pareceran distribuidas de forma mas uniforme por
encontrarse mas lejos.

Cuanto mejores sean las medidas de distancia y luminosidad media de las galaxias que se
usan para el calibrado mejores serdn los resultados obtenidos.

Con este método se pueden medir distancias de hasta 100Mpc y se han obtenido valores de:

Hy =76 £ 6(random) + 5(sistematico) km/S - Mpc »Para calibrados tedricos (Biscardi et
al. (2008))

Hy = 73 + 4(random) + 1(sistematico) km/s - Mpc +Para calibrados Cepheid (Blakeslee et
al. (2002))

El principal problema que presenta este método es que no se conoce bien el efecto de la edad ni
de las metalicidades de las distintas galaxias sobre la luminosidad observada, de modo que puede
estar usandose un calibrado incorrecto.

- MASERs: La emision MASER ocurre naturalmente para altas densidades de gases
(principalmente de H aunque los hay de agua y de otros elementos) cerca de una fuente
de excitacién o fuente de energia, sobre todo agujeros negros supermasivos del centro de
las galaxias, que se encuentran rodeados por gas intergaldctico que en tales condiciones
extremas emite rayos X (MASER es un acronimo de Microwave Amplification by
Stimulated Emission of Radiation). Estos rayos X son tan energéticos que excitan el
electron de mas de la mitad de los dtomos de H del gas que produce el MASER,
encontrandose asi en inversidn de poblacion. A medida que estos atomos excitados
reciben mas energia de los rayos X emitidos por el gas intergalactico se desexcitan
emitiendo energia en la misma direccién en que fue alcanzado el &tomo por el rayo X que
lo excité (esto es lo que se conoce como Emision estimulada y es clave para que el MASER
sea colimado y todos los atomos de H emitan en la misma direccién). Asi todos estos
atomos de H emitiendo la misma energia concreta de desexcitaciéon del H en la misma
direccion tienen la suficiente longitud de camino astronémica para que esos picos de
energia se observen en los espectros de observacion.

Estos picos que se observan en el espectro a esa temperatura concreta son facilmente
identificables. Ademas, se observa que los picos no son perfectamente estrechos sino que
presentan cierta anchura, esto se debe al movimiento propio del MASER que por efecto
Doppler produce un desvio con respecto a la linea esperada en funcion de si parte de él se
mueve en favor o en contra de la emisién de esa microonda colimada.

De este modo resulta que estos picos perfectamente observables e identificables en el
espectro de observacion de cierta galaxia MASER nos dicen dénde se encuentran las zonas



de emision MASER alrededor del centro de la galaxia, que es donde se situa el agujero
negro que estimula el MASER.

Conocida la posicion relativa de la fuente MASER con respecto al centro de la galaxia
puede hallarse la distancia a nosotros por trigonometria sencilla:
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Figura 10: Espectro de observacion de la galaxia NGC4258 (Lo (2005)), la representacion de arriba muestra
como los picos en el espectro pueden mostrar la posicion del MASER relativa a la fuente de estimulacion.
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Figura 11: Conocida la masa del agujero negro (Mgy), el dngulo de observacién (9), la velocidad tangencial de
la fuente MASER (V45 ) ¥ SU posicion con respecto al agujero negro (®g) puede hallarse la distancia D.

Con la técnica MASER se ha obtenido una distancia para la galaxia NGC248 de unos 7Mpc
(Herrnstein et al. (1999)), lo que estd de acuerdo con los valores obtenidos por Cefeidas y TRGB
de modo que los 3 métodos parecen bastante consistentes. Esta técnica es muy prometedora
pero a dia de hoy no se dispone de un catalogo suficiente para ofrecer resultados aceptables, el
gran éxito obtenido para NGC248 es prometedor pero al encontrarse tan préxima hay muchas
fuentes de error que pueden estar quedando minimizadas. Actualmente se realizan grandes

esfuerzos para la mejora de este prometedor método como el “Megamaser Cosmology Project”
(Reid et al. (2009)).



En conclusion, tenemos varios métodos para calcular distancias con sus distintas ventajas y
desventajas, especialmente apropiados para ciertas distancias. Para 2011 el mejor catalogo de
medidas de distancia era el NASA/IPAC Extragalactic Database NED-1D (Madore & Steer 2008) que
contiene 2553 medidas de distancia para 979 galaxias (con velocidades de recesion conocidas)
tomadas por los siguientes métodos, siendo la distancia maxima para cada método incluida en
este catalogo la siguiente:

- Cefeidas (hasta = 55Mpc)

- Supernovas tipo Ia (hasta = 600Mpc)

- TRGB (hasta = 14Mpc)

- Método de Tully-Fisher (hasta = 100Mpc)
- SBF (hasta = 100Mpc)

-  MASER (hasta = 18Mpc)

Representando las distintas medidas de distancia y velocidad se obtiene una relacién lineal
(consistente con la Ley de Hubble) que ofrece como resultado:

Ho ~ 70km/ Mpe
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Figura 12: Catdlogo NASA/IPAC Extragalactic Database NED-1D (Madore & Steer 2008). De arriba abajo y de izquierda
a derecha corresponden al catdlogo completo, zoom hasta los 110Mpc, zoom hasta los 55Mpc y zoom hasta los
18Mpc, destacando ligeramente un tipo u otro de método de medida segun destaquen.

Veamos algunos métodos mas para hallar Hy basados en medidas de distancia:

“Baryon Acoustic Oscillations (BAO)”: En el anterior capitulo hemos estudiado
exhaustivamente el origen fisico de las BAO, que eran oscilaciones de las zonas de exceso
de densidad en el plasma barion-fotdon que se propagan con la Velocidad del sonido en el
plasma dada por (11) antes de la Recombinacion y son producidas por la competicion
entre las presiones de radiacion (hacia fuera) y gravitacional (hacia dentro). En la



Recombinacion los fotones quedan liberados y al desaparecer esa presidén de radiacién las
oscilaciones se detienen quedando congelada la materia baridnica y dando lugar a
fluctuaciones en la densidad de energia bariénica que podemos observar en el CMB y cuya
expansion queda ligada a la del universo, convirtiéndose esas fluctuaciones de densidad
del universo primigenio en las estructuras a gran escala actuales que pueden ser
observadas.

Para el cdlculo de H, es necesario tomar una muestra de la distribucidén de galaxias para un
z concreto. Al calcular la distancia entre galaxias de esta distribucién se observard un
exceso para una distancia concreta que, como sabemos, se debe a que la mayoria de
galaxias se forman en el centro y en los extremos de los cimulos de exceso de densidad
producidos por las BAO, de modo que esta distribucién de galaxias nos da el tamafo actual
de los cimulos tras ser sometidos a la expansidn del universo, y como se entiende bastante
bien la fisica del Horizonte de sonidos podemos comparar el tamano de los cimulos en el
momento de la Recombinacion, dado por este horizonte (146.8 + 1.8Mpc), con el tamafio
actual de los cimulos, dado por la distribucion de galaxias, y obtener asi informacién sobre
la expansién a la que han sido sometidos, que estd relacionada con la expansién del
universo.

Figura 13: Diagrama del test Alcock-Paczinsky (Alcock & Paczinsky (1979)), que permite hallar d,(z) - H(z) a
partir de medidas de AZ/ 0 (que conocemos) cuando se tiene un objeto esférico (en nuestro caso una

distribucion de galaxias) cuyo didmetro es desconocido. El ratio entre el tamaiio del objeto observado a lo
largo del plano de vision y en la direccion perpendicular depende tnicamente del modelo cosmoldgico. El
tamaiio angular del objeto Af se obtiene directamente de la distribucion de galaxias, d,(z) es la Distancia
diametral angular, H(z) la Constante de Hubble y Az la diferencia de “Redshift” entre las partes frontal y
trasera del objeto.

Una vez localizada, los radios en el plano de visién y en la direccién perpendicular de esta
distribucién esférica de galaxias proveniente del cimulo de exceso de densidad dejado
atrds por la BAO en el momento de la Recombinacion vienen dados por:

cAz
1 =15

5.(z) =dy(2)46(1 + 2)

Conocidos 4z, 46 y z podemos hallar d4(z) y H(z) si conocemos s;(z) y s,(z). Para
obtenerlos se hace uso de la Funcion de correlacion (&) entre dos puntos para la
distribucién de galaxias, que es una medida de la diferencia de densidades en una escala
relativa para una distribucién uniforme de densidades y se obtiene directamente de la
distribucién de galaxias observada.



De este modo la aplicaciéon de medidas BAO para imponer restricciones a los parametros
cosmolégicos depende de la distribucién de galaxias observada. Esto presenta varias
fuentes de error importantes como la Varianza césmica, que impone limitaciones en la
precision de las observaciones a gran escala, el Ruido de disparo que son los errores
debidos a la poca cantidad de muestras en la reconstruccién de la distribucién de galaxias o
los Efectos de no linealidad .

Medidas de H, por este método ofrecen H, = 68.2 + 2.2 km/s - Mpc (Percival et al. (2010)) para

las limitaciones en la densidad de materia oscura y baridnica obtenida por las observaciones del
WMAP.

- Efecto Sunyaev-Zel'dovich (SZE): (Sunyaev & Zeldovich (1970), (1972)) Se trata de un
efecto de modificacion en el CMB debido a que los fotones emitidos en la Superficie de
ultima dispersion sufren una dispersidon por electrones libres en su camino a nosotros,
modificando la sefal del CMB. Es independiente del “Redshift” de modo que sirve para
largas distancias y junto con otras medidas permite limitar la Constante de Hubble.
Procediendo como hasta ahora comenzaremos dando una explicacidn fisica de los distintos
tipos de efecto, después veremos como permite obtener medidas de H, y finalmente
estudiaremos sus fuentes de error principales.
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Figura 14: SZE producido por un cumulo ficticio 1000 veces mds masivo que los habituales (Carlstrom et al.
(2002)). La linea punteada muestra el espectro del CMB sin distorsionar (cuerpo negro) y la continua el espectro
distorsionado por este cumulo ficticio. Como se puede apreciar para frecuencias menores de un cierto valor
(218Ghz en este caso) el efecto es un descenso en la intensidad mientras que para valores superiores da lugar a un
aumento. Para un valor concreto de la frecuencia NO se produce efecto alguno por el SZE.

Veamos los distintos tipos:

1. Basado en Dispersion de Compton inversa: Cuando los electrones producen una dispersion
en los fotones se dice que se trata de un proceso de Compton inverso. Esta dispersion
produce un cambio en la E y direccién del fotdn y viene dada por:

, hv
hv = (20)

hv
1+ — (1 —cos )




Donde vy v son las frecuencias del fotén antes y después de la dispersién y 8 el dngulo de
dispersion.

Podemos considerar fotones de baja energia siendo dispersados por electrones apenas
relativistas, en este limite se tiene de manera logaritmica el cambio en la frecuencia

producido por el efecto: s = logV /v, siendo v la frecuencia final observada del fotén,

que es distinta de v debido al cambio de direccion. Con esto la probabilidad de que la
dispersion por un electréon de velocidad fc cause un desplazamiento s en la frecuencia
viene dada por:

H2 , . 1 ,
P(s; B) = f (1+ﬁ’#)[1+#2u2+§(1—M2)(1—u2)](1—Bu)‘Sdu (21)
H1

3
16y4p

Donde son B =Y/, u = cos 8, 8 el angulo que describe la direccién del fotén, y el factor
de Lorentz, los “ indican el final y:

—1;sis <0 1—e (1 -
c_ef(1-pu)—1 _ll—eS(14p) _ ( 'B);sis<0
k= B = ssis>0M2 7 p

B 1;5is >0

La dispersién que sufren los fotones del CMB por efecto de electrones en su camino a
nosotros se da en zonas de gran concentracion de electrones, teniendo cada uno de ellos
una velocidad concreta. Para estudiar el efecto que tiene, no un Unico electrén, sino una
poblacidn de ellos con distintas velocidades relativas a la de la luz () hay que considerar
una distribucion de electrones con distintas . Para ello comenzamos considerando
fotones que atraviesan la poblacién de electrones siendo dispersados sélo una vez, en este
caso la probabilidad de que se produzca un desplazamiento s en la frecuencia es:

1
Pi(s) = ]ﬂ p.(B)dBP(s; B)

Donde p, (B) es la distribucidn de velocidades de la poblacion de electrones que produce

Isl—
e 1 .o p .
el efectoy B = ) el valor minimo de S para que se dé un desplazamiento s.

Se puede hallar para fotones que son dispersados dos veces por la poblacién de electrones:

Py(s) = f dt, Py(t)Py(s — )

Procediendo andlogamente para el caso en que se produjeran 3,4, ... dispersiones se
obtiene:

1
P(s) = e~ (5(5) FTP(S) + T2 Py(s) + ) 22)

Vamos a considerar ahora por simplicidad despreciables los efectos de multiples
dispersiones. Consideremos un espectro de CMB de un cuerpo negro puro — Ij(v) =



2hv3
C2<e(hv/kB'TRAD >_1

espectro para una Unica dispersion sera dado por la siguiente expresion y nos permitira
hallar el cambio en el CMB producido por este SZE de Dispersion de Compton inversa para
este caso de una Unica dispersion:

> gue es la ley de Planck para la radiacion de un cuerpo negro puro. Asi, el

1) = f Py(s) o (vo)ds

Para terminar, si suponemos que tenemos, ademas de fotones de baja energia y electrones
no relativistas, una dispersion dptica media pequefia (7, < 1) se obtiene:

Vs v3

e(hvo/kB'TRAD) -1 e(hvo/kB'TRAD) -1

Al(v) = i_}lee f°° P;(s)ds (23)

Esta ecuacion (23) muestra la esencial propiedad de la independencia del SZE con el
“Redshift”. Como vemos el SZE depende de la temperatura de los electrones pues, como
dijimos depende de su velocidad.

Alx)/T
T

| 1
Alx) /]
T

Figura 15: (Birkinshaw (1999)) Deformacién espectral causada por la Dispersion de Compton inversa sobre un
espectro de Planck incidente tras una unica dispersion al paso por una poblacion térmica de electrones en

3
L . . . hv 2h (kpT o
funcion de la frecuencia adimensional x = PR para Iy = (—B hRAD ) .Para la izquierda los electrones se
B RAD

encuentran a una kgTprap = 5.1 KeV y para Ia derecha a kgTrup = 15.3 KeV.

SZE térmico: Se da en poblaciones que no tienen tanta E y son muy poco relativistas de
modo que pueden estudiarse en la aproximacidn Kompaneets. Para estudiar la poblaciéon
de electrones se usan principalmentes los siguientes parametros:

La concentracion de electrones (n,)
La dispersion dptica media (1, = [ n,(#)ordl), siendo [ la longitud de camino que se
integra a lo largo de la extensidn del gas electrdnico y a7 la seccion eficaz de Thomson.

Pardmetro de Comptonizacion (y = f n, () op == kB Te (r) dl)

Brillo de la superficie  espectral de rayos X en la linea de Vvision
(b, (E) = o (1+ prrEes [ n.(F)?A(E,T,)dl), siendo z el “Redshift”, A la emisividad espectral del

gas electrénico asumido isotrépico y E la energia observada de los rayos X.



Datos observacionales de la emisidn de rayos X proporcionan informacién sobre b, (E) y
permiten predecir el SZE del cimulo, obteniendo observacionalmente n, y T, y hallando
con ellos el resto de parametros.

Para la interpretaciéon de los datos observacionales es frecuente elegirse el Modelo
isotérmico 5, en que la T, es constante y la concentracidon de electrones se considera
C . . r2\T13E . ,
distribuida esféricamente, luego n, = n, (1 + r_Z) siendo 7 el radio del nucleo del
c
cumulo. Este es el modelo mds simple para interpretar los datos observacionales aunque
hay algunos mas complejos que consideran una estructura eliptica o en que la T varia.

Tipicamente el efecto del SZE térmico observado en cimulos de galaxias es del orden de
ATy~ — hid> mK para frecuencias bajas, siendo hjpy la h considerada para Hy =

100 km/sMpc' lo que evidencia la posibilidad de medir la Constante de Hubble haciendo

uso de este efecto.
Otros tipos de SZE: Destacamos 2 tipos:

No térmico: Se da en poblaciones de electrones altamente relativistas y su efecto es mucho
menor que el de el SZE térmico ya que los electrones altamente relativistas tienen una
densidad mucho menor que los no relativistas y es mucho menos probable la dispersion de
los fotones del CMB.

Cinemdtico: Se debe al movimiento del cimulo de dispersién debido a la expansién del
universo. En el sistema de referencia del medio de dispersion la radiacién del CMB parece
anisotrépica y el efecto Compton inverso la reisotropiza ligeramente. Como resultado, en
ese marco se ve un CMB anisotrépico con amplitud proporcional a la velocidad peculiar en
la linea de visidn y a la dispersién 6ptica media. Su efecto es bastante débil y tiene un
espectro distinto del SZE térmico de modo que actla como ruido en las medidas de H por
SZE térmico.
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Figura 16: Fuerzas relativas de los SZE térmico y cinemdtico para un cumulo con kgT, = 10 KeV, pardmetro

de Comptonizacion y = 10~* y velocidad peculiar de 500 km/ s (Carlstrom et al. (2002)). A la izquierda se
muestra su efecto en los cambios de intensidad sobre un espectro térmico del CMB a 2.7 °K y a la derecha
cambios en la temperatura.

Una vez estudiados los distintos tipos de SZE veamos cémo usarlo para hallar la Constante
de Hubble. Para ello procedemos como es habitual, hallando una distancia (la Distancia
diametral angular del cimulo que produce el SZE en este caso) y con el “Redshift”



hallaremos la Constante de Hubble. Como hemos visto es posible caracterizar estos
cumulos con ciertos parametros que pueden obtenerse observacionalmente con el
espectro de emisién del cimulo, que ofrece informacién relativa al cambio de intensidad
debido al SZE con (23) y al brilo de la superficie de los rayos X con

_ 1 - 2 _ .
b,.(E) = yrrepe [n,(#)?A(E,T,)dl. Tomando x = o, due es una frecuencia
3
adimensional, Iy = i—Z("BT%) una escala de la densidad y

3 3
Y(x,T,) = fjooo Pi(s)ds (ex’;‘)_l - ef_l) la forma adimensional del espectro relativista que

depende de la frecuencia para el SZE térmico, se puede escribir (23) como:

Al(x) = IofneaT Y(x, T,)dl

Como vemos el SZE térmico depende de n, y el espectro de rayos X depende de n,? de

. Al? . . .
modo que el ratio . da una medida de la longitud de camino a lo largo del gas

electrdnico. Asi, conocida la estructura del gas se puede determinar su tamano angular y
con él la Distancia diametral angular. Adoptando el Modelo isotérmico [ se puede
expresar el SZE y la emisidn de rayos X en términos de los diferentes parametros
observacionales y de los factores de forma adimensionales (f) con:

AI(6, @) = Ns; f fnufy d§, donde Ng; representa parametros observables por SZE

b,(0,p) = N, f fnzfA d¢,donde N, representa parametros observables por rayos X

Los angulos 8, ¢ son el angulo entre la linea de vision y el centro del cimulo y el angulo
acimutal sobre la linea de visién respectivamente. Obtenemos finalmente en base a estos
datos observacionales:

Dy

_ N ( Aeo ) 20

N, \4n(1 + 2)3(Yoloor)?
Recordando que A es la emisividad espectral del gas electrénico asumido isotrdpico.

Finalmente con (24) y con el “Redshift” se puede hallar Hy para valores asumidos del
P . . aa o
Pardmetro de deceleracion qy = —— y de la constante cosmoldgica. Para constante
a
cosmolégica igual a 0 obtenemos:

¢ [gqoz+(qo—-D(/1+2qpz—1)]
o =53 oy (25)

Para terminar con el SZE estudiemos las principales fuentes de error. A diferencia de otros
métodos en este no se hace uso de ningun calibrado sino que es basa en la fisica de un gas
en ciertas condiciones hidrostaticas dentro de un pozo gravitacional debido al cumulo,
eliminandose asi errores sistematicos importantes y dependiendo la precisiéon de las
medidas de cuan bien se entienda el modelo del gas en el cimulo.



El principal error se debe al uso de los factores de forma f para el célculo de los
parametros observacionales Ng; y N, pues imperfecciones en el modelo considerado
hacen aparecer errores sistemadticos. Por otro lado aparece un error debido a una
preferencia en la seleccién de cimulos alargados, pues en ellos son mas faciles de detectar
los efectos del SZE vy de los rayos X, pese a que en el modelo los supusimos perfectamente
esféricos. El factor que describe cuan alargada estd la distribucidén en la linea de visién es Z
y corrige los cdlculos con:

D, (estimado) = Z - Dy(verdadero),con Z = 1 para simmetria esférica

Se han realizado medidas de H, por SZE (Bonamente et al. (2006)) a partir de observaciones de
emision de rayos X. Para 38 cumulos de galaxias con 0.14 < z < 0.89 asumiendo un universo con
2, =03y, = 0.7 se obtiene:

+3.9-10(random )

Hy = 76'9—3-4—8(sistem v km/s . Mpc para el modelo en equilibrio hidrostatico
_ +4.8—10.1(random ) [ . ’ .
Hy, = 77.6_4_3_8.2(51.”% tt100) m/S _ Mpc,para el modelo isotérmico 8

- Retardo temporal por lentes gravitacionales: Las lentes gravitacionales se forman cuando
la luz de objetos distantes y brillantes se curva alrededor de un objeto masivo situado
entre el emisor y el receptor debido a la curvatura del espacio-tiempo en presencia de ese
objeto masivo, predicha por la teoria de la gravedad de Einstein.

Para entender cémo se puede usar este fendmeno para hallar la Constante de Hubble
partimos de una lente gravitacional producida por una masa puntual, aproximacién que
puede hacerse cuando la lente es muy pequefia en comparacidon con las distancias
consideradas. En este caso la luz emitida por un objeto mas lejano que la lente sufrird una
dispersién por efecto de la curvatura del espacio-tiempo en presencia de esa lente. El
resultado de este fendmeno en el punto de observacién depende de la posicidn relativa de
la fuente, la lente y el observador como se observa en la Figura 17:

Figura 17: A la izquierda el efecto de la lente gravitacional sobre la luz de una fuente fuera del eje optico en
presencia de una lente gravitacional puntual (Blandford & Narayan (1992)), el resultado en el punto de
observacion es la aparicién de 2 imdgenes del mismo objeto fuente en lados opuestos de la lente, siendo 8sla
posicion real de la fuente, 6; la posicion aparente desde el punto de observacién de una de las imdgenes
formadas siendo i = 1,2 para este caso, a el efecto de la lente y Ds, D; y D; s las “Distancias diametrales
angulares” de la fuente, la lente y la de la fuente respecto a la lente, respectivamente. A la derecha un anillo
de Einstein, formado por las muchas imdgenes que se observan en el punto de observacion de un mismo
objeto fuente cuando se encuentra en el eje dptico (justo detrds de la lente) en cuyo caso se forman muchas
mds que 2 imdgenes del mismo objeto.



Cuando la lente que da lugar al fendmeno es una distribucion de masa lo suficientemente
ancha para que no se pueda hacer la aproximacion de masa puntual la situacién es algo
mas compleja y se producen varias imagenes de la misma fuente, siendo la Multiplicidad de
imagen el nimero de imagenes formadas, que depende de dénde esté situada la fuente
con respecto a la lente y al observador.

El tiempo de propagacién desde la fuente al observador puede variar para cada una de
estas imagenes pues, al producirse cada una en un punto concreto y ser sometidas a un
potencial gravitacional distinto, recorren una longitud de camino particular en su viaje
hasta el observador. Si la fuente es variable se puede medir esa diferencia en el tiempo de
propagacion, si la fuente se apagara de repente, por ejemplo, entonces en el punto de
observacion cada imagen producida por el efecto de la lente gravitacional sobre esa fuente
se apagaria en un momento concreto pues los rayos de luz recorreran caminos dpticos
distintos en su viaje al observador.

Para una lente en un universo homogéneo el exceso de tiempo t; para una imagen
observada con en cierto 6; relativo al tiempo en caso de que no hubiera lente (el subinice i
etiqueta las distintas imagenes observadas de una misma fuente) viene dado por:

(1+ZL) l/J( )

(26)

Donde z; es el “Redshift” correspondiente a la posicién de la lente, Dg, D;, y Dig las
Distancias diametrales angulares de la fuente, la lente y la de la fuente respecto a la lente,
respectivamente y y(6;) el potencial Newtoniano debido a la lente al que es sometida esa
imagen concreta, que viene dado en funcidn de la densidad de masa de la lente (€) por la
ecuacién de Poisson V21 = 8mGe. La primera parte del corchete describe el retardo
geométrico y la segunda el retardo gravitacional (Efecto Shapiro). Podemos calcular el
retardo temporal entre 2 imagenes distintas con t; ; = t; — (.

Con esto podemos relacionar el parametro observacional medible t;; con la Distancia

diametral angular. Por otro lado, para un universo FLRW homogéneo la Distancia

diametral angular esta relacionada con la longitud propia ($;) observada en el corrimiento
z; y con el angulo 6; observado en z; < z con (Blandford & Narayan (1992)):

D7) = i=2c(1—no—c.o)(c G) 27
578, Ho mtal(1+zl)(1+z)

Siendo G; = /1 + 2,101 Z; , de modo que hay una gran dependencia con la distribucién de
masa de la lente y recordando con d,y (z) = D/§ para la Distancia diametral angular que
relaciona el tamafio real del objeto con el tamafio observado. Vemos que con (26)

podemos hallar |la Distancia diametral angular a partir de medidas obsevacionales y con
(27) la Constante de Hubble.

Este método presenta algunas dificultades importantes. A priori no tenemos informacién
sobre la forma del potencial de la lente 1 de modo que debemos introducir modelos
parametrizados que estén de acuerdo con nuestros datos observacionales. Esto supone



una limitacién en la obtencién de la diferencia temporal (26) con la que se obtiene el valor
de la Constante de Hubble y la precision de las medidas queda limitada por la cantidad y
calidad de datos observacionales.

Ademas, existen degeneraciones que si no se rompen dan lugar a grandes variaciones en la
prediccién de la Constante de Hubble. La mas importante es la de Ldmina de masa y se
debe a que puede afiadirse una ldmina de masa al modelo de forma que no afecte a la
posicidn en que se observan las diferentes imagenes, lo que estaria de acuerdo con las
observaciones, pero si afectaria al retardo temporal ofreciendo una Constante de Hubble
distinta, pues esta masa adicional tendria efectos sobre el potencial 1 que sera distinto en
caso de que esta ldmina de masa, que es indistinguible en las observaciones, estuviera o no
presente (Suyu et al. (2010)).

En general la falta de informacién suficiente sobre la lente es un escollo muy importante
pero existe otro problema, el llamado Microlensing en que otros cuerpos presentes a lo
largo de la linea de vision de la fuente pueden dar lugar a efectos de dispersion,
modificando la posicion en que se observan las imagenes producto de la lente gravitacional
principal.

Las dificultades comentadas hacen que haya pocos sistemas que ofrezcan medidas de gran
precisién por este método. Uno de ellos es JVAS0218 + 357 cuya precisién es mejor al 5% y que

predice unvalorde Hy =78+ 6 km/sMpc (Schechter (2005)).

Otros sistemas ofrecen valores mds pequeifios como B1608 4+ 656 para el que asumiendo
2, =03y 2, =0.7 para un Hy supuesto uniforme se obtiene H, = 70.6 + 3.1 km/sMpc (Suyu

et al. (2010)).

- Ondas gravitacionales: Es el Gltimo método que vamos a estudiar y tiene la particularidad
de que no se basa en la observacidon de fotones como los anteriores de modo que puede
ser una buena alternativa y complemento a ellos. Es una técnica bastante nueva y aun no
se dispone de medidas precisas aunque se espera que avances proximos permitan obtener
grandes resultados.

Las ondas gravitacionales son perturbaciones en el espacio-tiempo producidas por un
cuerpo masivo acelerado, que se propagan por el espacio a la velocidad de la luz y que
pueden ser detectadas por métodos interferométricos (su existencia fue confirmada por
LIGO recientemente).

En el universo hay muy pocos cuerpos capaces de producir ondas gravitacionales
detectables de modo que las fuentes mas probables son sistemas binarios de agujeros
negros o estrellas de neutrones. Asi, un sistema binario de estrellas de neutrones puede
emitir estas ondas y esta pérdida de energia en forma de ondas gravitacionales hace que el
sistema entre en una espiral de decaimiento hasta su colision. Las ondas emitidas justo
antes de la coalescencia (colisién) son detectables con métodos actuales y ofrecen
suficiente informacién para calcular la distancia de la fuente y, con el “Redshift”, la
Constante de Hubble.



El sistema binario en coalescencia tiene una drbita espiral casi circular debido a la pérdida
de energia por la emisién de estas ondas gravitacionales (Schutz (1986)). Con la férmula del
cuadrupolo estandar de la relatividad general se puede obtener la amplitud media < A >y
el tiempo de escala del cambio de frecuencia T con:

3. %3 23
< A >: 1 " 10 mT ‘ufloo rlo()
=f/ -7 8m_2/3 —1f—8/3

F L U L TN

Siendo las masas total y reducida mr y u dadas en masas Solares, fioo =f/100 las

frecuencias de las ondas gravitacionales dada en Hz y ryog = r/100 la distancia al sistema

dada en Mpc (estas dos ultimas cantidades se han definido de forma andloga a h = 1%).

Las observaciones ofrecen valores de < A >, Ty f190 de modo que puede determinarse la
distancia al sistema sin necesidad de conocer las masas con:

Ti00 = 7.8-10723 - ff3(r < A>)7! (28)

Conocida la distancia a la fuente se puede triangular su posiciéon con los retardos
temporales en diferentes detectores. Conocida la posicién de la fuente se puede calcular la
Constante de Hubble de la manera habitual, conocido su “Redshift”.

Cdlculo de la Constante de Hubble a través del CMB:

Para entender el origen del problema y poder proponer posibles soluciones comencemos por ver
como pueden obtenerse resultados interesantes a partir de las predicciones tedricas ofrecidas por
el modelo ACDM en base a observaciones en el espectro de potencias del CMB. Recordemos que
el espectro de potencias del CMB nos proporciona informacion sobre las densidades de energia
de las distintas especies del universo, de modo que lo hace de la Constante de Hubble recordando
(9) y (10). Para determinar la Constante de Hubble directamente del espectro de potencias
asumiendo ACDM podemos proceder en los siguientes pasos:

1. Determinar la densidad baridnica y de materia para calcular el Horizonte de sonidos:

Ya hemos visto en el capitulo anterior como los picos del espectro de potencias ofrecen
informacién sobre los parametros densidad, en concreto el segundo pico da informacién
de la densidad baridnica y observando (11) vemos que la Velocidad del sonido (c)
depende del ratio de ésta densidad con la fotdnica, que estd enteramente determinada por
la temperatura del CMB en ACDM (Fixsen et al. (1996)). Conocido ¢, se puede hallar el
Horizonte de sonidos en el momento de ultima dispersion (r,") con:

t dt ® dz
rs=f0 @cs(o:fz* TSe® @)
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Aqui el exponente * indica que son medidas en el momento de la uUltima dispersion.
Cuando estudiamos por primera vez el Horizonte de sonidos lo hicimos desde un punto de
vista mas cualitativo y no fue necesario obtener este resultado (29).

En (29) se puede observar la relacion directa entre la Constante de Hubble y el Horizonte
de sonidos en el momento de ultima dispersion (ry"), ademas, vemos que éste depende de
la Velocidad del sonido que de acuerdo con (11) sélo depende de la densidad baridnica,
que conocemos con el espectro de potencias del CMB. Asi, un calculo preciso de 1y
permitiria obtener H(z) con precisidon y podemos estudiar modelos que varien 7" para ver
cémo variaria H(z).

Recordando (9) y (10) vemos que es necesario obtener las densidades del resto de
especies. La densidad de radiacién viene perfectamente determinada en ACDM por la
temperatura, que es conocida, y la densidad de materia se puede obtener con el Tamaiio

angular del horizonte de sonidos (6;) pues 0, depende de pm/pmd . Conocido p,,4 veamos

cémo calcular 6; para obtener p,, y con ella, la densidad baridnica y la de radiacion
podemos ajustar el ultimo pardmetro desconocido para obtener la Constante de Hubble.

Obtener el Tamafio angular del horizonte de sonidos (6;) a partir del espaciado entre picos
para obtener la Distancia diametral angular (D}):

Sabemos que el espectro de potencias aporta informacién sobre las BAO, que como
explicamos pueden expandirse en términos de armodnicos esféricos caracterizados por .
Cada uno de estos modos [ corresponde a una dispersién angular en el CMB vy, recordando
qgue los picos del espectro corresponden al nimero de puntos del CMB que se desvian en
una cierta cantidad del valor medio de la temperatura del CMB, se puede relacionar el
espaciado entre picos con el Tamafio angular del horizonte de sonidos (6;) con:

0; = H/Al ,siendo Al el espaciado entre picos, que conocemos. (Wu & White (1997))

Asi, podemos hallar 8; observando directamente el espectro de potencias y con él
obtenemos p,,, de modo que sélo nos faltaria ajustar p,.

Ajustar el unico pardmetro libre de densidad para que coincida la Distancia diametral
angular (Dy):

Vemos que sdlo a partir de resultados tedricos no podemos obtener p,, para ello debemos
hacer coincidir el valor de la Distancia diametral angular (D}) obtenido de este modo, que

*

es por definicion D; = % con el obtenido tedricamente para ACDM en que aparece

N

explicitamente la densidad de A:

R : dz
D; = |, noy = 2998 Mpc

fo \/WA +wi (14+2)3 4w, (1+2)* 4w, (2)

Siendo w, = 2, h% y representando w, la densidad de radiacion que se halla con la
temperatura, w, la de neutrinos que se obtiene asumiendo especificadas las masas de los
neutrinos y w, la de energia oscura.



Se pueden ajustar los valores para el parametro w, de modo coincidan los resultados de
Dj para ambos métodos.

Es al realizar este ajuste donde se observa la dificultad a la hora de reconciliar los resultados
observacionales con los resultados tedricos predichos por ACDM. Los resultados observacionales
mas precisos actualmente (que son una mezcla de los distintos métodos que hemos estudiado en
el capitulo anterior) son los obtenidos por proyectos como BOSS BAO, Pantheon Supernova o
SHyES e imponen una restriccidon en el valor del Horizonte de sonidos en el momento de ultima

dispersion (ry"), que estudiaremos en el Plano rsdmg — H, y que sabemos esta relacionado con la
Constante de Hubble. Al obtenerlo por métodos tedricos (como acabamos de hacer) se obtiene un
valor que queda fuera de esas restricciones observacionales, de modo que no es compatible el
resultado tedrico obtenido con los resultados observacionales. Para intentar solucionarlo debe
modificarse el modelo con el objetivo de que el valor obtenido sea compatible con los resultados
observacionales o deben proponerse fuentes de error que den lugar a resultados observacionales
erréneos.

d
Planor “? — H:

Hemos visto la estrecha relacion entre el Horizonte de sonidos en el momento de ultima dispersion
(r;') y la Constante de Hubble. Esta relacién implica que una discordancia en medidas de la
Constante de Hubble debe implicar una discordancia en medidas del Horizonte de sonidos en el
momento de ultima dispersion (13", y viceversa, en particular para los datos observacionales mas
precisos actuales se obtiene un resultado un 7% menor para el Horizonte de sonidos en el
momento de ultima dispersion (r;") que el obtenido por medidas de ACDM (que acabamos de
ver). Para verlo representamos los valores de H, obtenidos por distintos métodos tedricos
(veremos enseguida qué significa “distintos métodos tedricos”) en funcidn de los correspondientes
valores para el Horizonte de sonidos en el final de la época de arrastre baridnico (rsdmg ), que es lo
gue se observa realmente en las BAO y que estd fuertemente relacionado con el Horizonte de
sonidos en el momento de ultima dispersion (r;") pues ocurre ligeramente después de la ultima
dispersion, obteniendo:
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Figura 18: (Knox & Mlllea (2019)) Plano rsdmg — H,, representa los valores de H, obtenidos por distintos métodos
tedricos asumiendo ACDM (Planck TT, TE, EE + low E, Planck TT (I > 800) + low E y Planck TT (I < 800) + low E) y sus

correspondientes rsdmg . El cédigo de colores indica el valor de w,, con el que se han obtenido las medidas y las zonas
naranja y verde muestras las regiones de confianza de un 68% (débil) y de un 95% (intenso) para los resultados
observacionales de SHyES y BAO + SNe, respectivamente, ambas obtenidas sin asumir ACDM.

, . - d
Se observa en la Figura 18 que un incremento en w;,, da lugar a un decrecimiento en ;" 7 (y

equivalentemente en 7;") y a un decrecimiento de H,. Eso se debe a que un cambio en w,,, da lugar
a un cambio en el Horizonte de sonidos en el momento de ultima dispersion (ry") con:

sy 8
5/ e = =3, (Wuetal. (2001))

Recordemos que w,, se obtiene a partir de 6; haciendo uso del espaciado entre picos. Vemos que
en zonas distintas del espectro de potencias (distintos [) obtenemos valores distintos de w,,, lo
que se explica con un espaciado entre picos distinto en cada zona, en particular vemos que w,, es
menor cuando se utiliza Planck TT (L < 800) + low E, que considera la region de | < 800, que al
usar Planck TT (L > 800) + low E, en la region [ > 800 en el espectro de potencias. Con “distintos
métodos tedricos” nos referimos a valores de w,, obtenidos con el espaciado entre picos
correspondiente a distintas zonas del espectro de potencias.

Si asumimos ACDM debemos mantener 6; fijo de modo que un cambio en 7", que es producido
por los cambios en w,,, debe ser compensado por un cambio en Dy, asi, un incremento en w,, da
lugar a un decrecimiento en 73" y, por tanto, en Dj.

Vemos que para intentar cuadrar los datos tedricos con los observacionales dados por SHyES y
BAO + SNe debemos reducir el valor de r;*, aumentando la w,,, pero se observa que esto da lugar
a una disminucién de H, alejandonos de los valores observacionales aceptables, saliéndonos de
las restricciones impuestas por ellos.

En conclusion, para que los valores tedricos fueran consistentes con los datos observacionales
deberiamos reducir ;" y aumentar H, (como se observa en la Figura 18), pero esto no es posible
de acuerdo con el modelo ACDM actual que permite movernos en el plano variando w,, pero no
hay un valor de esta densidad que satisfaga mutuamente ACDM vy los resultados observacionales.
Para intentar conseguirlo vamos a proponer soluciones que modifiquen el valor obtenido para el
Horizonte de sonidos en el momento de ultima dispersion (r;") de dos maneras: primero
proponiendo Soluciones Post-Recombinacion, es decir, anisotropias que pudieran confundir
nuestros datos del CMB producidas en el camino de los fotones una vez liberados en la
Recombinacion y después proponiendo Soluciones Pre-Recombinacion, en que las anisotropias que
confunden los datos del CMB se producen antes de la liberacion de los fotones en la
Recombinacidn.



3. Posibles soluciones a la discrepancia

Una vez estudiados los distintos métodos para obtener la Constante de Hubble y observada la
discrepancia en los resultados obtenidos, es necesario proponer posibles soluciones al problema.
Como hemos visto algunos de los métodos estan fuertemente basados en la teoria y hacen uso de
las observaciones del CM B para obtener conclusiones, mientras que otros métodos se basan en la
observacion directa de cuerpos celestes, ya sean Cefeidas, Supernovas tipo Ia, MASERs,... Esto
parece indicar que hay una discordancia entre la teoria (basada en el modelo ACDM) vy la
observacion. Para intentar solucionarla propondremos varios modelos: algunos que no se alejen
de las predicciones de ACDM y que corrijan los resultados observacionales (dando lugar a
variaciones en las medidas de distancia con las que halldbamos H,, principalmente) y otros que si
hacen cambios a ACDM y que corrigen errores en los resultados tedricos.

Es importante entender que pese a que el problema de la Tension de Hubble es real, las
observaciones actuales obtenidas del estudio del espectro de potencias del CMB estan en muy
buen acuerdo con la teoria, de modo que posibles soluciones que afecten mucho a la teoria
dejarian de estar de acuerdo con las observaciones, que imponen restricciones en las soluciones
qgue podemos proponer.

Soluciones Post-Recombinacion:

Hemos visto que es necesario proponer soluciones que corrijan el error del 7% entre medidas
observacionales y tedricas de 1;". En este primer apartado propondremos soluciones para las que
las anisotropias que dan lugar a errores en la obtencion de pardmetros se producen después de la
Recombinacion y distinguimos entre Soluciones para ;" grande en que asumimos como correcto
el resultado tedrico de ACDM e intentamos encontrar errores en los resultados observacionales
que aumenten el valor observacional y Soluciones para 1;* pequefio en que intentamos reducir el
valor tedrico, en ambos casos para anisotropias Post-Recombinacion:

- Soluciones para 1 grande: Como hemos mencionado asumen como correcto el valor
obtenido tedricamente por ACDM. Vamos a considerar 3 posibilidades:

o 1. Meneos de H(z): Cuando se consideran los resultados observacionales para
datos obtenidos a distancias correspondientes a corrimientos z < 3 aparecen
restricciones que dan lugar a tensiones de entre 20 y 30 con respecto a los
resultados tedricos de ACDM (Joudaki et al. (2018) & Keeley et al. (2019)). Para
intentar solucionarlo se pueden considerar modelos de energia oscura distintos que
corrijan la tension. En particular, puede proponerse que una gran cantidad de
nuevos grados de libertad afecte al ratio de expansion del universo a “Redshifts”
pequeiios, de modo que los resultados observacionales obtenidos para estos z < 3
se modifiquen al modificarse este ratio de expansidn y se obtenga un valor para 7
mas grande del que se obtiene asumiendo los grados de libertad actuales (Ravieri
(2019).

Este método presenta dos problemas principales, el primero es que la adicidon de
estos nuevos grados de libertad parece bastante arbitraria y son preferidos
modelos con pocos grados de libertad (la inclusion de estos grados de libertad
reduce la tension pero es necesario un fundamento fisico que justifique su



introduccién). Ademads, esta solucion da lugar a meneos de H(z) que podrian
invalidar la reduccion de la tensidon para distintos corrimientos z.

o 2. Violacion de la relacion de dualidad de distancias: Se pueden relacionar la
Distancia de luminosidad D; y la Distancia diametral angular D4 con la relacion:

dy(z
dp(2) = 55 (30)

Este es un resultado tedrico del que hicimos uso para hallar el ;" asumiendo ACDM
y es vdlido siempre que el numero de fotones se conserve. Vemos que una posible
solucion a la discrepancia seria que esta relacién deje de ser vdlida al usarla para
obtener resultados observacionales (Ma & Corasaniti (2018)), si en una supernova
algunas de las particulas emitidas se convirtiesen en fotones durante su viaje, por
ejemplo, vemos que esta relaciéon se violaria de modo que para supernovas
cercanas se produciria menos esta conversion de particulas que en una lejana, al
ser su camino hasta nosotros mas corto, y seria erroneo usar esta relacion de forma
equivalente para ambas.

El principal problema de este método es que no soluciona la tensién entre
resultados de ACDM y resultados observacionales por otros métodos
independientes de la relacién entre luminosidad y distancia, como el método de las
ondas gravitacionales, por ejemplo. Ademds, no existe un modelo fisico de
particulas en el que un proceso como éste no diera problemas a otros procesos
conocidos, como dar lugar a una menor produccion de neutrinos por otros métodos
en que las observaciones estan muy de acuerdo con la teoria de su produccion.

o 3. Fallos en la calibracion de Cefeidas: Otra solucidn propuesta consiste en la
aparicién de una 52 fuerza fundamental de largo alcance que afectaria a la fuerza
gravitacional (Desmond et al. (2019)) pero estaria apantallada para densidades
suficientemente grandes. Asi, algunas de las Cefeidas usadas en la calibracién de los
distintos métodos para el cdlculo de distancia que hemos visto tendrian una
constante gravitacional G mayor, lo que afectaria a la relacion periodo-luminosidad
(18) al modificar la M vy provocaria un aumento en la H, obtenida
observacionalmente.

Presenta el mismo inconveniente que la solucién anterior, no explica la tensiéon que
aparece al considerar medidas por métodos que no hacen uso de este calibrado
Cefeida.

- Soluciones para r; pequefio: Como hemos mencionado estas soluciones suponen
incorrecto el valor tedrico obtenido con ACDM y buscan reducirlo. Veamos 2 de ellas:

o Causas de confusion en tiempos tardios: Se trata de una solucidon que trata de
reducir el 13" obtenido con ACDM pero sin asumir el modelo como incorrecto. Para
reducir 7" sin cambiar ACDM hemos visto que hay que cambiar las w,, y w;, que
controlan ry" y que obtuvimos al considerar el modelo ACDM en los datos del CMB.
Para reducir la diferencia del 7% habria que doblar la wy,, lo cual se saldria mucho



de los resultados observacionales que pueden no ser perfectos, pero es un error
demasiado grande como para tenerlo en cuenta (Aver et al. (2015) & Cooke et al.
(2018)). Asi, vamos a centrarnos en una posible confusién en la determinacién de
Wy,

Hay 3 efectos principales que pueden dar lugar a anisotropias: el primero es el
“Efecto ISW” que es independiente del modelo de modo que un cambio en él no
deberia afectar a los datos. El segundo es el “Gravitational lensing” cuyo impacto
en el CMB ya presenta fuertes restricciones independientes del modelo, ademas,
cambios en el espectro debidos a este efecto pueden determinarse con un 3% de
error, de modo que no se soluciona el 7% que buscamos (Planck Collaboration VI,
A&A, (2018), arXiv:1807.06210). Por ultimo, podriamos considerar un cambio en la
Distancia diametral angular (D,) pero no hay ningin cambio dentro de las
limitaciones impuestas por los datos en 6, que ofrezca una reduccién del 7% (Hu &
White (1997).

La conclusidn es que si queremos encontrar una solucidn al problema modificando
el valor tedrico esperado es necesario proponer modificaciones Pre-Recombinacion,
pues como vemos los efectos que introducen anisotropias Post-Recombinacion no
son lo suficientemente fuertes.

o Evolucién de r"* Post-Recombinacién: Recordemos que en el estudio del método
de célculo de distancias por BAO hicimos uso de una Funcion de correlaciéon (&)
para hallar el Horizonte de sonidos. En principio una ¢ diferente deberia poder
reconciliar los datos experimentales con los tedricos si se la hace tender a una
distancia de comovimiento mas pequena entre la Recombinacion y su observacion
paraz < 1.

Las escalas de distancias que manejamos son lo suficientemente grandes como para
poder usarse teoria de perturbaciones siendo las fluctuaciones muy pequenas y
efectos como la evolucion no lineal de &, polarizacidon de galaxias o distorsiones en
z son muy pequefios (Padmanabhan & White (2009)). Podrian proponerse otros
fendmenos que modificaran ¢ como una gravedad que fuese mas fuerte a grandes
escalas lo que aumentaria la velocidad de caida de la BAO hacia su minimo pero
esto daria lugar a velocidades peculiares mucho mayores para las galaxias que las
predichas por la teoria estandar.

Este tipo de modelos que pudieran afectar a los datos, como este de gravedad
fuerte, parecen muy improbables ya que darian lugar a resultados muy diferentes al
modelo actual que seria facilmente observables, el hecho de que no se observen
estos resultados discordantes parece indicar que no son modelos viables.

Soluciones Pre-Recombinacion:

Como hemos mencionado es muy poco probable que un abandono del modelo ACDM modifique
el valor del 1" si consideramos sélo anisotropias causadas después de la Recombinacidn. Para este
ultimo apartado vamos a considerar modelos modificados de ACDM que puedan modificar los
valores obtenidos para 1" pero sin ser sometidos a las restricciones observacionales impuestas



para otros parametros, asi, asumiremos como correctos los resultados observacionales pues las
soluciones Pre-Recombinacion implican el abandono de ACDM, obteniendo resultados tedricos
distintos a partir del mismo espectro, que es el que es y no varia por mucho que lo interpretemos
de formas diferentes. Vamos a clasificarlos en 4 grupos:

- Causas de confusion: Al igual que para ACDM se consideran modelos con radiacidn,
materia no relativista y constante cosmoldgica. Estos modelos se diferencian de ACDM en
las condiciones iniciales o en la aparicion de alguna interaccién extra. Al considerar estas
modificaciones respecto de ACDM se obtienen resultados distintos al obtener w,,, a partir
de los datos con respecto a los que se habrian obtenido con ACDM. Si el nuevo modelo es
correcto se dice que esos aspectos extra considerados han “confundido” el w,, de ACDM.
Algunos ejemplos de estos modelos son el modelo de interaccién de neutrinos, la gravedad
modificada o la introduccidn de grados de libertad extra en el espectro primitivo (Lancaster
et al. (2017) & Lin et al. (2019)).

Como vemos en la Figura 18 las variaciones de w,, que pudieran producir estos modelos

. ~ .. dra, L.
vienen acompafiadas de variaciones en 7; 9 y en H,. El principal problema es que dan

lugar a variaciones de Hy que no son para nada despreciables y un estudio exhaustivo de
ellos deja claro que no ofrecen resultados reconciliables con los observacionales.

- Reduccion de la Velocidad del sonido (cs): Hemos visto en (11) que la Velocidad del
sonido (c,) depende de las densidades de fotones y bariones del plasma de modo que se
puede introducir un efecto de alguna especie no relativista desconocida (x) en R =

3Pp

4. Obteniendo R = 3(p, + p")/4 que como vemos en (11) reducirian c;.
Py Py

El problema de esta propuesta es que la inclusion de esta nueva especie (x) contribuye de
forma analoga al ratio entre picos pares e impares que usamos al estudiar el espectro de
potencias para hallar las densidades de las distintas especies, de modo que su contribucién
ya habria sido considerada en los calculos.

- Reduccion del tiempo de la Recombinacién: Como hemos visto el Horizonte de sonidos en
el momento de ultima dispersion (r,") viene dado por ¢, multiplicado por el momento en
gue se produjo la Recombinacion. Si recordamos, la Recombinacion se dio unos 380000
anos después de Big Bang debido a la formacién de los primeros atomos por un descenso
suficiente en la temperatura media del universo a medida que se expandia. Vemos que en
caso de que la Recombinacion se diera antes el Horizonte de sonidos en el momento de
ultima dispersion (r,") seria mas pequefio. Para ello es necesario introducir una nueva fisica
que permita la formacion de atomos a temperaturas mayores o un enfriamiento mas
rapido con la expansion.

Una posibilidad para aumentar la temperatura de recombinacién seria que la Constante de
estructura fina (a) fuese distinta durante la Recombinacion, ya que una interaccion
electromagnética mas fuerte permitiria la Recombinacion a mayor temperatura. Los datos

de CMB ofrecen una variacién de 5“/a = (0.7 + 2.5)1073 desde la Recombinacidn hasta
la actualidad (Hart & Chluba (2018)). Como la cantidad de recombinaciones nucleares es
proporcional a este a se observa que los cambios en la temperatura de recombinaciéon son
muy pequefios y no alcanza para reconciliar ese 7% de error que buscamos.



Otra posibilidad para reducir el tiempo en que se da la Recombinacion es asumir que es
correcto el modelo para la temperatura de recombinacion actual pero que ésta se alcanza
antes. Por ejemplo, un enfriamiento fotdnico mas rapido previo a la Recombinacién podria
obtenerse de haber alguna interaccién extra que hiciera que la temperatura bajase mas
rapido con la expansion y que en ausencia de esa interaccion extra este enfriamiento
fotonico fuera el esperado (Chiang & Slosar (2018)). El problema de una nueva fisica como
ésta es que deberia dejar un rastro observable en el espectro y el hecho de que no haya
indicios de ello parece indicar que no es posible, ya que es altamente improbable que su no
observacion sea una simple coincidencia.

Estos ejemplos de la variacion de a o de conversidon fotdnica para intentar reducir 7" son
un caso concreto pero nos sirven para deducir una propiedad general: modelos que
reduzcan 1" en un 7% afectarian mucho a los datos del CMB de modo que parece poco
probable que una nueva fisica que altere r;" cambiando la fisica de la recombinacién sea
compatible con las restricciones impuestas por los datos.

H(z) aumentada: Por ultimo vamos a considerar posibles soluciones que aumenten la
densidad de energia antes de la Recombinacion, lo que aumentaria H(z) por (9) y (10),
haciendo decrecer el ;" tedrico por (29). Para ello vamos a considerar 3 posibilidades que
podrian conseguir un aumento suficiente de H(z) para modificar el valor de 7y obtenido
tedricamente y conseguir que sea compatible con las restricciones observacionales, estos
nuevos modelos se conocen como ACDM + N¢r. Este tipo de soluciones son las mas
prometedoras y las que parecen mds probables actualmente, antes de ver los posibles
métodos veamos como un aumento de H(z) antes de la Recombinacidn puede ajustarse a
los resultados observacionales.

Como hemos mencionado no podemos buscar modelos nuevos que se alejen
drasticamente de ACDM pues éste es, cuanto menos, una muy buena aproximacioén al
modelo real. Una restriccion impuesta en ACDM era que debia mantenerse fijo Tamafo
angular del horizonte de sonidos (6;) de modo que queremos evitar que varie mucho al

. T . ,
considerar nuevos modelos, como D = e_s* entonces para evitar que varie mucho debemos

N

tener 6DA/D* = oty /r*' Un modelo puede alejarse de ACDM variando 6. pero sélo serd
A s

valido mientras la variacion de otras cantidades se ajuste a los datos. Otro parametro que
estd fuertemente limitado por los datos es la Escala de difusion foténica (r;) que viene
dada por r; = ”/kd (Kaiser (1983)) siendo k,; el numero de onda de difusidon y cuya

importancia radica en el proceso de difusién fotdnica, que tiene un gran impacto en la
amplitud del espectro de potencias del CMB, reduciéndola en un factor de = 30 en
[l = 2000 (observando el espectro vemos que la amplitud de los picos decrece con [). Los
datos dicen que l; = k;D; = 1950 y no podemos considerar modelos que variando H(z)
afecten a r; de forma que hagan que deje de ser compatible con este resultado
observacional.

Para un H(z) que varie antes de la Recombinacion es habitual hallar ;" y r; integrando
hasta tiempos en torno a la mitad de la Recombinacidon pero esta eleccidon es artificial y
podria ser que H(z) no variase uniformemente de modo que se introducen sus cantidades
medias 7; y 7y para eliminar en cierta medida la arbitrariedad por la elecciéon de un z
concreto. Podemos ver cémo responden estas cantidades a cambios de H(z) con:
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Figura 19: (Knox & Millea (2019)) El eje izquierdo corresponde a las curvas coloreadas y muestra la variacion
de 7 y 1, en cierto intervalo logaritmico de z. El eje derecho (lo veremos a continuacién) corresponde a las
lineas punteadas y muestra la variacion relativa a nuestro modelo fiducial de ACDM, la rosa consigue la
correccion del 7% que buscamos mientras que la azul se ajusta mejor al comportamiento esperado para un
cambio en H(z).

Vemos que el Horizonte de sonidos mediado (7;) es mds sensible al ratio de expansidn en la
década antes de la Recombinacion mientras que la Escala de difusion fotonica mediada
(r;) estd muy compactadamente contenida cerca de la Recombinacion.

Veamos las 3 posibilidades que consideramos para obtener esta variaciéon de H(z):

o Especies relativistas térmicas adicionales: Algunas especies relativistas pueden
formarse térmicamente y podrian aumentar la densidad de energia antes de la
Recombinacion aumentando H(z). El parametro que cuantifica la desviacion
respecto de ACDM es el N.sr que hemos mencionado antes. Recordemos que por
(29) el 1" depende de ¢, que por (11) depende del ratio entre la densidad de
materia y la de radiacién. Para que la inclusion de estas especies relativistas
produzca un cambio aceptable por los datos debe variar la densidad de materia con

4/
la de radiacién con 1+ R, siendo R, = %(14—1) 3Neff el ratio de la densidad de

energia de radiacion no fotdnica con la fotdnica, que ha variado al considerar las

nuevas especies relativistas no fotdnicas. Asi r;" o< (1 + Rv)_l/Z de modo que para
reducirlo un 7% debe ser N,sr = 4"2 (Hou et al. (2013)).

ory;/ 167
El problema es que d/r* = s/

r* de modo que la variacion que hemos
S

producido en 73" también produce una variacion en r,; pero al no ser una variacion 1

* *
LT , ., . . 6
a 1 el ratio d/r* varia pero esto produce también un cambio en el ratio d/@* que
S S

es muy consistente con el modelo estandar (Follin et al. (2015)). Es para evitar una
variacién muy brusca en este ratio que esta en gran acuerdo con las observaciones
la razén por la que se prefieren valores pequefios de Ny .



o Energia oscura temprana: Existen algunos modelos que pueden evitar este
64

problema de variar el ratio /9* afladiendo un campo escalar cerca de la
S

Recombinacion que actie como una constante cosmoldgica (modelo Agrawal et al.

2019 de la figura 19). Pese a que no varia Oa 9 si se varia rd/r* en este modelo
S S

pero vemos que hay un gran acuerdo con los datos de donde deducimos un
interesante resultado: se puede obtener un gran acuerdo incluso considerando un

rd/r* diferente del esperado por ACDM. Modelos como Lin et al.(2019) o Smith et
S

al. (2019) obtienen un acuerdo incluso mejor.

o Redisefio de H(z): Por ultimo, se pueden hacer cambios en el H(z) del modelo
ACDM considerando una componente oscura para diferentes elecciones de la c,,
todas dentro de los limites dados por los datos Planck antiguos. Con estos cambios
se puede corregir el error del 7% vy sera interesante ver los resultados obtenidos
para datos Planck mas precisos (Hojjati et al. (2013)).

La mayoria de los modelos propuestos presentan complicaciones dificilmente salvables aunque
algunos, principalmente los que proponen un aumento de H(z) antes de la Recombinacion,
ofrecen resultados prometedores.

La mejor prueba que tenemos para considerar como prometedoras las propuestas de un H(z)
distinto antes de la Recombinacion se observa directamente en el espectro de potencias y ya ha
sido comentada. Como vimos en distintas zonas del espectro (distintos [) se obtenian valores
diferentes al medir el espaciado entre picos, lo que proporcionaba un Tamano angular del
horizonte de sonidos (65) que variaba segun la region observada, haciendo variar la densidad de
materia w,,, aunque no se conseguia ningun valor de ésta que ofreciera resultados aceptables
para la Constante de Hubble ni el Horizonte de sonidos en el momento de ultima dispersion (ry").
Un cambio en la densidad de materia (que supone un cambio en H(z)) se manifestaria en el
espectro de potencias y ya parece haber evidencias de algo parecido pues al comparar datos para
[ <1000yl > 1000 se observa una tension de 2°50.

Aunque no esta claro, éstas podrian ser las primeras pruebas dentro de los datos del CMB en
favor de una solucién a la discrepancia de H(z), medidas con mayor resolucién angular y menos
ruido podran dar mas luz a las especulaciones.



4.Conclusiones

La Constante de Hubble es un pardmetro cosmoldgico de extrema importancia, no sélo como el
parametro que mide el ritmo de expansién del universo en el momento en que se realiza la
medida, sino también como complemento para limitar otros parametros cosmolégicos tales como
las densidades de curvatura y energia oscura, la ecuacidn de estado de la energia oscura o la masa
de los neutrinos.

Pese a que aparece de manera natural en el estudio de las propiedades dinamicas del universo un
estudio exhaustivo evidencia un problema a la hora de calcular su valor: distintos métodos de
medida ofrecen resultados irreconciliables.

El objetivo del TFG era el de presentar la Constante de Hubble y abordar el problema de su
medida, conocido como Tensidn de Hubble. Para ello presentamos diferentes métodos para
calcularla siguiendo una metodologia comun: estudiando primero el fundamento fisico del
método, presentando después los resultados que ofrece y considerando por ultimo las posibles
fuentes de error en la medida de la Constante de Hubble.

Algunos de los métodos estudiados como el de las Cefeidas, las Supernovas tipo la o los MASER se
basan en la observacion de cuerpos astrondmicos y una medida precisa de la Constante de Hubble
depende mucho de la calidad de la observacién y el aparato de medida, mientras que otros
métodos como las BAO o el cdlculo a partir del CMB dependen en gran medida de la exactitud del
modelo tedrico propuesto.

Combinando distintas medidas por distintos métodos se obtiene el valor mas aceptado
actualmente para la Constante de Hubble:

Ho ~ 70 km/ Mpe

Una vez introducido el problema y estudiados los distintos métodos presentamos algunas posibles
soluciones a la discrepancia, algunas de las cuales proponen modelos cosmoldgicos nuevos muy
alejados del modelo ACDM que es el mas aceptado actualmente y estd en gran acuerdo con las
observaciones y otras soluciones que no se alejan de ACDM vy en las cuales la discrepancia entre
las medidas se debe a algun fendmeno que confunde las observaciones.

La busqueda de una solucién al problema de la Tension de Hubble es un tema de actualidad en
investigaciéon y muchos grupos por todo el mundo trabajan en la bdsqueda de un valor aceptado
para la Constante de Hubble, lo que permitiria dar un gran salto en el campo de la cosmologia
donde muchos de los grandes avances como el descubrimiento de la expansién acelerada del
universo o proyectos internacionales como el lanzamiento de las sondas Planck o WMAP se han
realizado en los ultimos 20 afios, algunos incluso tan recientes como la observacién directa de
ondas gravitacionales en 2015.
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