Cosmologia relativista

¢, Cuéndo es Preciso RG?
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Pero... El Universo no es un
agujero negro.



Fluidos relativistas
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Flujos de transporte
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Fluidos perfectos

 Son aquellos en los que se puede encontrar
en cada punto un observador que vea su
microentorno isotropo.

e A este observador llamamos “observador
mojado”.

» Para él las integrales anteriores son muy
faciles de resolver.



Flujos en fluidos perfectos




Particulas materiales
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Gas caliente
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Tensor energia-momento
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Tensor de Minkowski
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Ecuacion de Boltzmann

Es covariante y contiene la
o O f FO‘ 0 f férmula clasica (todo ella
O X O p multiplicada por v)

_ El término de colisiones
F[drrdrp]dt—l“[drrdrp]ydr tambien esta
multiplicado por vy
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Ecuacion de continuidad

p
y el termino de colisiones desaparece

Hagamos G=1

f dr, « Of dT,
f f op" E

p p

Si las fuerzas no dependen del momento




MHD relativista

Fuerza electromagnética

E, E,
B, —5, Tensor de Faraday
0 B,
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No se modifica

=0 Notacion “bastarda”




Ecuacion de energia-momento

Haciendo G=p“
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Tensor energia-impulso EM
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Densidad de energia electromagnética

Presion hidrostatica
electromagneética



Expresion bastarda
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Entropia
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JG En un fluido perfecto

dT el flujo es isentropico



El sonido
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Ecuaciones del campo de Einstein
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Continuidad en RG
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Energia-momento en RG
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Cosmologia Relativista

* Principio cosmologico

« Homogeneidad e isotropia ¢ en el tiempo de
quién?

 En el tiempo de los observadores cayentes.

* Los observadores cayentes estan definidos en
todos los puntos.

* Tienen |la misma pelicula del Universo.
 Desplazandolas pueden sincronizar sus relojes






El tiempo cosmico

* El tiempo cosmico esta bendecido por la RG
 Termometros como relojes.

 Observadores fundamentales.

e Galaxias fundamentales.

e Si un observador ve el Universo Isotropo, otro
gue se mueva con respecto a €l, no lo vera
Isotropo.

« EL CMB es un buen ejemplo.



El Universo Perfecto

* Un fluido perfecto es aquel en el que podemos
encontrar en cada punto un observador que ve
su microentorno isotropo.

 En el Universo podemos encontrar en cada
punto un observador que lo ve todo isotropo.



Principio cosmologico

* El Universo es un fluido perfecto.
e El Universo es un fluido “pluscuamperfecto”

* Principio cosmologico: Hay observadores
cayentes que ven el Universo isotropo, huelga
decir que homogéneo.

* | 0os observadores cayentes tienen la
descripcion mas sencilla del Universo.

 Ademas pueden utilizar el tiempo césmico.

e Pero nosotros no somos observadores
fundamentales.



Curvatura homogénea

* No so6lo hay homogeneidad para funciones
termodinamicas

e T(t), P(t), ... composiciéon quimica, ...
e ...nUMero de seres VIVoS...

 Tambien debe haber homogeneidad en los
tensores de curvatura.

» |a curvatura es homogenea pero no
estacionaria.

 Busquemos una metrica



Métrica de Robertson Walker
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El espacio espacial
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Geodésicas

dzxa o dx dx’ _
dsz BY ds ds

2 2 2
a’r+ il (dr)—r(l—krz)(@)—r(l—krz)sinze 3

ds° 1—kr*\ds ds

@)ZZO

d”9 2@@—smecose

ds® v ds ds

ds

dcp)zzo

d’ P, %@@ 2cos(9d6dcp_0

d52 r ds ds sin® ds ds




Geodeésicas radiales
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R es el radio del Universo (!)



Geodesicas radiales en espacio-tiempo

» Las galaxias fundamentales son cayentes:
siguen geodesicas.

» Existen geodésicas radiales. Las galaxias
fundamentales siguen geodesicas radiales.

 Podemos suponer que no hay variacion en las
coordenadas angulares.

* En ellas podemos emplear el tiempo cosmico.
Su tiempo y nuestro tiempo pueden ser el
mismo.



Desplazamiento al rojo cosmologico

Galaxia observada (7’1, 0, Cpl) pulsos emitidos en¢,y ¢,+ 0t,
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Z cosmologico
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Distancia propia
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. Ley de Hubble?

st en el Universo actual es £ =1entonces d,=Rr,

la distancia propia presente seriad | =R, 7,

derivando d, 2% d,

i No es z a no ser gue las distancias sean muy
Que parece la ley de Hubble pero @ pequefias como para que




Distancias

Hay dos formas basicas de medir distancias:

a) comparando la luminosidad (previamente conocida) con
el flujo recibido.

b) Comparando el tamano real (previamente conocido)
con el tamano angular observado.

Si aplicamos ambos métodos obtenemos la distancia de
luminosidad y la distancia de diametro.

Su relacion con la distancia propia depende de la
curvatura.



Distancia de luminosidad d,=(1+z)R,r,

Ry,
147z

Distancia de diametro d,=



Relaciones aproximadas
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El Universo Perfecto

U°=1 U'=0 J“=(n,0,0,0] g:R6r4(1—kr2)_1sin26
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nR~ =constante Ecuacion de continuidad



Energia-momento
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Para fotones

sdP _ d

e=3P R —
dt dt

R*le+P)

PR”=constante

4
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Para materia

_ .3 2dP_d (3
e—mn+2nT it _dt(R (e+P))

PR’ =constante

—3
Como: noc R

TR? = constante



Entropia

Expresion general

_1 1, _(€tP_ V de |,V de
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Si P=P(V,T) y e=¢€¢(V,T)

De la igualdad de las derivadas cruzadas
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ndV +Vdn=0

Paso a magnitudes intensivas, por
barion

OP e¢+P V je 0P V de
do= oP 1 dn+ 1 aEdT

0T n? ThoT
do=0 en el Universo

v 8Pdn_aEdT
0T n OT T

si €=3P y e=¢(T,only)
No sélo para fotones;

dP 4P 4 4
— P l 0
L oC - " € T Para cualquier particula

dT T relativista |




1dn_dT
3 n T

1/3

n
———=constante
T

—3
cComo: NocR

Ley de enfriamiento valida para casi toda la historia
_q del Universo (salvo para las particulas materiales
T ocR hoy; si para los fotones del CMB)



Entropia absoluta

sini € ni P dependen de V

V (E + P) El suefio de un termodinamico
S =
T
o= c¢+P_4 ¢ _4aT?® numero de fotones

nTl 3nT 3 n numero de bariones



e=aTl" para fotones

€= 176 al* para neutrinos

€ zg aT* para electrones y positrones



El fondo cosmico de neutrinos

Antes del desacoplamiento de los neutrinos

7 v 43 43 al3

=(6X-—~+2X-+1|aT*=—"aT* - O
=076 %g g 1 6 n
Entre desacoplamiento y aniquilacion
_ 11 al?
€= 2><E73+1 141 al* - = o= 3 n
iras ;_r’l]i:quilacién - _ éLTS
c=d 3 1

3 1/3
11 aTantes 4 aTtras Ttras — E ~ 14 Tneutrinosm ZK
3 n 3 n T 4

antes



Bariones y fotones

Entre la Igualdad y la Recombinacion

1
e:mn+§nT+aT4 P=nT+3aT4
_ﬂ@ / 8Pdn:ae dT
O3 6T n oT T

(1+0)dn=3n(1/2+0)dT/T

Hoy n,=4X103 cm ° mientras quen=6x10 "cm "

0=102—10" (universo caliente). ¢ es constante

dn/n=3dT/T nocl3 TR = constante

Ley muy constante en la
historia del Universo



Ecuaciones de Einstein

t=Pg" +(P+e) UM U" T, =3P+¢

Tras larga, facil y placentera deduccion:

R . .
38 = 4(e+3P i
R ( ) I 2R+R2+ k2:—8ﬂ:P
\ . : R r° R
RR+2R'+2k=4nR’(c—P)
8;':8 R’=R*R+kR Ecuacion de Einstein-Friedmann

d (. p3 2 ;
E (8 R ): —3R°RP Ecuacion de conservacion de energia



Conclusiones ;buenas?

Hace falta ecuacion de estado. Cualquiera que esta sea:

3%:—4n(8+3P) €>0,P>0 luego R<0 Como observaciones R>0 Big-Bang
d eR}|=—3R*RP  €decrece mas rapidamente que R crece

dt

% R3=R?’R+kR  €R® acabardsiendo cero R2+k=0

Si k=-1, expansion indefinida

Si k=0, Expansion se detiene en
tiemp infinito
Si k=1 R puede ser 0 antes. Maximo, R<0 Big-Crunch=coalescencia



DOt _ g4 ™
3 H +R2
o 3
Sik=0 e,=_—H?
81t
Q=£
Q=1+ K

Densidad critica

Parametro de densidad



Era de la materia

P=w e , Ecuacion de barotropia; w, indice barotropico
Para fotones, por ejemplo, w=1/3
Para particulas materiales, w=0,P=0

Q=2q

R=__ X

H?(2q—1)

a=H§(1—2q0+2q01

—1/2

dx Tiempo de vida del
Universo

1

Hif( —2g +2—




En era de la materia

k=—1, g<1/2, Q<1 universo abierto

k=1, g=1/2 , Q=1 universo critico
(plano, de Einstein-de Sitter)

k=1, g>1/2 , Q>1 universo cerrado (o ciclico)



Modelos de Friedmann

Primer modelo k=0

: e (3 REPYe
a=H,a - I 2Ho L
1 1
— = > - 2 _
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2
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Universo cerrado

2q.—1
Cambio de variable: 1—cos6= qf] a
0

tHOZqO(ZqO—l)_3/2(6—sin 0)
X=A0—Asin0
Y=A—Acos0

X=t
A qO(ZqO— 1)_3/2 0—sin 0]

Y=R






=
H

0

(2‘10_1)

Solucion analitica

2q,—1
do

—3/2 —1

cos |1

a




El universo abierto

2

1+ %al —1cosh™

1—2
1+ qu
4o




Distancias

:Zq0+(q0—l)(—l+\/2qoz+l)

. HoRoqg(l"'Z)

Para k=-1, 0, 1. Para k=0 la expresion se simplifica




Ejemplo numeérico

Consideérense tres universos, con ¢,=0.1 (abierto) g,=0.5 (critico) y
q,=1 (cerrado)

Calculese R, vt,

Considérense objetos a z=0.01,1,10,1000
y calculese para los tres universos: r, d;,d



El Universo curvo

., 8mey R
R2= 0o o
IR k Einstein-Friedmann
para R muy pequefio k sera despreciable
)
380:2q0H3 luego
SnSOR(ﬁ:quH% : k Ry_ 29, R,
3 R H(2q,~1) R [2q9,—1| R

Hay que comparar con |k]|

La curvatura empieza a ser importante para
a=1/4 si k<1. Si el Universo es cerrado la
curvatura es importante en el futuro.



Era de la luz

c=3P PR ecR*

R2:2\/83TC[ER4]t—kt2

Sik=0 Roct'”

RZ:HQ(S—l) Si k=0, g=1 (no a 1/2 como antes)

Q=g (antes Q2=2q )



Horizonte en CMB

En la métrica de RW hagamos dt=0, dr=0 , dop=0

ds=Rrd 6
[.a distancia al horizonte es

R V2 1 2 .
d, ~t~|— —H_ |= H

H RO (3 O) (1+Z)3/23 0

I, = 2 1 1 '~ .

" RyH,|" J1+z R, H,
2
= 0
° H,z

1

Con s=d, resulta: 6%52_1/2:O.Olmdmlo
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