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En la radiacién c6smica de fondo (RCF) estd impresa la informacién acerca de las condi-
ciones existentes en el universo temprano. Mediciones precisas en un rango adecuado de esca-
las angulares y frecuencias de la RFC hardn posible encontrar de forma definitiva los mds
importantes pardmetros cosmolégicos: curvatura, constante cosmolégica y forma del espectro
de fluctuaciones primordiales. El satélite COBE ha permitido avanzar considerablemente en
esta tarea con las mediciones de anisotropias a escalas angulares 2 7°. Se hace una introduccién
a la teoria de la RCEF, se presentan los resultados més recientes obtenidos por COBE y se hace
una prueba de modelos cosmol6gicos abiertos y con constante cosmolégica usando los mapas
de anisotropia del instrumento DMR a bordo de COBE. El resultado de este andlisis revela que -
los datos son consistentes con modelos abiertos favoreciendo un valor del pardmetro de densi-
dad Q= 0.8. Los datos también permiten valores no nulos para la constante cosmolégica.

Palabras Claves: Cosmologia - Radiacién Césmica de Fondo.

Abstract

The cosmic microwave background radiation (CMB) carries with it information. about the pre-
vailing conditions in the early universe. Precise measurements of the CMB in an adequate range of
angular scales and frequencies will make it possible to find values for the most important cosmo-
logical parameters: curvature, cosmological constant and shape of the primordial fluctuation spec-
trum. The COBE satellite has made it possible to advance considerably in this task with the mea-
surement of anisotropies at angular scales = 7°. An introduction to the CMB theory is presented, the
most recent results from COBE are presented, and a test of open cosmological models and models
with cosmological constant is performed using the COBE-DMR maps. The result of this analysis
reveals that these date are consistent with open cosmological models favoring a value for the den-
sity parameter of = 0.8 . The data also allow for a non-zero cosmological constant.
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1. Introduccién

La radiacién césmica de fondo (RCF) son los fotones orig-
inados en las primeras épocas del universo. Desde su de-
scubrimiento en 1965 (Pensias y Wilson 1965), esta luz
primigenia se ha convertido en una poderoza herramienta
para someter a juicio la proliferacidn de modelos cos-
moldgicos. Mds tarde, cuando el proyecto COBE descubrid
las anisotropias en la RCF predichas por las teorias (Smoot

et al. 1992) los cosmdlogos reconcieron el gran impacto que -

la RCF representa para la resolucidn de los enigmas mas
profundos que atn persisten. La importancia del tema
para la cosmologia y la aparicidn de nuevos resultados ex-
perimentales son la motivacién principal para elaboracion
de este articulo. Existen excelentes articulos ‘review’ sobre
el tema donde aparecen los mds recientes avances en este
campo {White et al. 1994; Smoot y Scott 1996). Aqui se
pretende simplemente hacer una presentacion pedagogica
para el no ‘iniciado’ donde se resalta la importancia del
tema en un contexto mas amplio. Se hace especial énfasis
en los resultados del proyecto COBE, ya que en el momento
éstos datos representan la principal fuente de informacidn
experimental. Finalmente se presentan resultados de un
analisis independiente en el cual se hace una prueba de
modelos cosmologicos con constante cosmoldgica no nula
y con parametro de densidad € < 1 usando los datos del

COBE.

El estudio de la RCF en cosmologia es importante
porque siendo ésta una sefial proveniente del universo en
sus épocas mas remotas trae informacion sobre los procesos
v la fisica del universo temprano. Cualquier tipo de inter-
accidn que sufren los fotones de la RCF desde su emisidon
hasta el momento de ser detectados, debe dejar una huella
en la distribucién espectral y/o espacial de la temperatura
de la RCF. Asi por ejemplo si en su camino al observador
la RCF pasa por una inmensa nube de electrones calientes,
debido al efecto Compton inverso, el espectro de la RCF
debe sufrir desviaciones de su forma Plankiana. La in-
formacién en la RCF tiene una imcidencia directa en los
problemas mas importantes de la cosmologia: el problema
de la materia oscura del universo, la naturaleza y el espec-
tro de las fluctuaciones primordiales, la posible existencia
de la constante cosmolégica, la existencia de ondas gravita-
cionales, la identificacidn de anisotropias intrinsecas en la
métrica del universo, la existencia de cuerdas cosmoldgicas
o defectos topologicos primordiales, y la posibilidad de
rotacién global del universo.

El problema del pardmetro de densidad del umniverso
Q, que estd relacionado con la curvatura del espacio, se
podra resolver cuando dispongamos de datos muy pre-

cisos de anisotropias a escalas angulares cercanas a ~ 1°.
La conexidn entre la RCF y Q estd en la naturaleza del
‘pico Doppler’ que debe aparecer a una escala angular
directamente relacionada con el parameiro § (Sugiyama
1995). El pico Doppler es un aumento en la amplitud de
las anisotropias debido al efecto Doppler inducido por el
movimiento de materia al momento de emision de los fo-
tones de RCF.

Las fluetuaciones primor_dialés en el potencial gravita-
cional son el origen de la estructura a gran escala del
universo. Si estas fluctuaciones son gaussianas, como lo
predice el modelo inflacionario, también lo deberan ser las
fluctuaciones de la temperatura de la RCF. Por otro lado
los modelos que explican la aparicién de estructuras a gran
escala en el universo a partir de defectos topolégicos o de
cuerdas cosmicas, predicen la aparicién de anisotropias en
la RCF con distribuciones estadisticas no gaussianas. Una
prueba de gaussianidad (teniendo en cuenta la no ergod-
icidad del campo de fluctuaciones de la RCF) de la sefial
en los mapas de RCF estaria probando la consistencia de
las predicciones de modelos inflacionarios o la posibilidad
de la existencia de cuerdas cosmoldgicas.

Comparando Jos célculos de anisotropias de la RCF a
partir de una forma particular del espectro primordial de
fluctuaciones en la densidad de la materia con los datos de
RCF serviria para hallar la forma o por lo menos algunas

‘cotas a la forma de dicho espectro. El conocimiento del es-

pectro primordial es esencial para las teorias de formacion
de galaxias y estructura a gran escala.

La existencia de ondas gravitacionales también influye
en la manera como se generan anisotropias en la RCF.
En el caso particular de ondas gravitacionales de longitud
de onda larga, la amplitud del cuadripolo esta directa-
mente conectada con su existencia. Para otras longitudes
de onda, la polarizacion de la RCF vy la forma efectiva del
espectro primordial visto por la RCF serian afectadas.

2. Modelo cosmeolédgico estindar

Hasta hace solo pocos afios el debate de la cosmologia se
planteaba en términos de las dos alternativas tedricas de
las cuales se disponia en el momento: el modelo esta-
cionario de Bond, Gold y Hoyle, vy el modelo del ‘Big
Bang'. Desde el descubrimiento de galaxias y de la ex-
pansion del universo por Hubble hasta las observaciones
de mega-estructuras y las mediciones de anisotropias en
la RCF realizadas en los dltimos afios, el panorama de
la cosmologia ha cambiado dramdticamente. Las obser-
vaciones recientes abarcan escalas cada vez més amplias
revelando estructuras a gran escala mayores a lo esper-
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"ado en los modelos mas simples, y simultaneamente han
surgido problemas fundamentales al tratar de explicar de
manera coherente todo el conjunto de observaciones que
se han logrado en los ltimos afios. Sin embargo, el mod-
elo cosmolégico estdndar que se basa en la teoria General
de la Relatividad de Einstein y en el modelo estédndar de
las particulas elementales explica de forma coherente la
existencia de un fondo cdsmico de microondas con un es-
peciro de cuerpo negro, la nucleosintesis de los elementos
livianos {D, *He, *He, y "Li) y la expansién del universo
observada por Hubble (Kolb & Turner 1990; Peebles 1993;
Weinberg 1972). A continuacién se presentan de manera
concentrada los elementos principales del modelo estdndar
cosmolégico.

Los modelos ortodoxos presuponen la métrica de
Robertson Walker (R-W). Esta viene especificada por dos
pardmetros: el factor de escala R(t) y la curvatura espacial
e

d62 = dtz - Rz(t) { 1—

dr? 202 | 2 2 2
—— +r°d8° + r’sin” 6d¢ } (1)
Kr
{la notacién es la de The Early Universe de Kolb y Turner
1990, ¢ = 1). Una métrica asi definida corresponde a
un espacio homogéneo e isdtropo y permite la definicién
de un tiempo ‘universal’, es decir, las superficies del 3-
espacio evolucionan de tal forma que permanecen ortogo-
nales a la coordenada temporal. Es esta métrica la magni-
tud del 3-momentum de una particula libre siempre decae
como |p| o« R~!. En particular un fotén propagindose
en esta métrica presentara un corrimiento hacia el rojo
[B] = eA™! o« R™'. El desplazamiento espectral resul-
tante, z, es un parametro alternativo para especificar el
tiempo: N
_ =M
= (2)

t = 2.0571 x 1017(Qoh?) V31 4 2) % %sec  (3)

Antes de poder resolver las ecuaciones de campo de Ein-
stein para la métrica R-W debemos conocer la ecuacion de
estado del fluido cosmolégico. Con una ecuacién de estado
en la cual la presi@n es proporcional a la densidad, p = wp,
¥ usando las ecuaciones de Einstein y de conservacion de
‘stress’ y energia se obtienen las ecuaciones de Friedmann
para la evolucidn del pardmetro de escala y la evolucion
temporal de la densidad:

5

g = Qg1 (4)

3H?

3(1+w)_

pox R™ {5}

Los pardmetros H, 1 y A son respectivamente el parametro
de Hubble, el pardmetro de densidad y la constante cos-
molégica. El pardmetro de Hubble H = RfR mide la
velocidad de expansion y es funcién del tiempo. La con-
stante de Hubble H;, es el pardmetro de- Hubble hoy y
tiene un valor experimental entre 50 y 100 Km s~ Mpe™'.
También se usa la constante adimensional h para referirse
a la constante de Hubble: h = H;/(100 Km s~ Mpc™1).
La edad del universo es ¢, 4,4 = bH 1 donde b es una con-
stante pequeiia que depende de la geometria del universo
y de la componente dominante de energia (radiacién o ma-
teria). Una cantidad relacionada con la edad del universo
es el tiempo de Hubble, tyuppr. = Hy ' = 9.7776 x 10°h 1
anos. En caso de confirmarse un alto valor de Hy, el cual
implicaria una edad del universo (8 x 10° afios) en conf
licto con las edades de las estrellas més viejas (16 x 10°
aftos), seria necesario introducir una constante cosmolégica
no nula, para hacer que el universo temprano crezea mas
lentamente.

La densidad del usniverso relativa a la densidad critica
pe €s Q = p/p., con p. = 3H2/8xG = 1.8791h% x 10729
g cm~2. De la ecuacién 4 se puede ver que para A = 0
el pardmetro de densidad determina la curvatura espacial:
{1 > 1 implica un universo cerrado {k = +1), @ < 1 un
universo abierto (k = —1), y en un universoconl =1, p =
pc la geometria es plana (k = 0, el universo ‘Einstein - de
Sitter’). La cantidad de materia que se infiere a partir de la
luminosidad de las galaxias junto con la materia que debe
existir en los halos de las galaxias para explicar las curvas
de rotacion indican que {1 es ~ 0.2, lo cual implica un
universo abierto, a no ser que existan grandes cantidades
de materia oscura ain no detectadas,

Volviendo a la ecuacién (5) para la evolucion de la
presién podemos diferenciar dos casos particulares: un
universo dominado por radiacién (p = %p,,w = %), en
el cual p, x R™* ¥ un universo dominado por materia
(p = 0), p;n x R73. Mientras que en el caso de la densi-
dad de materia la dependencia de la forma R™? es clara
{Volumen « R™3), en la densidad de radiacién aparece un
factor adicional de R™!. Este factor de R™! es consecuen-
cia del corrimiento hacia el rojo en la longitud de onda
de los fotones un una métrica de R-W. Para R — 0 es
evidente que la componente de energia de radiacién en el
universo supera a la componente de energia de materia.
Se dice entonces que el universo temprano estd dominado
por radiacion, mientras que el universo actual estd domi-
nado por materia. El tiempo para el cual las dos compo-
nentes fueron iguales p,, = p, se llama tiempo de equidad,
tpg = 4.14 x 10'%(2h?)~? segundos.

A partir de p, x R~ y usando la ley de Stefan-
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Boltzman para la densidad de energia de radiacién en
términos de la temperatura, p, = 7%, a = 7.5646 x 10~%°
erg cm™? K™%, se deduce que la temperatura del uni-
verso disminuye inversamente con el factor de escala:
T x pf-/ ‘ x R'. La temperatura de la RCF hoy es
T = 2.728 £ 0.004 K lo cual implica p, = 4.17 x 16713
erg cm™? = 4.64 x 1073 gr em™?, y corresponde a 411
fotones por cada centimetro cibico. También existe un
fondo césmico de neutrinos a una temperatura hoy de 1.95
K, o 112 neutrinos de cada familia por centimetro cihico.
E. A. Milne y W. H. McCrea seiialaron en 1934 el he-
cho de que la dingmica de un simple modelo Newtoniano
de ntube de polvo proporeiona las mismas soluciones a las
que se llega con la teoria de la relatividad. El problema
estd en la interpretacion de algunos de los términos en las
ecuactones. Considere una particula de masa m en una
gran nube de polvo de densidad p. En un momento dado
la energia de la particula es:
1

E= L GmMr)
2 ¥

mr

(6)

r

igualando la distancia r al factor de escala R y la energfa a
E = mr*k /2 se obtienen las ecuaciones de Friedmann (4).
Para R — 0 en {4) (universo dominado por radiacién) el
término de curvatura r es-despreciable, y se obtiene una
ecnacion facil de resolver:

La solucién de (7) es:
1/4
R(t) = Ry (3_2”3_6"”‘1) $r2,

la cual se puede usar para expresar la densidad de radiacién
en funcion del tiempo:

3 Ro\' 3  44m2x10°
pr(t) = po ('RTE) = Soncl = v

¥ también la temperatura en funcién del tiempo:

T s\ MYY 1.5 x 101°K

(8)

-3
gr<cm o,

(9)

(10)

En las anteriores expresiones el tiempo viene dado en se-
gundos.

3. La radiacién ¢6smica de fondo

La radiacion cosmica de fondo son los fotones desprendi-
dos de la materia cuando ésta alcanza una temperatura de
23000 K suficientemente baja para permitir la formacién
de dtomos neutros ¥y como consecuencia la libre propa-
gacion de la radiacion. Se refiere a esta época del uni-
verso con el nombre de desacople y ocurre a un tiempo
tgee = 5.6384 x 10"%(Q2h?)""/? segundos. La existencia
de la RCF fue predicha por por Alpher y Hermann (1948)
del grupo de Gamow. Estos autores usaron un argumento
muy directo y sencillo para calecular Ia temperatura de la
RCF hoy. Este calculo se basa en reconocer que €l pro-
ducto p¥/pl, es constante, lo cual se desprende directa-
mente de las ecuaciones de las densidades con respecto a
R (pm x R73, p, x R™*). Es decir, si conocemos p, ¥
Pm €0l una época temprana caliente del universo y si cono-
cemos p., hoy, entonces es posible calcular p, hoy, ¥ por
lo tanto la temperatura de la radiacién. Alpher y Her-
mann usaron un valor de 1078 gr em™? para la densidad
de materia segin lo obtenido por el célculo que hicieron
para permitir la nucelosintesis a los 640 segundos; la densi-
dad de radiacion para un tiempo de 640 segundos después
de la singularidad fue obtenida de la aproximacién a las
ecuaciones de Friedmann para un universo dominado por
radiacién (ecuacién 8), ~ 1 gr cm™?; el valor usado para la
densidad presente de masa fue ¢l dado por Hubble en 1948
de ~ 1073 gr cm~?, Con estos datos se obtuvo un valor de
5K para la temperatura de la RCF. (Una revision histérica
de los hechos que rodearon la prediccién de la RCF se
encuentra en Alpher & Herman 1988). La RCF fue des-
cubierta por Penzias y Wilson (1965). En 1989 la NASA
lanza el satélite COBE con instrumentos a bordo disefiados
para hacer mediciones muy precisas de la anisotropia y el
espectro de la RCF. Los primeros resultados arrojados por
COBE indican que efectivamente la RCF exhibe un espec-
tro Plankiano de Ty = 2.728+0.004 K (Mather et al. 1994;
Fixen et al. 1996) y presenta pequefias anisotropias a un
nivel de AT/Ty ~ 10™° (Smoot et al. 1992; Bennett et al.
1996).

Dichas anisotropias eran de esperarse ya que por estar
en equilibrio térmico la materia y la radiacién, cualquier
perturbacién en una componente también debe ser ‘sen-
tida’ por la otra componente. Asi por ejemplo, las fluctua-
ciones adiabdticas en la densidad (de materia y radiacién)
produciran fluctuaciones en la temperatura de la RCF:
8T/T = 1ép/p. Sin embargo, para que se presenten estas
perturbaciones es necesario que exista contacto causal en-
tre las regiones que participan de las fluctuaciones, lo cual
implica que sélo aparecen hoy a escalas angulares menores
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a ~ 1°. La escala angular 8;.. a partir de la cual dos pun-
tos con esa separacidn no estan conectados causalmente
es: Bgee = 0.87°Q;f2(zdec/HOO)_]"m. A escalas mayores
que 84, el mecanismo mds importante de generacién de
apisotropias en la RCF es el efecto Sachs-Wolf (1967). Este
mecanismo explica la aparicién de anisotropias resultantes
de perturbaciones en el potencial gravitacional en la su-
perficie emisora o superficie de \iltima dispersion.

Otra fuente de anisotropia es el corrimiento Doppler
de frecuencias debidas al movimiento del observador con

respecto al marco en donde se emitié la RCF, o al -

maovimiento de Ia superficie de 1ltima dispersion. En
sintesis, se escribe la amplitud de la anisotropia en la RCF
como una suma de varias contribuciones:
% 3 (6:) +a-Votn Vip+— +9[atq’“ f)dt,
(11)
donde el primer término representa las perturbaciones
adiabaticas, el segundo representa el efecto Doppler debido
al movimiento del Sol con respecto a la RCF, el tercero es el
efecto Doppler producido por el movimiento de la superfi-
cie de tltima dispersion, el siguiente término es el efecto de
campos gravitacionales estiticos en la superficie de dltima
dispersién (Sachs Wolfe), y ! dltimo término se refiere a
los efectos de potenciales que cambian en el tiempo (efecto
Sachs Wolfe integrado, o efecto Rees Sciama).

4. El Dipolo

Peebles & Wilson (1968) demostraron que la temperatura
medida por una antena en movimiento a velocidad £ es:

(1- By /2
1—Bcosé

donde # es el angulo entre la direccién de movimiento de
la antena y la direccién del vector de onda de la radiacién
incidente en la antena. Una expansién hasta orden 3
resulta en:

T(8) = Tp (12)

AT :
- = Bcosf + %(2c0520— 1).

- (13)

¥l término lineal en 3 representa el dipolo y esta rela-
cionado directamente con la velocidad del observador rel-
ativa al sistema en reposo de la RCF.

La amplitud de dipolo observada por COBE es de
AT = 3.353 £+ 0.024 mK en la direccién (I,b) = 264°.26 +
0°.33,48°.22 + 0°.13° lo cual implica una velocidad de
Vo = ¢AT{Ty = 369.543.0 Km s™!. Teniendo en cuenta
los movimientos de la Tierra con respecto al Sol a 30 Km

~1 el Sol (0 més exactamente el ‘Local Standard of Rest’)
alrededor del centro de la Galaxia, a 220 Km 57! y la
Galaxia hacia Virgo a 112.3 Km 5™ resulta una velocidad
del Grupo Local con respecto a la RCF de 627 + 22 Km
s~ en la direccién (17, 477) = 276° £+ 3°,30° + 3°.

5. El Cuadripolo y los otros Muitipolos

Puesto que la temperatura de la RCF es una funciéon
definida en la superficie de la esfera unitaria es natural
usar los arménicos esféricos para su representacién:

-,_Z Z armY{" (6, 9)-

=2 m=—1

(14)

Como la temperatura es una cantidad real, se usa
la parte real de esta expresién o alternativamente se
puede definir una expansién en armoénicos reales reem-
plaza.ndo los armonicos esféricos por sumas de términos
e i (8, ¢) cos(me) + b P*(8,4)sin(m¢). Los nuevos
coeﬁc1entes b3, ¥ bj,, son reales y se cumple que:

Z Iatml = Z(b

El término de orden £ = 1 es el dipolo que como se vio
esta dominado por un efecto local y no se tiene en cuenta
de ahora en adelante. El término ¢ = 2 corresponde al
cuadripolo y iradicionalmente ha atraido mucho interés
por sus implicaciones fisicas tales como su conexién con
una posible rotacién global del universo {Collins & Hawk-
ings 1973; Barrow et al. 1985) o con la existencia de ondas
gravitacionales de longitud de onda larga (Burke 1975).
El valor rms del cuadripolo se define como:

2 4 (i (15)

T 2
9]
:2":11: = E Z |a2ml2'

m=-2

(16).

El valor de Qrms reportado por COBE es de 13 £4 uK
mientras que para el segundo afio éste es de 10.7 + 3.6
p#K. Sin embargo es importante anotar que la varianza
intrinseca asociada al término £ = 2 es muy grande (e.g.
2Q,.,/5). Por esa misma razén no es sorprendente ver
la amplia dispersién en los resultados medidos y la baja
significancia estadistica {Gould 1993). Este hecho sumado
a la presencia de ruido y de contaminacién galdctica en
los mapas de COBE hace muy dificil la extraccién del
cuadripolo edsmico.
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La funcién de correlacién angular C{a), es el valor
promedio del producto de dos términos AT /T distanci-
ados por un angulo a:

T

Ca) = () G- an
con fi; - fij = cosa. La funcién de correlacién angular
entonces se puede interpretar como la probabilidad (pro-
mediada) de encontrar un pixel ‘caliente’ j a una distan-
cia angular o de otro pixel ‘caliente’ i. Un caso de in-
terés particular es la funcién de correlacién en el origen:
C(0) = ((AT/T)?) que es el valor rms de la temperatura
{al cuadrado).

Reemplazando la expresiéon {14) para AT/T; en la
definicién de C(a) (17) y usando el teorema de adicién
de los arménicos esféricos, se obtiene C(a) en funcién de
los coeficientes a¢m ¥ los polinomios de Legendre:

Cla) = 4% 3 (26 + 1)CePo(cos ), (18)
4

donde la funcién discreta Cy es el espectro angular de po-
tencias:

¢
1 2
Co= rry 3 laen) (19)
m=—£
El valor rms de temperatura es:
1
2 —

(AT/TYims = o g(_ze +1)Cr. (20)

En un experimento real las limitaciones impuestas por
la resolucién angular finita de los detectores se tienen en
cuenta introduciendo una funcién peso en (18) que actia
como un filtro pasa-bajos con un angulo de corte, 8451,
proporcional a la resolucién angular del aparato. Esta op-
eracion equivale a reemplazar C; por Cgexp(—£({+1)o? I
en (18) con Gegy ~ 9,:,,,.,,/11'.

De esta forma el par de funciones Cj, C(a) estdn rela-
cionadas por una transformada de ‘Fourier’ {en la super-
ficie esférica 2D) y para campos aleatorios gaussianos son
equivalentes en términos de la informacidn que traen con
respecto a las fluctuaciones del campo escalar T. Siendo T
un campo de fluctuaciones aleatorias y gaussiano, los coefi-
cientes as, son a su vez variables estocdsticas con prome-
dio nulo y variancia definida por el modelo cosmolégico
(Bond & Efstathiou 1987).

6. Fluctuaciones primordiales

Se dice que }a radiacién césmica de fondo es una sonda que
permite medir el espectro de las fluctuaciones primordiales

en la densidad de materia, es decir las fluctuaciones que
dieron origen a la formacién de las estructuras a gran escala
que hoy observamos: ciimulos de galaxias, super-ctiimulos
de galaxias, etc. Veamos porqué.

Para anisotropias a escala angular grande (> 1°) las
variancias (Jasm|?) se calculan por medio del efecto Sachs-
Wolfe dependiendo del espectro primordial de fluctua-
ciones en la densidad de materia P(k). El efecto Sachs-
Wolfe mide los corrimientos en la longitud de onda de los
fotones 8T/T = ®/3 propagandose en el potencial grav-
itacional en la superficie de dltima dispersién ®. Las fluc-
tuaciones en el potencial gravitacional se relacionan con {
luctuaciones en la densidad de la materia a través de la
ecuacion de Poisson gy V2@ = 4nGép, y el espectro pri-
mordial de flutuaciones en la densidad de materia son las
amplitudes (al cuadrado) de Fourier:

P(k) =[5 (21)

con P v
F" = ﬁjékexp(—k-f)dak.
La historia de las fluctuaciones ép/p depende de la escala
espacial asociada a cada modo. En general las fluctua-
ciones adiabaticas (de curvatura) que ya han entrado al
horizonte sufren oscilaciones actlisticas st A < Ay y crecen
para A > Ay (8p/p x R*(t), para la época dominada por
radiacién y dpfp x R(t), cuando domina la materia). La
longitud de onda de Jeans, A; = v,(7/Gp)'/? (v, = ve-
locidad del sonido), es la escala de longitud para la cual la
presién y la gravedad en una nube autogravitante estin en
equilibrio. Las oscilaciones de fluctuaciones antes de tgq
sufren dos mecanismos de atenuacion: uno debido a la di-
fusion de fotones fuera de la regién encerrada por la pertur-
bacion (‘Sitk Damping') y el otro debido a la propagacion
de particulas relativistas fuera de la region contenida por
la fluctuacion en tiempos més cortos que el periodo de la
oscilacién (‘Landau Damping').
El espectro de fluctuaciones primordiales P{k) normal-
mente se expresa como una ley de potencias con indice
espectral n:

(22)

P(k) x Q%k", (23)

donde k es el nimero de onda y @ €l valor medio del
cuadripolo medido en el conjunto de todas las posibles re-
alizaciones de universos que se puedan dar.

La dependencia de la varianza de los coeficientes ay,, con
los pardmetros @ y n del modelo es (Bond & Efstathiou
1987):

L(1+ 22y P(35")
T+ 5% 7))

Ce = (aenl®) = T @? (24)
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Por ejemplo, para €l modelo inflacionario (De Greiff y
Tejeiro 1996) que predice fluctuaciones del potencial grav-
itacional invariantes de escala (§®/® = constante, implica
P(E) o k, n = 1, a través de la ecuacién de Poisson) se
obtiene:

_ 24mQ?
T BUE+1)

Es importante anotar que la teoria nos ofrece el valor
medio de las variancias, sin embargo lo que se mide
con experimentos no son valores medios sino el valor de
una sola realizacién. De este hecho se desprende que el
conocimiento derivado de las mediciones dé los [aim[? es
limitado en cuanto existe una dispersion intrinseca de los
coeficientes. Esta dispersion por su puesto es de origen
cosmolégico y se debe a la naturaleza estocastica del pro-
ceso que genera anisotropias. Se refiere a este hecho con el
nombre de variancia césmica. Cada uno de los a;y,; €3 una
variable aleatoria con distribucién gaussiana y, como cada,
C¢ es una combinacién de (2 + 1) de estas variables al
cuadrado, los C, entonces siguen una distribucién x? con
{2¢ + 1) grados de libertad.

La estructura que pueda tener la sefial de origen césmico
en un mapa de RCF se puede describir usando la funcién de
correlacion o el espectro angular de potencias. En forma
compacta, el dngulo de coherencia, 6, es un parametro
que se usa para expresar numséricamente la estructura. Su

definicién es: ;
1" —1/2
. (_c O R
C(0)

¥ es una medida del tamafio caracteristico de las ‘manchas’
(regiones calientes por encima de un umbral). Puesto que
8. es la derivada de la funcién de correlacion en el origen,
es posible relacionarlo con los parametros del modelo (Q y
n) derivando (18) dos veces con respecto a su argumento:

226+ 1) Cy s+ Con) '(27)

Ce (25)

(26)

=2 ’
T HEH 1) 26+ 1) Crs + CoN)

Cy = Crexp(—£(¢ + l)afu],

donde .5y representa el efecto de filtro debido a la res-
olucion angular del instrumento, Cy s y C¢ n son los co-
eficientes de Legendre para la sefial y el ruido respectiva-
mente. En el caso ideal de un mapa sin ruido instrumen-
tal el Angulo de coherencia depende tinicamente del indice
espectral n. Por ejemplo, para el modelo inflacionario
(n = 1) los instrumentos del COBE medirian un angulo
de coherencia efectivo 8. =~ 12.4°. En realidad, con la
presencia de ruido instrumental, el angulo de coherencia
medido es el que resultaria de una superposicion de dos

campos: ) \
2 _ Oy +rég
Bc - 1+4r H (28)
con @y el dngulo de coherencia del ruido, 85 el angulo de
coherencia de la sefial y r el cociente sefial a ruido.

Para estimar el dngulo de coherencia se puede usar el
descriptor topolégico género definido como la curvatura
total del contorno de las curvas de nivel de iso-temperatura
{Torres 1995; Torres et al. 1995; Torres 1994).

7. COBE

Mucho es lo que se ha hablado de este famoso proyecto
que un dia de abril de 1992 capturé desconcertantemente
los titulares de peridédicos en todo el mundo. Hay quienes
dicen que los hallazgos de COBE pasaran a la historia
como uno de los descubrimientos del siglo. Otros sefialan
que hubo algo de exageracién en la euforia generada por
las observaciones y que realmente no es tan grandioso lo
que ocurrié. ;Qué fue lo que COBE observé? y ;Cudl fue
el impacto real de estas observaciones en la cosmologia?
Una corta reflexion sobre las idiosincrasias de la cos-
mologia nos sera muy util para poner en contexto esta
discusién. Recordemos que hasta hace unos pocos afios
la cosmologia no era tomada muy en serio por los fisicos.
Basta con recordar el rechazo que encontré Gamow y su
grupo con la teoria del “4tomo primitive”. Otro ejemplo
que refleja esa actitud contra la cosmologia es el hecho que
pudiendo haber detectado mucho antes la RCF esto sélo
ocurre 17 aftos después de la prediccidn y por accidente!.
Reconociendo la profundidad del tema y las implica-
ciones filos6ficas de sus teorias no es sorpresa encontrar
que la evolucién de esta ciencia ha encontrado grandes pre-
juicios (en todas las direcciones). Inclusive hoy en dia exis-
ten grandes temores a la posibilidad de encontrar ‘la teoria
del universo’. En el caso del modelo del ‘Big Bang’ por
ejemplo es interesante leer las criticas hechas por quienes
sustentan otros modelos con mas problemas que el que pre-
tenden criticar (Eric Lerner, Narlikar, etc). El paradigma
existe y la solucién puede estar en frente a nosotros sin
darnos cuenta. Lo importante es recordar que las teorias
fisica no son el resultado de preferencias filosdficas, sino por
el contrario son construcciones basadas en observaciones.
Que la teoria ideal del ‘Big Bang’ tiene dificultades todos
lo sabemos. Lo importante es reconocer que por primera
vez contamos con una amplia base de datos que abarcan
las escalas (en longitud y energia) més grandes nunca antes
alcanzadas y por lo tanto aumenta la probabilidad de ‘afi-
nar’ el modelo. Veamos entonces qué fue lo que observé

COBE.
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Para hacer mediciones de la radiacién césmica de fondo
libres de la contaminacién de radio producida por la
atmosfera terrestre, es necesario llevar a cabo estos ex-
perimentos en plataformas espaciales. E! primero de
estos experimentos fue realizado por los rusos con el
proyecto RELIC-I lanzado al espacio en 1985. En un
analisis reciente, el grupo RELIC reporta la deteccién de
anisotropias a un nivel consistente con los resultados de
COBE (Strukov et al. 1992a; 1992b). Posterior al anuncio
de deteccidn de anisotropias por COBE otros dos exper-
imentos han realizado mediciones que corroboran lo en-
contrado por COBE (Ganga et al. 1993; Hancock et al.
1994).

El explorador del fondo césmico COBE fue disefiado
para medir muy precisamente la distribucién espee-
tral y espacial de la RCF con detectores instalados
en una plataforma espacial. El satélite fue puesto
en orbita el dia 19 de Noviembre de 1989 y com-
pletd exitosamente sus 4 afios de vida en 1993. Los
datos generados por esta importante misién se han
hecho disponibles a la comunidad cientifica interna-
cional y pueden ser obtenidos a traves de INTERNET
(http:/ /www.gsfc.nasa.gov/astro/cobe/cobe home. html).

El instrumento encargado de medir el espectro es FI-
RAS (Far InfraRed Absolute Spectrophotomer), un inter-
ferémetro que compara frecuencia por frecuencia, el es-
pectro de la RCF con el de un cuerpo negro de referen-
cta a una temperatura controlada. - Los resultados indican
que el espectro de la RCF es efectivamente una Plankians
con pardmetro de temperatura 2.728 4 0.004K (95% C.L.)
(Mather et al. 1994; Fixen et al 1996).

El instrumento que mide las anisotropias de la RCF es el
Radiémetro Diferencial de Microondas {DMR) constituido
por seis receptores, dos a cada frecuencia: 31.5, 53 y 90
GHz. Un tercer instrumento a bordo del satélite es el
explorador del fondo edsmico infrarrojo (DIRBE).

8. El Radiémetro diferencial de microondas

A diferencia de un radiémetro de potencia total, DMR
recibe la diferencia de temperatura del cielo entre dos
direcciones separadas por un angulo de 60°. Cada
radidmetro viene equipado con dos antenas conicas conec-
tadas a un interruptor vibrador (‘Dickey switch’) que cada
1/100 segundos cambia la sefal alimentada a los amplifi-
cadores de una antena a la otra. El resultado final pro-
ducido por un radiometro diferencial, después de las eta-
pas de mezcla, amplificacién, deteccién e integracién, es

un voltaje proporcional a la diferencia en la potencia vista
por las dos antenas durante el tiempo de integracién.

En el caso de los radiémetros DMR de COBE el tiempo
de integracién de la sefial es de 0.5 segundos. La sensibil-
idad para cada observacion (de 0.5 s) es de 25 - 30 mK
dependiendo del radiémetro. El ruido total en un pixel del
mapa resultante disminuira por un factor 1/v/N, donde N
es el niimero de observaciones. La resolucidn angular de
las antenas de DMR es de 7° FWHM (o = 2.97°).

Los datos calibrados y corregidos por el efecto de al-
gunos de los errores sistemdticos se almacenan en forma
de un mapa dividido en 6144 pixels de igual drea sobre la
superficie de la esfera unitaria. Para convertir una serie en
el tiempo proporcional a la diferencia en temperatura en-
tre dos pixels AT;; a un mapa T se resuelve un sistema de
ecuaciones sobre-determinado de la forma AT;; = T; - Tj.
Naturalmente el término de monopolo del mapa resultante
es ambiguo. E] andlisis de los datos se hace directamente
sobre los mapas. Asi por ejemplo la temperatura rms de
la sefial césmica se estima usando

Oty = Oa+B ~ TA_B (29)
donde (A + B) denota la suma o la diferencia de los dos
mapas que existen a cada frecuencia. El mapa suma con-
tiene la sefial mas el ruido del radiémetro, en el mapa
diferencia la sefial se anula y sdlo queda el ruido. Por
lo tanto en la ecuacién (29) se calcula la varianza de la
sefal césmica restando la varianza del ruido a la varanza
de la senal + ruido. El valor reportado por DMR es de
(AT/T)rma(7°} = 35 £ 2uK, v haciendo un suavizado
de los mapas con una gaussiana de ¢ = 2.9° se obtiene
(AT/T)pms{10°} = 29 + 1uK. Esta es la indicacién mas
directa de la presencia de anisotropias en la RCF. En prin-
cipio la ecuacién (20) podria usarse para ver si un conjunto
de parametros ((J,n) estan o no de acuerdo con los datos.
La conexidn entre teoria y datos resulta de la dependencia
de los € en (20) del modelo segiin la férmula (24). En
la prictica es bastante dificil la comparacion debido a los
efectos producidos por la varianza césmica, la no uniformi-
dad en el cubrimiento de la esfera celeste ¥ los efectos de
la pixelizacién y contaminacién galactica.

Los resultados del proyecto COBE fueron presentados a
medida que la disponibilidad de datos lo permitiera. El
primer afio de datos arrojd los resultados més importantes
en los que se hizo la primera deteccién de las esperadas
anisotropias (Smoot et al. 1992). Recientemente (Ben-
nett et al. 1996 y las referencias en ese trabajo) el grupo
de COBE entreg6 los resultados derivados del analisis de
la base de datos completa de 4 afios. En esta serie de
articulos se presentan los valores mas precisos que hay so-
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bre la normalizacion y el indice espectral del espectro pri-
mordial P(k). Estos mimeros se desprenden del anélisis de
la funcién angular de correlacién, el espectro de potencias
y el analisis de maxima verosimilitud directamente real-
izado sobre los mapas. La conclucidén que emerge de estos
analisis es que el espetro primordial Harrison-Zeldovich es
consistente con las observaciones. Se ve, sin embargo, que
existe un amplio rango de valores de n que ajusta los datos.
Para restringir mas los valores de n permitidos por las
observaciones es necesario involucrar en el andlisis datos
a escalas mas pequenas, como la funcién de correlacién
galaxias-galaxia (Torres et al. 1994).

Igualmente se encuentra el valor y direccién del dipolo
cinematico y el valor del cuadripolo en la RCF. Este
iltimo, sin embargo, adn retiene un gran error sis-
temdtico debido a la contaminacién galdctica y las difi-
cultades inherentes impuestas por la no ortogonalidad de
los arménicos esféricos en la esfera celeste cortada. La
distribucién estadistica de las fluctuaciones en la RCF se
realizé usando los datos del COBE mediante la funcién
de correlacién de 3 puntos y la medicién de descriptores
topolégicos sobre los mapas. Estos resultados indican con-
sistencia con gaussianidad, que es justamente el tipo de
perturbaciones predichas por el modelo inflacionario. En
la tabla No, 1 se hace un resumen de los principales resul-
tados obtenidos por el COBE.

Table 1: Resumen de los resultados de COBE

Anisotropia a(7°)=354+2 uK

o{10°) =29+1 pK
Monopolo To=2T28£0002 K
Dipolo ATy = 3.357 £ 0.023 mK

{=264°.26 £ 0°.33

b=48°.2240°.13
Quadripolo Qs = 1072364+ 7.1 K
Espectro P(k) x @*k" n=12%03, Q=153%33
Distribucién f(AT/T) = Gaussiana

9. Prueba de modelos cosmolégicos

Los resultados presentados por COBE salen de un analisis
en el que se presupone un universo plano. Dado el gran
peso empirico en contra de & = 1 (Coles y Ellis 1994),
la posibilidad de una constante cosmoldgica no nula, y el
potencial de la RCF para ‘detectar’ la curvatura del uni-

verso, se justifica un anélisis mds general donde se relajen
las condiciones 2 = 1 0 A # 0. A continuacion se presen-
tan los resultados de éste andlisis, realizados independien-
temente por el autor.

El método usado consiste en realizar un test estadistico
de maxima verosimilitud (o ‘likelihood’, L) en el cual se
comparan las predicciones de anisotropias en la RCF en
modelos con 2 < 1 o A # 0 con los datos de temperatura
en los mapas del COBE. La maximizacién de L da los
valores méas favorecidos y los intervalos de confidencia para
los parametros §2 o A.

FEl likelihood (en un contexto Bayesiano) se define como

e—TT-M-T

L T
{detM)?

(30)

donde T es el vector de datos de temperatura, M es la
matriz de covariancia:
Mi;. = (TI3)

1 A
p Zt:(ze + DWZCPi(hs - 7). (31)

il

Aqui se ha tenido en cuenta el efecto de filtro introducido
por €l patrén de antena del instrumento de medida W,.

Los datos se preparan como en (Hinshaw et al. 1996}, es
decir, de los 6 mapas de COBE (3 frecuencias x 2 canales)
se hace una combinacién lineal que optimize el cociente
sefial a rndo, La dimensién de la matriz M es igual al
niimero de pixels que sobreviven el corte galactico ( 4000)
lo cual hace muy dificil su inversién. Para resolver estas
dificultades, lo mapas se pasan a una pixelizacion de menor
resolucion angular (e.g. de 6144 pixels a 1536) que ademds
reduce considerablemente el tiempo de computacion.

La informacién sobre las predicciones tedricas entra en
la funcién de likelihood a través de la funcién angular de
potencia Cy, que es funcion explicita de @, {2, A, etc. Los
calculos de los coeficientes C, para modelos abiertos y con
constante cosmologica fueron hechos por Sugiyama (1995).
La constante cosmolégica estd normalizada igual que el
pardmetro de densidad de tal forma que su valor miximo
es 1 (e.g. A — A/3H?).

Los resultados se pueden apreciar en las figuras 1 y 2
donde se muestran los contornos de igual probabilidad (1,
2 y 3-5). Es evidente que existe una amplia regién de val-
ores (3,82 y A consistente con los datos al 95% de nivel
de confidencia. Valores de A > 0.75 quedan excluidos al
68% de nivel de confidencia y una extensa region en el
plano @, A acotada por [16,19] pK and [0.0,0.7)] respecti-
vamente se encuentra dentro del contorno de 1-¢. Ningun
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QfuK]

Figure 1: Contornos de igual probabilidad a 1, 2, y 3-7
para el likelihood de modelos con pardmetre de densidad
! y normalizacién del espectro primordial Q.

valor de A se puede excluir al 95.4% de nivel de confiden-
cia. Se observa una fuerte correlacién entre los parametros
QyvA QA)=(1712+13)+1.1A para0.0< A< 0.6 y
Q(A) = (10.61 £ 53) + 11.6A para 0.6 < A < 0.9.

con respecto al analisis de modelos abiertos, el likelihood
alcanza el maximo en Q@ = 12.37 5 uK, = 0.8:0.13 pero
no cambia mucho para otros valores cercanos a 0.2y 1.0
(los errores vienen del andlisis de las proyecciones del like-
lihood en los ejes respectivos). El likelihood proyectado
en §2, L(€?) es bimodal con picos en £ = 0.8 y 0.1 y con
diferencias muy leves del valor relativo del likelihood. (e.g.
el likelihood relativo entre 2 = 0.8 y 1.0 es 1.0 y 0.73 re-
spectivamente). De hecho, se reconoce una regién Q(}) de
ignal likelihood que puede ser expresada por un polinomio:
Q) = 6.308 + 83.50742 — 184.440% + 111.68Q% uK.

10. Conclusiones

El paradigma del ‘Big-Bang’ tiene a su favor tres impor-
tantes conjuntos de observaciones: la RCF, la expansién
de Hubble y la nuclecsintesis de los elementos livianos.
En €] lado negativo pesan las dificultades que surgen al
momento de explicar de manera coherente el problema de
la formacién de estructura en el universo (e.g. galaxias,

241+
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Figure 2: Contornos de igual probabilidad a 1, 2, y 3-¢
para el likelihood de modelos con constante cosmolégica A
¥ normalizacidn del espectro primordial .

cimulos, supercimulos, vacios, ete). Segin el mecanismo
de Jeans de colapso gravitacional, las estructuras se forman
a partir del crecimiento de perturbaciones primordiales en
la distribucion de la materia al momento del desacople de
la RCF (z = 1100). E!} problema fundamental de este
mecamsmo es gue para que se formen las estructuras ob-
servadas hoy, las perturbaciones en la densidad de la ma-
teria han debido dejar anisotropias (e.g. AT/T = 16p/p)
mucho mas grandes de lo observado.

Para resolver estas dificultades los cosmdlogos han invo-
cado la presencia de materia oscura de interaccidn débil.
De esa forma puede comenzar el crecimiento de las per-
turbaciones antes del tiempo de desacople. El mecanismo
de inestabilidad gravitacional con materia oscura tiene sus
propios problemas. Los cosmdlogos distinguen dos tipos
de materia oscura dependienda de si las particulas son
o no relativistas al tiempo de equidad ¢gg: materia os-
cura caliente (HDM) y materia oscura fria respectivamente
{CDM). En ¢! escenario de HDM, en el cual la materia os-
cura son neutrinos primordialmente, las primeras estruc-
turas que se forman son del orden de los grandes ctimulos
{(los pancakes de Zeldovich). Las galaxias y estructuras
menores aparecen mas tarde por fragmentacién. La gran
dificultad que se presenta con este esquema esta en que no
ha pasado el suficiente tiempo desde ¢l ‘Big-Bang’ para que
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el proceso de fragmentacién haya evolucionado al punto de
generar galaxias. Segun este modelo, nosotros todavia no
existiriamos, o cuel es una proposicién poco interesante.

Algo parecido ocurre con el modelo de CDM en €l cual
las estructuras que primero se forman son de escalas mu-
cho menores que un ciimulo. Aqui pueden aparecer galax-
ias desde épocas tempranas y las grandes estructuras de
cimulos se forman més tarde por agregacion. El problema
surge al verificar que no hay suficiente tiempo para formar
por este mecanismo las mega-estructuras observadas.

El trabajo de los tedricos ahora es ver cémo se pueden
ajustar los pardmetros del modelo cosmolégico (e.g. @,
n, A, g, Qapu, SlopM, etc) para mantenerlo consistente
con todas las observaciones. Cuando se tienen en cuenta
las cotas a los parimetros dadas por la nucleosintesis
(Q < 0.015), la edad del universo (Hy < 60 Km s~!
Mpc™1), y la anisotropia en la RCF (AT/T < 107%) se ex-
cluyen muchas posibilidades tedricas y solo queda un mar-
gen estrecho de posibilidades. Entre estas posibilidades
quedan: a) un modelo con una mezcla de materia oscura
HDM + CDM con una concentracién de materia oscura en
neutrinos masivos de €1, = 0.2 y una constante de Hubble
de 50 (unidades estdndard Km s~! Mpc™!); b) un modelo
con constante cosmoldgica no nula y CDM, Hy = 50 - 80y
parametro de densidad €2 = 0.5 - 0.2; ¢) un modelo abierto
con CDM, © > 0.3 y Hy < 70. Todas las anteriores supo-
nen ua espectro primordial de la forme Harrison-Zeldovich.

Vemos que ain quedan posibilidades para llegar a
un modelo del universo. Lo mas fascinante es pensar
en que ésta posibilidad no es lejana. La respuesta a
los problemas abiertos muy posiblemente se generaran
con los datos de RCF que estin previstos en dos mi-
siones satelitales futuras. COBRAS/SAMBA de la
Agencia Espacial Europea (http://astro.estec.esa.nl/SA-
general/Projects/Cobras/cobras.html) y MAP de la
NASA (http://map.gsfc.nasa.gov/) planean realizar un
mapeo multifrecuencia a resolociones angulares < 1° de
la RCF. Los resultados de estas nnevas misiones espaciales
comenzaran a salir con el nuevo siglo.
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