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Resumen

El modelo cosmoldgico de concordancia (ACDM) ha mostrado ser consistente
con un vasto nlimero de observaciones astronémicas, sin embargo, sigue mostrando
inconsistencias, por ejemplo, la tension a 50 en las constante de Hubble (Hg) y en
la amplitud de las fluctuaciones de materia a 8 Mpc (og), asi como problemas a
nivel de subestructuras, entre otros. Por lo anterior, en este trabajo se considera un
modelo alternativo en donde a la materia oscura se le permite decaer a particulas
relativistas pertenecientes al sector oscuro, el cual ha mostrado resolver satisfactoria-
mente algunas de las discrepancias antes mencionadas. En primer lugar, se resuelve
analiticamente el sistema de ecuaciones de la cosmologia de fondo que gobiernan
la evolucién de las densidades de energia de ambas especies, en el limite en que el
tiempo de vida de la materia oscura es igual o inclusive varias veces mayor a la edad
del Universo. Después, a partir de la primera ley de la Termodinamica, se calcula la
temperatura de ambas especies asi como su evolucion a lo largo de |a historia césmica
y, finalmente, se calcula la evolucién de la entropia con la cual se puede comprobar
la consistencia de los resultados con la segunda ley de la Termodinamica. Por otro
lado, se determinaron las distribuciones de los parametros de este modelo usando
estadistica bayesiana. Para ello, fue necesario el muestreo del espacio de parametros
a través de la implementacion numérica del método de Markov-Chain-Monte-Carlo,
usando el codigo publico MontePython y los datos de la colaboracién Planck 2018 y
Oscilaciones Aclsticas de Bariones.
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Introduccion

Es bien sabido que el modelo estandar de cosmologia ACDM es capaz de predecir
la expansion acelerada del universo [15] y provee una buena descripcion del proceso
de formacién de estructura a gran escala a tiempos tardios. Ademas, proporciona una
prediccién impresionantemente precisa de las anisotropias de temperatura y polari-
zacién del fondo césmico de microondas que se desacoplaron del plasma primordial
a tiempos tempranos [16]. En este modelo, la materia oscura fria compone alrede-
dor del treinta por ciento del contenido total de materia y energia en el Universo.
Observaciones de curvas de rotacion de galaxias espirales [17], dinamica de cimulos
de galaxias, la distribucién de materia a escalas césmicas y las anisotropias del CMB
[18] sugieren que la materia oscura ha existido a diferentes escalas y épocas del Uni-
verso. De hecho, observaciones del cimulo Bala [19], mediciones de las anisotropias
del CMB y el estudio de la estructura a grandes y medianas escalas [20] sugieren que
esta componente interacciona con otras especies y consigo misma principalmente por
la gravedad. Por estas razones, dentro del paradigma estandar de ACDM, la materia

oscura tiene las siguientes caracteristicas [21]:

m Consiste en particulas con velocidades no relativistas

= Solo interactdan gravitacionalmente y no tienen interacciones entre ellas ni con
otras especies de manera significativa en el universo tardio. A escalas de energia
mayores, como las del universo temprano podrian haber interactuado a través

de la fuerza débil.
= Se comportan como fluido perfecto sin presion a grandes escalas.

» |a materia oscura al dia de hoy es un fluido tipo polvo con una densidad reliquia
de un proceso de aniquilacion que ocurrié fuera del equilibrio en el universo

temprano.

XV



xVi Introduccion

m Deben ser eléctricamente neutras y no deben tener carga de color.

= No se pueden enfriar por medio de fotones radiantes, a diferencia de la materia

baridnica, esto debido a que son eléctricamente neutras.

= Tiene asociada una temperatura cercana al cero absoluto. Cabe mencionar que

a la fecha no se tiene una manera general y consistente para estimar su valor.

» Es usual asumir que se trata de una particula estable, sin embargo, las constric-
ciones de deteccion directa y aquellas basadas en observaciones cosmolégicas
permiten que sean inestables con tiempo de vida mayores que la edad del uni-

VErso.

Sin embargo, algunos aspectos dan lugar a tensiones dentro de este modelo es-
tandar y las observaciones. Un ejemplo notable es la discrepancia a 50 entre es-
timaciones del parametro de Hubble Hy inferido de datos de supernovas tipo la e
inferencias del modelo ACDM a partir de datos del universo temprano tales como
mediciones del horizonte de sonidos en la época de recombinacion del espectro de
temperatura de las anisotropias del CMB [22, 13]. Asimismo, dentro del paradigma
estandar la materia oscura es descrita presumiblemente como un fluido perfecto sin
presion llamado polvo, y aunque esto proporciona una descripcién suficientemente
buena del proceso de formacién de la estructura y la distribucién actual de la materia
en escalas cosmoldégicas lineales, todavia hay preguntas abiertas sobre lo que sucede
con el régimen no lineal en pequefias escalas [23, 11]. Entre los posibles problemas

se pueden mencionar los siguientes [23]:

= Conteos de subestructuras, como halos y galaxias satélites de la Via Lactea,
indican que estas no son tan numerosas como se predice en las simulaciones.

A este problema se le conoce como el "problema de los satélites faltantes".

» El problema del halo cuspidal, en donde los perfiles de densidad de halos de CDM
en galaxias pequenas predichos por la teoria difieren a los obtenidos mediante

simulaciones.

» | a densidad en las regiones centrales de halos de materia oscura en galaxias es
mucho mayor en las simulaciones con CDM que en algunas galaxias observadas

en las cuales hay pocos procesos estelares que pudieran achatar el perfil.
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» Galaxias espirales ordinarias tienen mucha menos CDM en su interior de lo

esperado.

» Simulaciones producen galaxias cuyos discos son mas pequefios y con menos

momento angular que las observadas.

Lo anterior sugiere que la materia oscura posiblemente podria comportarse de
manera diferente a un fluido perfecto no colisional al menos en pequenas escalas.
En este sentido, cabe mencionar que estas posibles discrepancias entre la teoria
y las observaciones estan ausentes en una serie de escenarios alternativos para la
descripcion de la materia oscura, como son la materia oscura fria, la materia oscura
difusa o la materia oscura generalizada.

Entre los escenarios en los que se superan estos posibles problemas de la materia
oscura fria, cabe mencionar aquellos en los que la esta particula es descrita como
un fluido mas general que el polvo. La extension mas simple es aquella en donde
la materia oscura es un fluido con presién surgida de procesos colisionales internos
dentro del sector oscuro, en esta manera podemos mencionar la materia oscura auto
interactGante [24] o la materia oscura inestable [25]. En este Gltimo escenario se
ha mostrado que un modelo en que la materia oscura esta formada por una sola
especie de particula inestable (DDM) relaja la tension en las mediciones del valor
de la amplitud de las fluctuaciones de materia observada a 8 Mpc, og [26], también
cuando la DDM decae exclusivamente a particulas relativistas, como se va a estudiar
en esta tesis, la tension en la constante de Hubble Hy se relaja, [14, 27, 28]. Mas aln,
en [29] se sefiala el consenso que comienza a permear en la comunidad cosmoldgica,
es decir, las tensiones existentes en el modelo cosmoldgico estandar pueden implicar
evidencia de nueva fisica y con esto se propicia la basqueda de escenarios mas alla
del modelo estandar ACDM.

El candidato a materia oscura a considerar en este trabajo es una particula pesada
débilmente interactuante (WIMP, por sus siglas en inglés) [30], la cual, en el universo
temprano sélo interactuaba con el resto de materia a través de la fuerza débil. Esta
particula se desacoplé del resto de la materia durante la época de radiaciéon y a
partir de este momento la reliquia de esta especie se comporta como una especie
de particulas no relativistas. En ese momento la razén entre la densidad de energia
de DM respecto a la de radiacién aumenta conforme se expande el universo, por lo
que los efectos de este decaimiento son considerables y vale la pena tomarlos en

cuenta. En este trabajo se considerard un decaimiento exponencial de la densidad de
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nimero propia comovil de este candidato. Una de estas importantes consecuencias
es la produccién de entropia consecuencia de la ganancia de energia del resto de la

materia.

En la literatura referente al estudio del decaimiento de una particula pesada a
particulas relativistas [25, 26, 14, 27, 28, 31, 32, 33, 34, 35, 36], se analiza la
dindmica de estas especies oscuras a partir de la ecuacién de conservacion del tensor
de energia momento total sin ahondar en los detalles sobre la termodinamica de este
proceso ni de sus implicaciones. Tipicamente, se sigue la evolucion de la densidad
de energia de la materia oscura inestable y sus productos de decaimiento a partir
de soluciones a las ecuaciones de continuidad correspondientes bajo la suposiciéon
de que la materia oscura decae de forma exponencial, mientras que la ecuacién de
continuidad para los productos de decaimiento se deriva a partir de las leyes de la
termodinamica estandar [10, 37, 38]. En la mayoria de estos trabajos se estudian
los efectos del decaimiento de la materia oscura en la evoluciéon césmica, asi como
diferentes observables a grandes escalas con el fin de imponer constricciones sobre
los parametros del modelo, estos son, la tasa de decaimiento y la fraccion de materia
oscura inestable. Si bien es sabido que debido al decaimiento, la densidad de entropia
comovil del universo no permanece constante y por tanto, se espera este cambio
genere diferentes efectos a lo largo de la historia de expansion, no existe un estudio

sistematico y detallado sobre la termodinamica de este proceso.

En este proyecto se tiene el interés de estudiar la termodindmica del proceso de
decaimiento de la materia oscura de manera mas detallada en contraste con lo que
existe en la literatura. Particularmente se tiene interés en estudiar la evolucion de la
temperatura del universo derivada a partir de ciertos formalismos de la termodinamica
consistentes con relatividad general, y probar su consistencia con la segunda ley de

la termodindmica.

Esta tesis estd estructurada de la siguiente forma: el primer capitulo mostrara
un panorama general del modelo cosmolégico de concordancia ACDM, y una breve
descripciéon de la historia térmica del universo. El capitulo 2 ahondara en la materia
oscura fria de este modelo estandar, observaciones que sugieren su posible existencia,
las caracteristicas genéricas del tipo de materia oscura a considerar, cémo se formé
en el universo temprano, y los problemas de este modelo. El tercer capitulo tratara
sobre la materia oscura fria inestable, en particular de la resolucion analitica de sus

ecuaciones de continuidad y cdmo pueden éstas proporcionarnos por si mismas una
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expresion del momento de la historia de expansion en donde éstas particulas de des-
acoplan del plasma ancestral. El capitulo nimero cuatro tratara la termodindmica de
este proceso de decaimiento, calculando las temperaturas de las especies involucra-
das y probando su consistencia con la segunda ley de la termodinamica. En el quinto
capitulo se hara un analisis estadistico a partir de inferencia bayesiana para estimar
los parametros de este modelo, usando datos observacionales en un universo que
contiene materia oscura inestable, y en otro donde permitimos que exista ademas
una fraccién de ésta que no decaiga. Finalmente presentamos las conclusiones del

trabajo y sus perspectivas a futuro.






Capitulo 1

Una introduccion a la Cosmologia y
al modelo ACDM

El objetivo de este capitulo es ofrecer una introduccién a aquellos conceptos ba-
sicos de cosmologia necesarios para explicar el trabajo realizado, sobre todo, una
descripcion fisica del modelo estandar (ACDM), las especies de particulas que con-
tiene y cédmo evolucionan a lo largo de la historia. En la parte final del capitulo se

revisara brevemente la historia térmica del Universo.

1.1. El principio cosmolégico

Una de las principales hipdtesis sobre la que se ha construido la Cosmologia
Moderna, es que el lugar que ocupamos en el universo no tiene nada especial respecto
a ningln otro, esto puede expresarse de otra manera si decimos que el universo a
grandes escalas presenta homogeneidad e isotropia [39]. Homogeneidad implica que
a escalas cosmoldgicas !, la distribucion de materia es aproximadamente la misma
en cualquier region, y por ende, no existen localizaciones especiales en el Universo.
Isotropia implica que el Universo se ve de la misma manera en cualquier direccion
en cualquier punto, y entonces, no hay direcciones preferidas [2]. La Figura 1.1
muestra la alta homogeneidad del Universo a grandes escalas, ahi podemos observar
la distribucion de galaxias observada por Sloan Digital Sky Survey, en donde los
supercimulos de galaxias y los vacios se creen que son las mas grandes estructuras

del universo.

! Aproximadamente 200 Mpc (1 Mpc = 1,000, 000 parsecs = 3.26 afios luz)
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Figura 1.1: Mapa que muestra la distribucion de galaxias respecto de la Via Lactea. Para cada corri-
miento al rojo se le asocia una distancia y la correspondiente al maximo redshift es de aproximadamente
600 Mpc. (Imagen cortesia de Sloan Digital Sky Survey, www.sdss3.org. [1]).

1.2. La ley de Hubble y la expansién del universo

Otra hipétesis clave en la Cosmologia, y de la cual también se tienen evidencias
observacionales, es la expansion del Universo, visto de otra manera, las galaxias
vecinas se alejan de nosotros y, mas aln, entre mas lejos se encuentre una galaxia,
su velocidad relativa a nosotros es mayor, la cual recibe el nombre de velocidad de
recesiéon. Edwin Hubble en 1929 descubrié que, entre mas distancia existia entre
dos galaxias, estas aparentaban alejarse mas rapidamente una respecto a la otra.
Ademas, mostré que tal velocidad de recesién es proporcional a la distancia que hay

entre estas, lo que matematicamente se representa por:
vV, = Hol’, (11)

donde v, es la velocidad de recesion, r es la distancia que separa estas galaxiasy Hg es
la constante de Hubble, que es la misma para todas las galaxias. La ecuacion (1.1) se
conoce como la ley de Hubble vy, en la Figura 1.2 se muestra graficamente. En esta

se ve que esta ley no es exacta, ya que el principio cosmolégico no se cumple para
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Figura 1.2: Velocidad de recesion vs distancia estimada para un conjunto de 1355 galaxias. La relacion
lineal implica la ley de Hubble, las desviaciones de deben a incertidumbres y velocidades peculiares.
Imagen obtenida de [2].

galaxias cercanas, que tipicamente poseen movimientos conocidos como velocidades

peculiares, pero describe el comportamiento promedio de las galaxias bastante bien.

Ahora que mostramos una evidencia observacional de la expansién del universo,
resulta pertinente introducir una manera de cuantificar esta expansion, para ello po-
demos visualizar la siguiente analogia: imaginemos un globo que esta siendo inflado,
el cual tiene dibujada una malla y los nodos de esta estan etiquetados. Conforme el
globo se va inflando, la malla se expande, pero las etiquetas siguen correspondiendo a
los mismos nodos, los cuales reciben el nombre de coordenadas comdviles. Formal-
mente, estas coordenadas se definen como aquellas de un observador comovil, el cual
se mueve a lo largo de las geodésicas del espacio curvo en cuestion [5]. En el caso
especial de los observadores comdéviles se mueven a lo largo de las geodésicas de un
universo homogéneo e isétropo en expansion, sus coordenadas comoviles estan ancla-
das a la expansion vy, por lo tanto, no cambian. Podemos relacionar estas coordenadas
con aquellas que mide un observador externo que si estd al tanto de la expansion,
las cuales reciben el nombre de coordenadas fisicas o propias, matematicamente se

puede expresar como:
r = a(t)x, (1.2)

3
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i !

1=t 1(t)=a(t)r

t=t2 l(tz): a(tz)r

Figura 1.3: Cuando el universo se expande la distancia comévil entre dos puntos es la misma, mientras
que la distancia fisica aumenta en términos del factor de escala. Imagen tomada y adaptada de [3].

en donde r representa los puntos en coordenadas fisicas o propias, X representa los
mismos puntos en coordenadas comdviles y a(t) es el factor de escala, el cual describe
la forma en la que ocurre la expansion del Universo a lo largo de su evolucién. Esta
clase de coordenadas se muestra esquematicamente en la figura 1.3. Notemos que
al dia de hoy, ambas distancias son las mismas, por lo que la convencion establece
que el factor de escala en el tiempo presente (ag) sea igual a uno, o bien, ag(ty) = 1,
siendo t; el tiempo actual. Es importante recalcar que, por el principio cosmoldégico,
a(t) no puede depender de alguna coordenada espacial, esto debido a que el Universo

se expande de igual manera en todas las direcciones y en todos los puntos.

Debido a la ley de Hubble, debemos ver a las galaxias alejarse de nosotros. En-
tonces, la longitud de onda de la luz emitida de un objetivo lejano aumenta debido
a la expansion, por lo tanto, la longitud de onda observada es mayor que la emitida.
Es conveniente definir este factor de estiramiento como el corrimiento al rojo z y su

relacion con el factor de escala de esta manera [40]:

>\obs 1
1 = = —, 1.3
e >\emit a ( )

4
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1.3. La meétrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker
(FLRW)

La geometria del espacio-tiempo puede ser descrita completamente por una mé-
trica, la cual, si incorporamos las dos principales suposiciones, principio cosmolégico
y universo en expansién, da lugar a la métrica de Friedmann-Lemaftre-Robertson-
Walker [41].

La métrica de FLRW se puede expresar en coordenadas comoviles esféricas como
sigue [42]:
dr?

d52 = —dt2 + 82(t) (1_—

2 +r? (d92 + sen20d¢2)) (1.4)

donde ds? es el elemento de linea infinitesimal, dt es la coordenada temporal o
tiempo propio, dr, d@, d¢ son las coordenadas espaciales radial, angular y azimutal,
respectivamente, y k es el parametro de curvatura que determina la geometria de la
parte espacial del espacio-tiempo, el cual puede tomar los siguientes valores: k = —1
para un espacio hiperbdlico, k = 0 para un espacio plano y k = 1 para un espacio
esférico.

Las observaciones han mostrado que nuestro universo tiene una geometria espa-
cial practicamente plana [13] y, por lo tanto, el Universo seria infinito en extension;
si esto no ocurriera, se llegaria a un borde que claramente violaria el principio cosmo-
l6gico. No obstante, esta descripcion de un universo infinito es solo un modelo, ya
que no se tiene forma de descubrir si efectivamente el Universo real se comporta de
esta manera. Por esa razoén, los cosmoélogos trabajan con un concepto diferente del
universo, llamado universo observable, que corresponde a la parte del universo que
se puede ver, limitada por la velocidad de la luz [2]. Por ese motivo, a partir de este
momento, se trabajard con un universo con geometria plana. En ese caso, la parte
espacial de la métrica se reduce a un elemento de linea en coordenadas esféricas de
un espacio euclidiano, el cual mediante un cambio de variable se puede escribir en

coordenadas cartesianas comoviles de la siguiente manera:
ds? = —dt? + a*(t)6;dx'dx, (1.5)

donde §;; es la delta de Kronecker, i,j = 1,2,3 . De la ecuacién (1.5) se puede

5
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identificar al tensor métrico de FLRW:

-1 0 0 0
0 a%(t) O 0
v = 1.6
I 0 0 a%t) o0 (1.6)
0 0 0 a(t)

donde w,v = 0,1, 2,3. En este trabajo, cero representa la componente temporal y
los demas nimeros a las componentes espaciales. También se usaran letras latinas
para denotar solamente indices espaciales, asi como letras griegas para componentes

tanto temporales como espaciales.

1.4. Dinamica y evoluciéon del universo: las ecuaciones de Fried-

mann

Las ecuaciones de Friedmann son un conjunto de ecuaciones que describen la
evolucion del factor de escala a(t) en un universo de FLRW. Estas ecuaciones se
derivan de las ecuaciones de campo de Einstein y relacionan la geometria del espacio-
tiempo con la distribucion de materia y energia en el Universo [43]. Esta seccion
mostrara una deduccién de estas ecuaciones, describiendo ambas componentes de

las ecuaciones de Einstein.

1.4.1. Describiendo el espacio-tiempo

La teoria de la Relatividad General nos proporciona un buen marco de referencia en
donde las interacciones gravitacionales se pueden asociar a la curvatura del espacio-
tiempo. Esta relacién puede deducirse de ecuaciones de campo de Einstein, las cuales
se pueden derivar del Principio de minima accion aplicado a la accién de Einstein-

Hilbert (E-H) variando la accién respecto a la métrica gy, esto es [44],

B 1 B 1 4 B
5S =16 (167rGSEH +sm> =5 (—16WG/R\/|g|d x+sm> =0 (1.7)

donde Sg_y es la accién de Einstein Hilbert, S, es la accién de un sector de materia,
G es la constante de Gravitacion Universal de Newton, |g| = det(gu,) vy R es el

escalar de Ricci. Imponiendo 6S = 0 obtenemos las ecuaciones de campo de Einstein
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[44]:

1
Guw = Ry — EgWR =8nG Ty, (1.8)

G, es el tensor de Einstein, R, es el tensor de Ricci, que depende de la métrica
y de sus derivadas, es mas conveniente expresarlo en términos de los simbolos de
Cristoffel [5]:

Ruv =T% 0 = Tauw + Mg rﬁW — rﬁwraﬁu. (1.9)

Los simbolos de Cristoffel se construyen a partir de un tensor métrico g,, de la

siguiente manera:
Ao

x 9
l_ uy 2 (gop.,u + gou,p. - g/u/,o): (110)
donde g*° corresponde al tensor métrico inverso y la notacién con comas indica
derivada parcial respecto de las coordenadas del espacio tiempo, es decir, 537’; =fq.
Finalmente, R es el escalar de Ricci que se obtiene mediante una contraccion del
tensor de Ricci:

R=g"Ry,,. (1.11)

El término fuente del lado derecho de la ecuacién (1.8) es el tensor de energia

momento, que se define como la variacién de la accién de materia:

1 90Sh

22— )
Vgl 89+

De las identidades de Bianchi de las ecuaciones de Einstein, se puede mostrar que el

Tuw

(1.12)

tensor de energia momento de la materia se conserva, esto es:
VuTH =TH, 4T T¥P + T 5T% =0, (1.13)

donde V, es la derivada covariante asociada a la métrica. Ahora podemos obtener las
ecuaciones de Einstein para el caso particular de un universo homogéneo e isétropo

en expansion con curvatura plana. Para ello usamos el tensor métrico de FLRW
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descrito en la (1.6), de tal forma que los simbolos de Cristoffel son:

M0 =0, (1.14a)
M, =0, (1.14b)
Mo = aady, (1.14c)
Mo = géj, (1.14d)
M =0, (1.14e)
Moo = 0. (1.14f)

Ahora, con los simbolos de Cristoffel obtenidos, y usando la definicién del tensor

de Ricci en la ecuacion (1.9), este tensor es igual a:

32 9 0 0
a
0 0 ad + 242 0
0 0 0 ad + 232,

El escalar de Ricci calculado a partir de la ecuacion (1.11) es:
i a°
R=6|-+—= 1.16
(a * a2> ( )

y con todo eso se obtiene el tensor de Einstein:

32

350 0 0
a
0 0 —24a — & 0
0 0 0 —24a — &

1.4.2. Describiendo la materia en el Universo

Descrita la geometria del espacio-tiempo, ahora es momento de describir la ma-
teria contenida en el Universo, cuyo tensor de energia-momento, en el Modelo Cos-

molégico Estandar, se asume un fluido perfecto en sus épocas tardias, el cual esta

8
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caracterizado por su densidad p y su presion p: [5]
T = (p+ p)u*u” + pg", (1.18)

donde u* es la cuadri-velocidad del observador comdévil al fluido. Notemos que por
el principio cosmolégico, p = p(t) y p = p(t), ya que desde todas las regiones p y
p se observan iguales y, por tanto, no hay puntos preferidos, por lo que la presion
y la densidad solo pueden evolucionar en el tiempo y no pueden depender de las
coordenadas espaciales. Esta suposicion no es completamente general, pero a grandes
escalas la mayoria de las componentes del Universo se comportan aproximadamente
como fluidos perfectos homogéneos. Ademas, también se considera que este fluido
es barotrépico, lo que implica la existencia de una Gnica presidn asociada con cada
densidad [2], es decir, p = p(p). Esta relacion recibe el nombre de ecuaciéon de

estado del fluido y, en el caso mas simple, estd dada por:

p(p) = wp, (1.19)

aqui, w es una constante llamada el parametro de estado y estd determinada por el

tipo de especie de particula que forma al fluido.

1.4.3. Las ecuaciones de Friedmann

Finalmente ya es posible calcular las ecuaciones de Friedmann a partir de las
ecuaciones de campo de Einstein (1.8) y el tensor de energia momento (1.18), para
este Gltimo es necesario hacer una doble contraccién de sus indices de forma que
T = Gua TS Es asi como se obtienen dos ecuaciones, una corresponde a la parte
tiempo-tiempo (Gog = 8mGTyp) vy la otra a la parte espacio-espacio (G;; = 8wGT;;),

que corresponden a las siguientes relaciones:

N\ 2
a anG
. 4
g - —”TG(3p+ 0). (1.20b)

Normalmente, a la ecuacién (1.20a) se le suele llamar por si sola la ecuacion de
Friedmann y al resolverla se determina a(t), la cual caracterizaria la expansion del

universo que se esté considerando, mientras que la ecuacion (1.20b) recibe el nombre

9
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Particula Parametro de estado Ecuacion de continuidad Solucién

Materia Wm =0 om + 3Spm =0 Om ~ a3

Radiacién Wy = % or + 4§pr =0 por~a*
Energia oscura wp =—1 on=0 oA =constante

Tabla 1.1: Las diferentes especies de particulas que se consideran en el modelo cosmoldgico de con-
cordancia, junto con su parametros de estado, su ecuacion de continuidad y solucion correspondiente.

de ecuacion de aceleracion, la cual describe la segunda derivada del factor de escala,
o en otras palabras, la expansiéon acelerada del Universo, de lo cual se hablara en la

seccién 1.5.

1.5. Evolucion de las especies en un universo FLRW

La conservacion del tensor de energia momento T, es consecuencia de las identi-

dades de Bianchi, siendo la componente cero-cero de esta ecuacién de conservacion:
_ a
p+35(p+p):0. (1.21)

La ecuacion anterior recibe el nombre de ecuaciéon de continuidad y describe Ia
conservacion de la densidad de energia del fluido. Conviene escribir lo anterior en

términos de la ecuacion de estado (1.19), asumiendo que el fluido es barotrépico:
_ a
p+3p5(1+w) = 0. (1.22)

Resolviendo la ecuacién anterior, la densidad de energia como funcién del factor de
escala es:
p = poa 211, (1.23)

donde se impuso la condicion de que al dia de hoy a(ty) = 1y que p(ty) = po. La
ecuacion (1.23) tendra una forma distinta para cada tipo de particula que se esté
considerando, justo como se ve a continuacién en la Tabla 1.1, donde se muestran

las especies consideradas en el modelo cosmoldgico de concordancia.

10
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1.6. Soluciones cosmoloégicas

Al resolver la ecuacion de Friedmann (1.20a) podremos obtener el factor escala
como funcién del tiempo propio a(t) y con ello describir la dinamica del Universo.
En general, cuando consideremos varias especies de particulas, no es posible obtener
soluciones analiticas. Sin embargo, durante largos periodos, el Universo ha sido domi-
nado por una sola especie en particular, por lo tanto, es posible aproximar la historia
de expansion mediante soluciones a la ecuacién (1.20a) cuando solo consideramos
particulas de un solo tipo. Es por eso que a continuacién resolveremos la ecuacién
de Friedmann para los casos en los que domina la materia, la radiacién, o la energia

Oscura.

Universo dominado por materia

La materia se describe como un fluido sin presion, la cual incluye a particulas no
relativistas que no colisionan. La conforman la materia bariénica (aquella que describe
el Modelo Estandar de Particulas Elementales y que en su mayoria es visible) y la
materia oscura fria. Al tener presion cero, su ecuacién de estado es w,, = 0, y a

partir de la ecuacion de continuidad (1.23) se ve que
Pm = Pomd ", (1.24)

donde po, es la densidad de materia al dia de hoy. Con eso, la ecuacion de Friedmann

-\ 2
G
H? = (£> _ 57 Poma >, (1.25)

€s

a 3

en donde a H = g se conoce como el parametro de Hubble, y su valor al dia de hoy
es la constante de Hubble Hy. Ahora es conveniente definir la densidad critica del

Universo al dia de hoy, pgc, como:

_ 3H3
- 8nG’

Poc (126)

la cual es la densidad requerida para que el Universo tenga una geometria plana a
grandes escalas. También definimos el parametro de densidad para una especie al dia
de hoy, 2p;, como:

(1.27)
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el cual compara la densidad actual de cierta especie con la densidad critica, de esta
forma, la ecuacién de Friedmann para un universo dominado por materia toma la
forma siguiente:

H? = H3Qoma >, (1.28)

siendo g, es el parametro de densidad de la materia evaluado al dia de hoy. La

anterior ecuacion diferencial se puede resolver facilmente y tiene como solucién:

a(t) = (g\/ﬂ_mHot>2/3, (1.29)

donde se uso la condicién inicial a(t = 0) = 0.

Universo dominado por radiacién

La radiacién incluye a las particulas ultra-relativistas como fotones y neutrinos del
Modelo Estandar de Fisica de Particulas y posiblemente otras particulas relativistas
que no son descritas por este. Su ecuacién de estado es w, = 1/3y, por lo tanto, de

la ecuacion de continuidad (1.23), se ve que su densidad de energia es:

Pr = p0r374v (130)

en donde pg, es la densidad de energia de la radiacién al dia de hoy. La ecuacion de

Friedmann correspondiente a este caso es
H? = H3Qo,a ", (1.31)

siendo (2o, €l parametro de densidad de la radiaciéon en el presente. La solucién de la
ecuacion diferencial anterior nos da la evolucién del factor de escala en un universo

donde Gnicamente domina esta especie:

a(t) = G@Hot) " (1.32)

donde se usaron las mismas condiciones iniciales para el caso con materia Gnicamente.
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Energia oscura: la constante cosmoldégica y una expansion acelerada

Si observamos la ecuacion (1.20b), nos podemos dar cuenta que si las com-
ponentes del Universo fueran Gnicamente materia, radiacion o una combinacién de
ambas, este se expandiria desaceleradamente, matematicamente, estas especies de
particulas cumplen que 3p+ p > 0, dicha condicion es llamada condicion fuerte de
energia [45], la cual la cumple cualquier tipo de materia contemplada en el Modelo
Estandar de Particulas Elementales. Sin embargo, en 1998 Saul Perlmutter, Adam
Riess y Brian Schmidt [15], a través de observaciones de supernovas distantes de tipo
1a, determinaron que el Universo se esta expandiendo aceleradamente. Este descu-
brimiento los llevé a ganar el Premio Nobel de Fisica en 2011. Esto implicaria una
forma de materia o energia que no obedece el principio fuerte de energia, es decir,
cumple que 3p + p < 0.

Para explicar esta expansién acelerada se introduce un término constante en la

accion de Einstein-Hilbert llamado la constante cosmoldgica, A:

1
Se-wen= Tz / (R — 20) /gl d‘x (1.33)

que modifica las ecuaciones de Einstein:

G + gu/\ = 87GT,,. (1.34)

Es posible incorporar la constante cosmolégica al tensor de energia momento
como un término de materia definidiendo piorar = P + PA Y Protas = P + pa, donde
o = # Yy pp = —#, de tal forma que las ecuaciones de Friedmann (1.20a) y
(1.20b) no sufran ninglin cambio, es decir, la constante cosmoldgica representa una
fuente de energia constante que no se diluye con la expansion del Universo, las cuales
son las propiedades que esperariamos de una energia almacenada en el vacio, por eso

también recibe el nombre de energia del vacio o energia oscura.

Cabe notar que con estas definiciones py = —pa, por lo tanto el parametro de
estado de la constante cosmoldgica como energia del vacio es: wp = —1, violando
claramente el principio fuerte de energia. De la ecuaciéon de continuidad (1.23), su
densidad de energia es una constante:

PN = PoA, (1.35)

13



Una introduccion a la Cosmologia y al modelo ACDM
1.7 El modelo ACDM

y su correspondiente ecuacién de Friedmann es
H? = H3Qon, (1.36)

donde Qg es su parametro de estado al dia de hoy. La solucién a la ecuacion dife-
rencial anterior es:
a(t) = aeVntht (1.37)

donde a; es una constante de integracion.

1.7. El modelo ACDM

El Modelo Cosmoldgico de Concordancia corresponde al que, como su nombre
lo indica, es el que mejor concuerda con las observaciones. Recibe su nombre por la
constante cosmoldgica A, interpretada como la energia de vacio, y por Cold Dark
Matter, o materia oscura fria. En este modelo se consideran los tres tipos de especies

antes mencionados, y entonces la ecuacion de Friedmann toma la expresion siguiente:
H2 = Hg(QOma_3 + Qora_4 + Qo/\). (138)

Si ahora evaluamos la ecuacion (1.38) al dia de hoy, usando la convencion a(ty) =
1, obtenemos la ecuacién de constriccidn, que nos relaciona los parametros de
densidad de las especies:

Qom + Q0 + Qon =1 (1.39)

. De acuerdo con datos obtenidos por la colaboraciéon Planck 2018 [13], los valores
para los parametros de densidad de la materia y la energia oscura, junto con la

constante de Hubble a un 68 % de nivel de confianza son:

Qa = 0.6889 + 0.0056, (1.40)
Q. = 0.3111 + 0.0056, (1.41)
H,
0 = 67.66 + 0.42, (1.42)

km-s=1-Mpc?!
adicionalmente, en la Figura 1.4 se muestran los contornos de confianza para Qa y
Q,, obtenidos a partir de datos del Fondo Césmico de Microondas (CMB), Super-
novas tipo la (Sne la) y Oscilaciones Acisticas de Bariones (BAO) cortesia de la
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colaboracion The Hubble Space Telescope Cluster Supernova Survey. A partir del
espectro de temperatura del CMB, se infiere que el valor del parametro de densidad
de la radiacion es del orden de 107>, por lo que, si queremos encontrar soluciones
analiticas a la ecuacion de Friedmann (1.38), podemos despreciarla:

H? = H3(Qoma > + Qon). (1.43)

Resolviendo la ecuacién de Friedmann (1.43) se obtiene el factor de escala como

funcion del tiempo propio para el modelo ACDM:

Qy,\ 3
a(t) = (Q—ZA) senh?/® (g\/QO/\HOt). (1.44)

Se puede invertir la relaciéon para obtener una expresion correspondiente a la edad

2 1 Q
t(a) = gHo_l \/Q_Aarcsenh(\ / Q—Aa3/2>, (1.45)

la cual se puede calcular al dia de hoy:

del Universo:

2

t(ao = 1) 3

Ho_liarcsenh< &) (1.46)
VQn Sm

Con los valores de los parametros 2,,, Qa y Ho dados por las ecuaciones (1.40),
(1.41) y (1.42) respectivamente, la edad actual del universo a partir de la ecuacién
(1.46)) es aproximadamente 13.787 Gyr. Finalmente, en la Figura 1.5 graficamos
a(t) para los tres diferentes casos, el primero donde domina la materia, el segundo
donde solo hay radiacidon y el tercero incorporando energia oscura al universo, en todos
tomando como variable temporal el tiempo propio. Notamos que, evidentemente,
cuando existe esta componente de energia oscura, la expansion es acelerada, mientras
que si tenemos solamente materia el universo se expande desaceleradamente. Por
otro lado, cuando tenemos solamente radiacién, la expansién es lenta, pero en los
tres casos, debido a la curvatura espacial, esta sera para siempre, es decir, el Universo

nunca va a colapsar.
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Figura 1.4: Regiones al 68.3 %, 95.4 % y 99.7 % de confianza para los parametros Q,, y Qn usando
datos de Snela, CMB y BAO. Imagen obtenida de [4].
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Figura 1.5: Factores de escala como funcion del tiempo propio para tres tipos de universos: universo
con dominacion de materia (linea azul), universo dominado por radiacion (linea naranja), y el universo
que describe el modelo NCDM (linea verde). La linea punteada correspondiente a a(t) = 1 muestra
la edad del universo para diferentes soluciones cosmoldgicas.

1.8. Breve historia del universo

Debido a la que el objetivo principal de este trabajo es estudiar la evoluciéon
térmica de la materia oscura inestable, es necesario hacer una breve revision de
aquellos procesos que tuvieron lugar en el universo temprano. Es por eso, que en
esta seccién abordaremos breve y cualitativamente la historia térmica del universo,
la cual la podemos dividir en dos partes: el universo temprano y el universo tardio. El
primero corresponde a las primeras etapas del Universo, poco después del Big Bang;
es un periodo con una expansién muy rapida, formacion de particulas elementales,
de estructuras y muy altas temperaturas, el cual termina con el desacople de los
fotones. Por otro lado, cuando inicia la formacién de estructura, comienza el universo
tardio, siendo ésta la actual fase de evolucién. La Figura 1.6 muestra una linea del
tiempo mostrando algunos de los eventos mas importantes a lo largo de la historia

del Universo.
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Figura 1.6: La historia del Universo. Cada época se puede asociar a una temperatura (escala superior)
o tiempo (escala inferior). Imagen tomada y adaptada de [5].

Las interacciones fundamentales y su evoluciéon

Una idea clave para entender el Universo temprano tiene que ver con las cuatro
interacciones fundamentales de la naturaleza, las cuales son:

= [nteraccion gravitacional, que en la Teoria de la Relatividad General, se descri-
be como un efecto de la curvatura del espacio-tiempo. En la teoria cuantica
aplicada a la gravedad es mediada por una particula hipotética, llamada gra-
vitéon, sin embargo, estas dos teorias son conceptualmente muy diferentes e

incompatibles.

» [nteraccion electromagnética, que por ejemplo, mantiene a los electrones «ata-

dos» a los &tomos y es de largo alcance. Su particula mediadora es el fotén.

» Interaccion fuerte Solo actia en distancias comparadas al didmetro de un ni-
cleo, es decir, es de corto alcance. Un ejemplo de esta interaccién es la unién de
protones y neutrones juntos en el nicleo de un atomo; es la que se opone a la
repulsiéon de las cargas positivas de los protones. Esta mediada por los gluones.
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» [nteraccion débil, es una interaccion de corto alcance, un ejemplo de su efecto
ocurre en el decaimiento de un neutrén a un protén en un decaimiento 3. Esta

mediada por los bosones W, W~y Z°,

La era de Planck

Esta primera etapa en la historia del universo ocurre cuando t < 5 x 107%* s,
E > 10' GeV, en la cual se cree que las cuatro interacciones fundamentales eran
una misma. Sin embargo, no existe una teoria fisica para describir procesos en esta

época, por lo que se puede predecir muy poco sobre lo que ocurre en estos tiempos.

Inflacién y el fin de la gran unificacion

Cuando el Universo tenia 1073 s, y la temperatura de interaccién era del orden
de T ~ 10%" K ~ 10'* GeV e iba disminuyendo, las interacciones fuerte y electrodébil
se volvieron distintas una de la otra. En este periodo también se especula que ocurrid
un proceso en donde el factor de escala crecié por un factor de 10°°, este dramatico
episodio de la expansion se llama inflaciéon [3], sin embargo, el mecanismo detras
de este proceso es ain desconocido, pero sus efectos proporcionan soluciones a una
variedad de problemas cosmolégicos [46], como el problema del horizonte 2 y el
problema de la planitud 3.

Después del proceso de inflacién se formaron todo tipos de quarks y leptones, in-
cluyendo sus antiparticulas, pero los niimeros de quarks y antiquarks (y de igual forma
para leptones) tenian una ligera diferencia. Este fenémeno que produjo una asimetria
entre materia y antimateria recibe el nombre de bariogénesis y es el responsable de

la materia ordinaria que domina en el universo hoy en dia [47].

El fin de la unificacion electrodébil

Alost ~ 10712 s del Big Bang ( T ~ 10'° K ~ 101% GeV), las interacciones elec-
tromagnética y débil se volvieron distintas. Los constituyentes del Universo seguian
siendo quarks, leptones y sus antiparticulas. También habian fotones y particulas que

mediaban la interaccion fuerte entre quarks.

2El problema del horizonte es la dificultad de los modelos cosmolégicos para explicar cémo el universo
observado tiene la misma temperatura y propiedades fisicas en regiones separadas que nunca estuvieron en
contacto causalmente.

3En el caso del problema de la planitud, como su nombre lo dice, el hecho de que el universo actual sea
sorprendentemente plano implica una condicién inicial altamente improbable.
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La transicion quark-hadrén

Cuando t ~107%s ( T ~ 10%213 K ~ 200 MeV - 1 GeV), con las energias altas
del Universo temprano, los quarks no estaban confinados en hadrones. La existencia
de quarks y antiquarks libres terminé cuando el Universo se enfrié a tal punto, que
la energia tipica de interaccion era de unos 200 MeV y estos se quedaron atrapados
en hadrones. Aunque hay diferentes tipos de hadrones formados en este proceso, los
Gnicos suficientemente estables para tener efectos a largo plazo en la composicién
del Universo son el protén y el neutréon. Estos se aniquilaban, dejando un pequeno

nimero de ellos.

Desacople de neutrinos y la aniquilacion electrén-positron

A los 0.7 s del Big-Bang ( T ~ 10'° K ~ 1 MeV) fue la Gltima ocasién en que
los neutrinos en el Universo interactuaron débilmente, aparte de gravitacidonalmente.
Desde entonces los neutrinos comenzaron a viajar sin impedimentos por el universo. El
fin de las interacciones entre neutrinos y otras particulas se conoce como desacople
de los neutrinos [438].

Justo después, cuando la edad del Universo era de 1 s, la energia de interaccion-
cayo por debajo de 1 MeV, justo la requerida para la formacion de un par electrén-
positrén, mientras que las aniquilaciones seguian ocurriendo, teniendo como conse-
cuencia una dramatica caida en el nimero de electrones y positrones y el aumento
de la entropia de los fotones. Debido al ligero exceso de materia sobre antimateria,

quedd un pequeio nimero de electrones.

Nucleosintesis y la abundancia de elementos ligeros

En este momento, a unos cuantos minutos después del Big Bang, la materia
bariénica en el universo estaba en forma de protones y neutrones. Es en este momento
cuando las condiciones fisicas se volvieron adecuadas para el inicio de reacciones
de fusién nuclear, las cuales dieron lugar a la formacién de nicleos atomicos. Este
proceso se denomina nucleosintesis primordial o Big-Bang nucleosintesis. Durante
este breve periodo, tuvieron lugar estas reacciones nucleares para crear elementos
ligeros como el hidréogeno-1, deuterio, helio-3, helio-4 y litio-7 [49].

De las mediciones de elementos primordiales es posible contreiir el valor del para-

metro de densidad de los bariones, €2,. En la Figura 1.7 se muestran las abundancias
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Figura 1.7: Constricciones en la densidad de bariones de Big Bang Nucleosintesis. Las predicciones
se muestan para cuatro elementos ligeros: *He (linea verde), deuterio (linea roja), *He (linea azul), y
litio (linea morada). Los rectangulos horizontales muestran los rangos de abundancias observadas. La
region azul claro muestra los valores de la densidad barionica actual que son consistentes con todas
las observaciones. Imagen tomada de [6].

de estos elementos ligeros en términos de ese parametro de densidad bariénico al dia
de hoy. Una de las evidencias observacionales mas importantes que apoyan al Modelo
Cosmolégico Estandar es la abundancia de estos elementos ligeros, las cuales igualan
muy de cerca las predicciones tedricas y son consistentes con la idea de un universo
que ha sufrido una expansion desde un estado muy denso y caliente, justo como

postula el modelo del Big Bang [6].

Recombinacion

Después de unos 3 minutos del Big Bang, nucleosintesis termina, el universo en ese
momento estaba compuesto de protones, niicleos de helio, deuterio y litio; electrones,

neutrinos, fotones y particulas de materia oscura (de las cuales hablaremos con
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detalle en el capitulo 2). Conforme el Universo se expande y enfria, se van dando las
condiciones favorables para que un nuevo proceso ocurra, en donde los niicleos de los
atomos capturan electrones para formar elementos neutros. Este proceso se llama
recombinacidn, y ocurrié 378 000 afos después del Big Bang, a un corrimiento al
rojo z = 1100.

Antes de este proceso, los fotones estaban en equilibrio térmico con el plasma a
través de la dispersién con electrones libres. Después de la recombinacion, el nimero
de electrones libres era tan bajo que los fotones pudieron viajar sin interrupciones
desde entonces. En este momento el Universo se volvié transparente y se formo el

fondo césmico de microondas (CMB).

El fondo césmico de microondas

El fondo césmico de microondas (CMB, por sus siglas en inglés) nos ofrece una
imagen del universo en el momento del desacople de los fotones del resto del plasma,
cuando el universo tenia 378 000 afios de edad (Figura 1.8).

El CMB fue descubierto en 1965 por Arno Penzias y Robert Wilson, estimando
una temperatura de 3 K, llevandolos a ganar el Premio Nébel de Fisica en 1978 [50].
Actualmente se sabe que el CMB tiene un espectro de cuerpo negro con una tempe-
ratura caracteristica de 2.725 + 0.002 K y es altamente uniforme en cada direccién
que se observa. La misiéon del satélite COBE descubrié que sus fluctuaciones de tem-
peratura son del orden de 107° [51]. Estas pequefias fluctuaciones posteriormente,
debido al efecto de colapso gravitacional en un fondo de expansion, dieron lugar a la
formacién de estructura como son galaxias y los cimulos de galaxias que se observan
en el Universo actual.

El material presentado en este capitulo nos sirvié para entender el Modelo Cosmo-
l6gico de Concordancia y los procesos que tuvieron lugar poco después del Big-Bang.
El capitulo 2 tendra como eje principal describir con mayor detalle la materia os-
cura fria, los candidatos propuestos, y como fue que esta se generd en el Universo

temprano.
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Figura 1.8: Imagen detallada del universo temprano creado por datos de la colaboracion WMAP. La
imagen revela flutuaciones de temperatura (mostradas como diferencias de color) de hace 13.77 Gyr,
que corresponden a las semillas que dieron origen a las galaxias. Imagen tomada de [7].
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Capitulo 2

Materia oscura fria (CDM)

Los datos de la colaboracion Planck [13] nos muestran tal y como lo indica la
ecuacion (1.40), que la materia no relativista conforma aproximadamente el 30 por
ciento del total de materia y energia del Universo. Sin embargo, la materia visible,
aquella que es la constituyente de estrellas, galaxias, caimulos y en general a todos los
elementos incluidos en la tabla periddica, solo es una pequeia fraccién del total. A
este tipo de particulas los cosmélogos las llaman materia bariénica, y su parametro

de densidad al dia de hoy es de solamente [13]:
Q, = 0.048 £ 0.003, (2.1)

es decir, cerca del 26 por ciento del total de todas las especies de particulas del
Universo, y del 85 por ciento de toda la materia esta conformada por un tipo de
particula no detectada directamente hasta ahora, que no absorbe o emite luz de
ninguna longitud de onda. Este tipo de materia, recibe el nombre de materia oscura,
y es el punto central de este capitulo, y del resto de esta tesis.

Uno de los problemas mas grandes de la cosmologia moderna, y de la fisica
en general, es descubrir la, o las particulas que conforman este tipo de materia,
ya que hasta este momento no se tiene certeza sobre su naturaleza. Sin embargo,
sabemos bastante sobre la materia oscura a un nivel macroscépico. Sabemos muy
bien cuanta materia hay afuera en el universo [13], y como esta distribuida en regiones
selectas del universo [52]. También sabemos que, solamente actla mediante la fuerza
gravitacional y posiblemente la fuerza débil con las particulas que conocemos del
modelo estandar. Asimismo debe ser fria, o al menos tibia y que ha estado en el

universo por bastante tiempo, por lo que la materia oscura debe ser estable, o con
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un tiempo de vida comparable a la edad del universo actual [53].

2.1. Evidencias observacionales de la posible existencia de ma-

teria oscura

Aunque la naturaleza de la materia oscura sigue siendo al dia de hoy un misterio
sin resolver, podemos saber de su existencia a partir de los efectos gravitacionales
que ejerce sobre ciertos objetos en el Universo. A continuacién enumeramos algunas

de estas evidencias que sugieren la existencia de la materia oscura.

Materia oscura en galaxias

Un método clasico de deteccién de materia oscura involucra calcular las velo-
cidades orbitales de las estrellas en galaxias espirales tales como la nuestra o en
Andrémeda, la mas cercana a la Via Lactea. Supongamos que una estrella esta en
una orbita circular alrededor del centro de su galaxia. Si el radio de la érbita es R, y

velocidad orbital es v, entonces la estrellas experimentan una aceleraciéon
a=— (2.2)

dirigida directamente hacia el centro de la galaxia. Si la aceleracién es proporcionada
por la atraccion gravitacional de la galaxia, entonces
GM(R)

R (2.3)

donde M(R) es la masa contenida en una esfera de radio R centrada en el centro
galactico. Combinando las ecuaciones (2.2) y (2.3) se puede obtener una relacion

entre vy M:
GM(R
v = % (2.4)
Si nos alejamos lo suficiente del centro de la galaxia, la masa de las estrellas dentro
de R se vuelve constante. Entonces, si las estrellas contribuyen a toda, o la mayoria
de la masa en la galaxia, la velocidad deberia caer como v  1/v/R, relacién a la
que se le suele referir como curva de rotacion kepleriana.
En 1970, Vera Rubin y Kent Ford [17], al buscar las lineas de emisién de regio-

nes de gas ionizado caliente, fueron capaces de calcular la velocidad orbital v(R)
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de estrellas y gases en Andrémeda, encontrando que era practicamente constante
(v(R) = 230km -s ! mas alla de R = 35 kpc), es decir, no habia sefiales de una
disminucion kepleriana de la velocidad orbital. Debido a que la velocidad orbital de
las estrellas y gas a radios grandes es mayor que la esperada si éstas fueran las Gnicas
componentes de materia presente, se puede deducir la existencia de un halo de ma-
teria oscura en donde esta contenido el disco estelar visible. Este halo proporciona
el anclaje gravitacional necesario para mantener a las estrellas y el gas en la galaxia

confinados asi como para reproducir las curvas de rotacién observadas.

Este no es un caso aislado, de hecho, la mayoria, si no es que todas las galaxias
espirales tienen curvas de rotacién aplanadas, lo cual sugiere que tienen halos de
materia oscura. Nuestra galaxia, la Via Lactea, tiene una velocidad orbital que parece
ser constante a R > 15 kpc, en lugar de tener una disminucién kepleriana. En la
Figura 2.1 se muestran las velocidades orbitales de la galaxia NGC 6503 y se observa
que al incorporar un halo de materia oscura los datos observacionales y los calculos

tedricos coinciden de mejor manera que si sélo incluyéramos materia baridnica.

Materia oscura en camulos

El primer astrénomo que presenté un argumento convincente sobre |la existencia
de materia oscura fue Fritz Zwicky en la década de 1930 [54]. Estudiando el cimulo
de Coma, noto que la dispersion de la distribucion de la velocidad radial de las galaxias
del cmulo era muy grande y las estrellas y el gas dentro de las galaxias no proveia
suficiente atraccién gravitacional para mantener el cimulo unido. Para mantener las
galaxias en el cimulo de Coma y prevenir dicha dispersion a los alrededores, concluyo

que el cimulo debia contener una gran cantidad de materia oscura.

La presencia de grandes cantidades de materia oscura en el cimulo de Coma se
confirma por el hecho de que gas caliente en el cimulo esta en su centro. En la
Figura 2.2 se puede observar una imagen en rayos X de este cimulo. La materia
oscura crea una barrera de potencial haciendo que el gas permanezca ahi, de lo
contrario, se dispersaria. Peebles y Ostriker en los afios 70's demostraron a partir
de simulaciones que los halos de materia oscura son necesarios para garantizar la
estabilidad de galaxias y cimulos [55].
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Figura 2.1: (a): Galaxia NGC 6503, ubicada a 5.27 Mpc (17 millones de afios luz) de la Via Lactea.
La imagen fue tomada por el telescopio espacial Hubble. (b): velocidad orbital como funcion del radio
desde el centro galactico de esta galaxia, donde los datos observaciones indican que esta velocidad se
mantiene constante, atribuyendo este comportamiento a un halo de materia oscura. Imagen obtenida
y adaptada de [8].

Coma Cluster
0.5-2.0 keV

Figura 2.2: Imagen en rayos X del Camulo de Coma, tomada por el satélite ROSAT. Imagen obtenida
de [9].
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Gravitational Lens

Galaxy Cluster 0024+1654

Figura 2.3: Lado izquierdo: Puede apreciarse que el cimulo de galaxias deforma la luz proveniente de
la galaxia (en color azul) que se encuentra al fondo, mostrandola en partes distintas. Lado derecho:
Una reconstruccion de este efecto muestra una componente de fondo suave de materia oscura, no
tomada en cuenta por los objetos luminosos. Imagen tomada de [8].

Lentes gravitacionales

En las dos secciones anteriores hablamos de como |la materia oscura se encuentra
alrededor de las galaxias porque afecta el movimiento de estrellas y gas interestelar,
y que también existe en los ciimulos de galaxias afectando el movimiento de gala-
xias y gas en el cimulo. Pero la materia oscura no afecta solamente la distribucién
espacial y la cinématica de la materia, sino también la de los fotones. Entonces de-
cimos que, al curvar la luz, las distribuciones de materia oscura actian como lentes
gravitacionales.

Este efecto puede ser usado para estimar la masa de la lente gravitacional. El
Sloan Digital Sky Survey, observando un gran nimero de objetos deformados, con-
cluyé que un gran nimero de galaxias, incluida la Via Lactea, es mas masiva de lo que
pensaba anteriormente, y requieren mas materia oscura para producir la defleccién
observada [56].

A partir de observaciones de este efecto por parte del telescopio espacial Hubble
[57], se hicieron reconstrucciones computarizadas de un cimulo de galaxias. En el
panel derecho de la Figura 2.3 se pueden observar las galaxias de éste ciimulo indi-
cadas por picos y por otro lado se puede apreciar claramente una superficie suave,

que es la materia oscura contenida en los cimulos en medio de las galaxias.
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2.2. EIl candidato a materia oscura

Hasta ahora los cosmoélogos han logrado responder con bastante certeza a dos de
las tres preguntas mas importantes sobre la materia oscura: jcuanta hay? y jdonde
esta? La tercera, y sobre la que se han propuesto muchas alternativas es, jcual es
su naturaleza a nivel fundamental?

Ya que las particulas de materia oscura son, como su nombre lo dice, oscuras,
deben ser eléctricamente neutras para que no puedan interactuar a través de la
fuerza electromagnética con el resto de particulas. Deben tener carga de color nula
para no interactuar con los nlcleos de los atomos. También deben ser estables, o
al menos, tener un tiempo de vida del orden o mayor que la edad del universo, de
tal forma que estén presentes en el universo y ademas no hayamos detectado sus
productos de decaimiento hoy en dia. Ademas, es necesario que cumplan con otra
caracteristica importante: las velocidades de las particulas que la componen deben
ser muy pequeias comparada con la de la luz, es decir, son no relativistas. A este tipo
se le llama materia oscura fria, y es el que se considera en el modelo cosmolégico
de concordancia actual. En el caso contrario, si esta particula alcanzara velocidades
relativistas, produciria una estructura a grandes escalas que seria muy diferente a la
que observamos actualmente [58]; este es un ejemplo de materia oscura caliente,
en donde sus particulas se mueven a velocidades muy cercanas a las de la luz.

Con estas caracteristicas podemos pensar en una variedad de particulas que, en
principio, pueden ser candidatos a materia oscura. A continuacién hablaremos de

algunas de las mas viables y ampliamente estudiadas.

2.2.1. Particulas de materia oscura dentro del modelo estandar.

El Modelo Estandar de Particulas Elementales es la teoria fisica que describe
las particulas fundamentales, a excepcion de la particula hipotética atribuida a la
interaccion gravitatoria, siendo hasta el dia de hoy el marco teérico mas completo y
exitoso que tenemos para entender los fendmenos fisicos a nivel subatémico [59]. En
la figura 2.4 se muestran las particulas que hasta el momento se conocen, las cuales

son las siguientes:

1. Fermiones, que son las particulas constituyentes de la materia:

= Quarks: up, down, charm, strange, top, bottom; que forman a los protones
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Figura 2.4: El modelo estandar de particulas elementales con 12 fermiones y 5 bosones. Es importante
recalcar que algunas masas de ciertas particulas son revisadas constantemente por la comunidad
cientifica, y podrian cambiar en el futuro.

y neutrones.

m Leptones: electrén, mudén, tau y sus respectivos neutrinos.

2. Bosones, los cuales son los mediadores de las interacciones fundamentales:

a las particulas.

Bosones Z y W, para la interaccion débil.

Gluon, mediador de la interaccion fuerte.

Foton, responsable de la interaccion electromagnética.

Boson de Higgs, el cual a través del mecanismo de Higgs dota de masa

Dentro del Modelo Estandar de Particulas Elementales, las particulas que no

tienen carga eléctrica son los tres neutrinos, el bozén Z, el fotén y el bosén de

31



Materia oscura fria (CDM)
2.2 El candidato a materia oscura

Higgs, por lo que en principio podrian ser buenos candidatos a materia oscura, sin

embargo, algunas de sus caracteristicas fundamentales las descartan de inmediato:

= Los neutrinos tienen masa demasiado pequefa, por lo que adquieren velocidades
relativistas, y en caso de ser materia oscura, no explicarian la formacién de

estructuras en el Universo.

» El fotén no tiene masa, por lo que no podria explicar los efectos gravitacionales

atribuidos a la materia oscura.

m E| bozdén Z es altamente inestable, con un tiempo de vida medio del orden de
1072% segundos [60].

= El bosén de Higgs tiene un tiempo de vida medio de 1.6 x 10722 segundos [61].

Descartando entonces todas las particulas conocidas como candidatos viables a
materia oscura, es necesario ir mas alla del modelo estandar, y buscar una particula
o un conjunto de particulas no relativistas y no colisionales que sean parte de un

llamado sector oscuro.

2.2.2. Mas alla del modelo estandar

Como el modelo estandar no incluye un candidato viable de materia oscura, es
necesario considerar extensiones de este modelo que lo incluyen. Existen diversas pro-
puestas que amplian este modelo, a continuacién se mencionan brevemente algunas

propuestas:

Axiones

Diversos candidatos a materia oscura surgen de teorias que resuelven otros gran-
des problemas del Modelo Estandar de Particulas Elementales, el axién es una de
esas particulas. En términos generales [62], el problema de CP fuerte dice que las
ecuaciones que describen la interaccién fuerte permiten, en principio, la existencia
de un término que viola la simetria de carga-paridad (CP) !, in embargo no se ha
observado experimentalmente esta violacion CP en la interaccion fuerte. La teoria

de Peccei-Quinn [63] propone una solucion elegante a este problema postulando la

1| a simetria CP establece que las leyes de la fisica son las mismas si una particula se intercambia con su
antiparticula mientras que sus coordenadas espaciales son invertidas
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existencia del axién y es presentado como un viable candidato a materia oscura dada

Su masa y su carga eléctrica neutra.

Mas alin, los axiones ultraligeros son una variante de los axiones con masas ex-
tremadamente pequefas, mucho mas ligeros que los axiones estandar propuestos
originalmente para resolver el problema CP fuerte. Estos axiones ultraligeros no solo
podrian ser candidatos a materia oscura, sino que también ofrecen soluciones a varios
problemas cosmoldgicos y astrofisicos. Estos axiones forman un modelo alternativo
conocido como materia oscura difusa [64], el cual resuelve otros problemas como el

cusp-core, u otros a nivel de subestructuras, de los cuales hablaremos mas adelante.

Neutrinos estériles

Los neutrinos estériles son particulas que solamente interactian mediante la fuer-
za gravitatoria con las demas particulas, haciéndolos mucho mas dificiles de detectar
que los neutrinos activos del modelo estandar. Estos han sido propuestos en una
variedad de contextos, por ejemplo, pueden surgir en extensiones del modelo estan-
dar que proveen de un mecanismo de generacién de masa de los neutrinos activos, o
pueden explicar ciertas anomalias experimentales del neutrino. Como materia oscura,
pudieron ser creados en el universo temprano de distintas maneras, y dependiendo de
ese mecanismo, pueden ser constrefidos por sus efectos en el proceo de formaciéon
de estructura del Universo a pequefias escalas [65].

Sector oscuro formado por miultiples especies

No hay una razén contundente para esperar que en el sector oscuro esté formado
por un solo tipo de particula ya sean relativistas, ultrarrelativistas, o mediadores de
particulas entre ellas. Algunas extensiones del modelo estandar consideran diversos
tipos de particulas estériles, cuyas interacciones con particulas del modelo estanddar
son practicamente nulas. Existe mucha fisica interesante sobre un posible sector
oscuro, incluida la existencia, por ejemplo, de fotones oscuros [66]. El modelo de
materia oscura que consideramos en este trabajo implica la existencia de mas de una

particula del sector oscuro.
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Particulas masivas débilmente interactuantes

El término de Particulas Masivas Débilmente Interactuantes (WIMPS, por sus
siglas en inglés) usualmente se usa para referirse a las hipotéticas particulas de ma-
teria oscura fria muy masivas. El que sean débiles se refieren al hecho de que estas
particulas solo interacttan con otras (aparte de la gravedad) mediante la interaccion
débil y no participan ni en la electromagnética ni en la interaccién fuerte. Ademas,
sus masas estan cerca de la escala débil (m ~ 100 GeV) [65]. Es necesario sefialar
que no se conoce la naturaleza de las WIMPS, pero se han propuesto candidatos de
este tipo en diversas extensiones del modelo estandar.

Dentro de las teorias mas estudiadas y populares para explicar la naturaleza de las
WIMPS se encuentran ciertas extensiones del Modelo Estandar con supersimetria,
que sugieren que para cada particula conocida, existe una particula compafera con
spin opuesto. En los escenarios mas simples, la particula supersimétrica mas ligera
es estable a escalas cosmoldgicas y un candidato tipico a materia oscura fria. De-
pendiendo del modelo en cuestién, esta particula puede ser el fotino, el gravitino o

el neutralino [2].

2.3. Formacion de la reliquia de materia oscura

La reliquia de materia oscura se generd en el Universo temprano mediante un
proceso de aniquilacién fuera del equilibrio que se conoce como freeze-out.

El freeze-out es el proceso en el cual el fluido compuesto por una especie de
particulas que estaba en equilibrio térmico con el resto del plasma en el universo
temprano y posteriormente se desacopla térmicamente del mismo a partir de un
proceso fuera del equilibrio. Las especies de particulas que sufrieron un freeze-out se
dicen entonces que fueron producidas térmicamente. Este es el caso de la materia
oscura, cuya mayor parte después de este proceso, se comporta como fluido tipo
polvo.

El universo temprano era muy caliente y denso, por lo tanto, las interacciones
entre particulas ocurrian mucho mas frecuentemente de lo que lo hacen actualmente.
Estas multiples interacciones mantenian los constituyentes del universo en equilibrio
en la mayoria de los casos. No obstante, en algunas ocasiones las reacciones no
ocurrian lo suficientemente rapido para mantener las condiciones de equilibrio. Los

fendmenos fuera del equilibrio térmico jugaron un papel muy importante en la historia
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del universo, entre los que se incluyen [67]:
1. La formacion de elementos ligeros durante Big Bang Nucleosintesis.
2. La recombinacion de electrones y protones en hidrégeno neutro.
3. La produccién de materia oscura en el universo temprano.

Estos tres fendmenos se describen a partir de la teoria cinética fuera del equilibrio, y
pueden ser estudiados mediante el mismo formalismo matematico: la ecuacién de
Boltzmann.

La ecuacién de Boltzmann nos dice que la tasa de cambio del niUmero de par-
ticulas de una especie es la diferencia entre las tasas de produccién y aniquilacién
de esa especie. Para calcular la densidad de la reliquia de materia oscura, es con-
veniente suponer que el Gnico proceso que afecta su abundancia es su aniquilacién.
Esquematicamente, 1 4+ 2 <> 3+ 4, es decir, la particula de interés 1 se aniquila con
la antiparticula 2, produciendo 3 y 4, las cuales son relativistas, o el proceso inverso
puede producir 1 y 2. Entonces, la ecuacién de Boltzmann para este proceso en un

Universo en expansion es [5]:

d(na®) nsn nn

-3 (0) (0) 314 112

a>————==n,"ny,’(oV) — , (2.5)
dt 1 200 T 0,0

donde n; es la densidad de nimero de la especie /, y esta dada por:
ni = et/Tp©® (2.6)

siendo T es la temperatura del sistema, y u; es el potencial quimico que se define
como la tasa de cambio de energia en un sistema termodinamico con respecto al

cambio de nimero de particulas de las especies que son agregadas al sistema [68].
(0)

Por otro lado, n;”’ es la densidad de nimero en equilibrio de la especie i-ésima. Si
tratamos a las particulas como un gas ideal (ya sea de Bose-Einstein o de Fermi-
Dirac), esta densidad de nimero se puede expresar como una integral de la funcion

de distribucién f(p), donde p es el 3-momento de la particula:

n3 2men3

. 0o 2 o 2\1/2
- L/ (E°—m)"" fye,
2meh3 2 exp(E/T;) £ 1

0@ = L [ rp)aPp = =2 [ exp (E(p)/Ti = 1) pdp
[y
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donde g; es la degeneracion de la especie i-ésima 'y E(p) = /p? + m?, mientras que
el signo + corresponde a fermiones y el signo — a bosones. En el limite no relativista
(m>T), la ecuacién (2.7) luce de esta forma:

3/2
gi (miT —mi

Por otro lado, (ov) es la seccion eficaz promediada térmicamente, definida como
el promedio de la amplitud de probabilidad del proceso de aniquilacién considerando
todos los posibles estados de las particulas involucradas en el mismo.

(V) = 1 d*py / d*po / d*ps / d*py o(~E1+E)/T
ngo)ngo) (27!')32E1 (27r)32E2 (27r)32E3 (27T)32E4 )

X (27’(’)453([31 +po—p3— P4)5(E1 + E2 — E3 — E4)‘M’2

(2.9)

donde |M|? es la amplitud de probabilidad de que una reaccién individual ocurra, y

se calcula a partir de métodos o técnicas de Teoria Cuantica de Campos.

En el caso generico de las WIMPS, dos particulas pesadas X se pueden aniquilar
produciendo dos particulas sin masa /. Estas particulas se supone que estan muy bien

acopladas al plasma ancestral, por lo tanto, estan en equilibrio, por lo que tenemos
(0)

ny = n,”’, entonces, la ecuacién de Boltzmann (2.5) es:
d 3
33—(2’;: ) _ (ov) () = k). (2.10)
Ahora definimos
nx
Y = 3 (2.11)

como la abundancia de la materia oscura con respecto al bafio térmico, por lo que

la ecuacién diferencial (2.10) se puede escribir en términos de esta nueva variable:

dy

i T3{ov)(Yeqg — Y?), (2.12)

donde Ygq = ngf)/T3 es la abundancia en equilibrio. Ahora podemos hacer un cambio
de variable independiente:
x=m/T, (2.13)

y después de suponer que la produccion de materia oscura ocurre en la época de
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dominacién de radiacién [5], la ecuacién (2.12) se vuelve ahora:

dy

A
- = (YY), (2.14)

donde A\ = m3*(ov)/H(m). La anterior ecuacién es una forma de la ecuacién de
Ricatti.

La Figura 2.5 muestra este proceso a lo largo del tiempo (o de x), notemos que
x crece mientras el Universo se expande. A altas temperaturas, las particulas de
materia oscura son relativistas, y entonces Y ~ 1, de tal forma que la cantidad de

materia oscura se mantenia constante.

Conforme el Universo se expande, la temperatura baja, y entonces se llega al mo-
mento en que x = 1. En este punto estas particulas se van volviendo no relativistas,
sin embargo, contintan en equilibrio, y su densidad de namero decae exponencial-
mente tal y como muestra la ecuacién (2.8). La expansion continda llegando al caso
en que x > 1 vy las particulas de materia oscura salen del equilibrio eventualmente
debido a que ya no son tan abundantes y por lo tanto, sus interacciones no son
frecuentes, en la Figura 2.5 se puede ver esto claramente cuando la linea sélida (en
equilibrio) y la punteada se separan. Esto se puede interpretar intuitivamente como
que las particulas de materia oscura se separan tanto que la aniquilaciéon deja de
ocurrir en equilibrio, y por lo tanto la densidad de nimero tiende a una constante
que se conoce como la abundancia residual. Después del desacople térmico, Y sera
mucho mayor que Ygq, entonces, a tiempos tardios, podemos aproximar la ecuacion
de Ricatti (2.14):

— (x> 1). (2.15)

Ahora integramos la anterior ecuacion desde x = x¢, es decir, desde el momento del

freeze-out, hasta tiempos muy tardios, x = oc:

1 1 A
= 2.16
YOO Yf Xf, ( )

y Si suponemos que tipicamente, la abundancia en el freeze-out, Yr es mayor que Y,
tenemos finalmente:
Xf
Y, >~ —. 2.17
Lo cual significa que la materia oscura se desacopla de forma aproximada cuando
m > T, es decir, cuando la particula es no relativista. Para las WIMPS, la tempera-
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Figura 2.5: Freeze-out para una especie de particula pesada debido a un proceso de aniquilacion fuera
del equilibrio . La region en rojo corresponde al periodo en que la particula es casi relativista, la region
morada es cuando la abundancia en equilibrio disminuye considerablemente debido a que las WIMPS
son no relativistas pero aun estan en equilibrio quimico, y la region azul es el periodo después del
desacople, cuando la densidad de las particulas solo cambia por la expansion del universo. Imagen
adaptada de [10].

tura del freeze-out tiene asociada un xr entre 10 y 50 [69]. Después del desacople,

3 conforme el universo se ex-

la densidad de namero simplemente decrece como a~
pande, y que si la particula permaneciera en equilibrio, su abundancia actual seria
insignificante.

Conociendo la abundancia reliquia Y, se puede estimar el parametro de densidad

de la materia oscura como sigue?:

/2 10=39 ~ppy—2
_ L xe\ (9-(m)\?107¥cm
Qx = 0.3h (—10) (—100 ) —<av) . (2.18)

La enorme coincidencia entre la prediccion de la seccién eficaz correspondiente a
teorias supersimétricas para candidatos con masas de aproximadamente 100 GeV y
el valor requerido para obtener la densidad reliquia actual se le conoce como milagro
del WIMP, y es uno de los motivos mas importantes por los que las WIMPS son

tomadas muy seriamente como candidatas a materia oscura fria [70].

2h se define de tal forma que Ho = 100h.
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2.4. Problemas de la materia oscura fria

El modelo cosmolégico de concordancia ACDM ha logrado explicar de mane-
ra satisfactoria la estructura a gran escala observada en el Universo, asi como las
propiedades generales de las galaxias que se forman dentro de los halos de materia
oscura. Sin embargo, a escalas de longitud menores a 1 Mpc, y escalas de masa
menores a 101 M, 3, la teoria enfrenta un gran nimero de desafios [11]. Ademas,
existen algunas tensiones como la discrepancia de 4 a 6 o entre mediciones de Hj
de universo temprano y tardio. Estos problemas a escalas pequenas pueden también
una motivacion para una extensién del paradigma que nos ofrece el modelo ACDM.

Algunos de los problemas a nivel de subestructuras son los siguientes:

El problema de los satélites faltantes

Simulaciones cosmoldgicas de alta resolucién del proceso de formacion de es-
tructuras de la Via Lactea predicen la existencia de cientos o miles de subhalos con
masas (> 10" M) en la vecindad de galaxias similares a la Via Lactea. Sin embargo,
se conocen menos de unas 100 galaxias con masas de hasta a 300Ms que orbi-
tan nuestra galaxia. Esta discrepancia se conoce como el problema de los satélites
faltantes (Figura 2.6).

El problema cusp core

Las simulaciones que incluyen solamente materia oscura predicen que los halos
deberian tener perfiles de densidad que aumentan rapidamente para radios pequefios
de galaxias de bajo brillo superficial, p(r) o« r=%, con o« > 0.8 — 1.4 [71]. Esto
contrasta con observaciones de galaxias con poca masa cuyas velocidades orbitales
se ajustan mejor con nlcleos de densidad constantes, o > 0—0.5 [72]. Otro problema
relacionado es que las simulaciones predicen mas materia oscura que la medida en
las regiones centrales de galaxias [73].

El problema too-big-to-fail

Una solucién natural al problema de los satélites faltantes en ACDM es asignar

a las galaxias satélites conocidas de la Via Lactea subhalos de materia oscura mas

3M, es una masa solar, y tiene un valor de aproximadamente 2 x 10%° kg.
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Pawlowski/Bullock/Boylan-Kolchin

Figura 2.6: Lado izquierdo: Distribucion de subestructuras predicha por N\CDM. La imagen tiene un
radio de unos 250 kpc alrededor del centro de un halo de materia oscura del tamafo del de la Via
Lactea. Derecha: El censo actual de galaxias satélites de nuestra galaxia. Se muestra un circulo de
radio de 15 kpc en el centro que representa el disco galactico, la esfera exterior tiene un radio de 250
kpc. Imagen tomada de [11].

grandes, y atribuir a que los halos mas pequenos han fallado en formar galaxias con
parte luminosa visible. Entonces, las masas de las galaxias satélites de nuestra galaxia
deberian ser consistentes con las simulaciones de los subhalos mas masivos. Los
resultados de estas simulaciones revelan que los subhalos mas masivos son demasiado
densos para albergar las galaxias satélites mas brillantes de la Via Lactea. Si existen
subhalos con masas comparables a algunas galaxias satélites, pero estos ni siquiera
entran entre los 10 mas masivos, lo que indica que las galaxias fallarian en formarse

en los subhalos mas masivos.

2.4.1. La tension en la constante de Hubble

Con la mejora del niimero y la precision de las observaciones, discrepancias entre
algunas estimaciones de parametros del modelo de concordancia han surgido, la mas
iImportante estadisticamente es la diferencia de entre 40 a 60 entre las predicciones
de la constante de Hubble, Hy, hechas a partir de datos del CMB correspondientes a
Universo temprano (descritas por ACDM) y el valor inferido a partir de observaciones
del Universo tardio [14].

Las predicciones del universo temprano para Hy dependen en la practica, de la

exactitud de una serie de hipotesis del modelo ACDM utilizado para describir el uni-
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verso a z > 1000, entre las que incluyen suposiciones sobre las propiedades de los
neutrinos, interacciones entre particulas, la ausencia de campos magnéticos primor-
diales, particulas o grados de libertad relativistas extras, etcétera.

Por otro lado, para calcular la constante de Hubble a partir de observaciones de
universo tardio se hace uso de la relacién distancia-corrimiento al rojo. El enfoque
mas comuin es el de usar métodos geométricos para calibrar las luminosidades de tipos
especificos de estrellas (por ejemplo, estrellas variables cefeidas, y supernovas tipo la o
SNIa) que pueden ser vistas a grandes distancias donde sus corrimientos al rojo sirven
para medir la expansion del Universo. La Figura 2.7 provee una (til referencia donde
se muestran las mas recientes mediciones de Hg, viéndose claramente la diferencia
de resultados entre ambos enfoques.

El uso del modelo ACDM para estimar Hp, y la evidente tensidén que existe para
estimaciones con observaciones de diferente naturaleza podria indicar una falla del
escenario estandar de ACDM, ya sea en épocas tempranas o tardias. Esta es una
importante motivacién para proponer modificaciones a este modelo, algunas de ellas
proponen cambios a la teoria de la relatividad general (gravedad modificada [74]),
a las propiedades de la energia oscura, o de la materia oscura, siendo este Gltimo
el enfoque de esta tesis, en donde trabajamos con un modelo de materia oscura en
donde a esta particula le permitimos decaer.
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High Precision Measures of Hy

CMB with Planck

Balkenhol et al. (2021), Planck 2018+SPT+ACT : 67.49 £ 0.53
Aghanim et al. (2020), Planck 2018: 67.27 = 0.60

Aghanim et al. (2020). Planck 2018+CMB lensing: 67.36 = 0.54

CMB without Planck

Dutcher et al. (2021), SPT: 68.8+ 1.5

Aiola et al. (2020), ACT: 67.9+ 1.5

Aiola et al. (2020), WMAPS+ACT: 67.6 1.1
Zhang, Huang (2019), WMAP9+BAO: 68.361)-33

No CMB, with BBEN

Colas et al. (2020), BOS5 DR12+BBN: 68.7 £ 1.5
Philcox et al. (2020), P,+BAO+BBN: 68.6 £ 1.1
Ivanov et al. (2020), BOSS+BBN: 67.9+ 1.1

Alam et al. (2020}, BOSS+eBOSS+BBN: 67.35 £ 0.97

e
be Hy

[km s~ Mpc~1]

| T T N T O o A |

Indirect |

Cepheids — SNla Dlrect
Riess et al. (2020), R20: 73.2x 1.3

Breuval et al. (2020): 72.8x 2.7

Riess et al. (2019), R19: 74.0

Camarena, Marra (2019): 75.

Burns et al. (2018): 73.

Follin, Knox (2017): 73.

Feeney, Mortlock, Dalmasso (2017): 73.
Riess et al. (2016), R16: 73.

Cardona, Kunz, Pettorino (2016): 73.
Freedman et al. (2012):

TRGB — SNI

Soltis, Casertano, Riess (2020): 72.1 + 2.
Freedman et al. (2020): 69.6 + 1.

Reid, Pesce, Riess (2019), SHOES: 71.1+1.9
Freedman et al. (2019): 89.8x 1.9

Yuan et al. (2019): 72.4+ 2.0

Jang, Lee (2017): 71.2 + 2.5
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Figura 2.7: Grafica que muestra constricciones al 68 % de nivel de confianza a la constante de Hubble
Ho por diferentes colaboraciones a lo largo de los afios. La barra azul muestra el valor de Hqy obtenido
por la colaboracion SHOES (Hy = 73.2 & 1.3kms™*Mpc™!) [12], vy la barra vertical muestra el valor
reportado por Planck 2018 en un escenario A\CDM (Hy = 67.27 + 0.54kms~*Mpc™!) [13]. Imagen
tomada de [14].
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Capitulo 3

Materia oscura fria inestable
(DCDM)

En este trabajo estudiamos el caso mas simple de un modelo de materia oscura
fria inestable (DCDM, por sus siglas en inglés) en donde una particula madre de
materia oscura fria decae a una particula hija sin masa llamada radiacién oscura
(DR), la cual pertenece también al sector oscuro, por lo que es un tipo de particula

relativista que no interactla con las particulas del Modelo Estandar.

Debido a que la materia oscura debe, por lo menos, ser estable a escalas cos-
moldgicas para poder cumplir su rol en la formacién de estructura a gran escala, asi
como para satisfacer las cotas de deteccion indirecta; nos restringiremos al caso en
el que el tiempo de vida de esta particula es del orden de la edad del universo [53].
Otro argumento que apoya esta eleccién es que en el Modelo Estandar de Particulas,
la mayoria de éstas son inestables, teniendo tiempos de vida en varios 6rdenes de
magnitud, de hecho, la absoluta estabilidad para alguna especie de particula se im-
pone a través de una forma de simetria exacta [36], por lo tanto, la posibilidad de la
materia oscura sea inestable a la vez que su tiempo de vida sea de escalas cosmicas,
al no estar descartada por las observaciones, es mas natural que la imposicién de una

simetria de origen desconocido.

Numerosos han sido los estudios previos sobre las implicaciones de la inestabilidad
de la materia oscura a grandes escalas, asi como los estudios acerca de los efectos
del decaimiento de la materia oscura fria en la evoluciéon césmica. En investigaciones
muy tempranas en este campo que datan de finales del siglo XX [75, 76, 77] se obtuvo

una cota inferior para el tiempo de decaimiento tal que Tqcqm > 32 kilo-ainos a partir
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de mediciones de las anisotropias de temperatura y polarizacién del CMB disponibles
en esa época, que fueron las obtenidas por el satélite COBE entre 1989 y 1993
[78]. Estos limites mejoraron drasticamente usando mediciones de las anisotropias
del CMB de la sonda WMAP [32, 79, 80], sucesora de COBE, encontrando Tycqm >
50 giga-afios (Gyr) usando los 9 afios de datos de ésta. En [33] incluyeron en su
analisis supernovas de tipo la junto con datos del CMB, siendo su limite inferior de
Tdedm > 100 Gyr. Mas recientemente, en [31] y [81] usando datos de la colaboracién
Planck 2015 [82] y Planck 2018 [13], encontraron que Tycgm > 160 Gyr y 200 Gyr
respectivamente. Las mas recientes estimaciones reportadas, a finales de 2022 [36],
usando ademas de datos del CMB de Planck 2018, oscilaciones acdsticas bariénicas
[83], obteniendo Tycqm > 246 Gyr.

Parte de este trabajo de tesis ha consistido en determinar cotas considerando que
la materia oscura inestable corresponde a un fraccién del total de la materia oscura

combinando datos de Planck con datos de BAQO, entre otros.

3.1. Ecuaciones del modelo DCDM

3.1.1. Ecuaciones de fondo

A diferencia de lo que sucede en el modelo ACDM en que las especies no interac-
than térmicamente entre si, en el caso del modelo considerado en este trabajo existe
un intercambio constante de energia entre ambas especies oscuras, por lo que nece-
sitaremos de ecuaciones de continuidad modificadas para sus respectivas densidades
de energia de tal modo que se incluya un término de colisién. Puede mostrarse, des-
pués de considerar un decaimiento exponencial del nimero comoévil de particulas de
DCDM vy usar la primera ley de la termodinamica [10], que las ecuaciones diferenciales

que gobiernan las densidades de energia de las especies oscuras son [84]:

] a
Pdcdm + 3 (5) Pdcdm = —€dcdmPdcdm (31)

_ a
Pdr + 4 (5) Pdr = €dcdmPdcdm (32)

donde pgcam €s la densidad de energia de la DCDM, pq4, es la de la DR, €4cqm €s el
inverso del tiempo de vida de la DCDM, Tycam, Y las cantidades con puntos indican

derivada respecto al tiempo propio. Podemos notar en las ecuaciones (3.1) y (3.2)
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que en ausencia de decaimiento, es decir si €4cam = 0, las densidades de energia

se escalan como Pgcam X a >y pgr < a *

, Justo como se esperaria para particulas
de materia oscura no-relativista y relativistas no interactuantes, respectivamente.
También podemos ver, en el lado derecho de ambas ecuaciones, el intercambio de
energia desde las particulas de DCDM a las DR, es proporcional a la densidad de
energia de la particula madre. Estas ecuaciones, junto con la ecuacién de Friedmann

para este modelo:

-\ 2
a 8nG
(2) = %5 o+ ) (33)

forman un sistema de ecuaciones diferenciales cerrado el cual se resolvera al determi-
nar la evolucién, a lo largo de la historia de expansion, de pgcam(t), ear(t) y a(t). Uno
de los objetivos de este trabajo es resolver analiticamente el sistema de ecuaciones

anterior, algo que, en la literatura que respecta este modelo, alin no se ha reportado.

3.1.2. Ecuaciones para las perturbaciones

La evolucion de las inhomogenidades en el Universo a escalas menores de las
que indica el Principio Cosmolégico, es estudiada y analizada por la teoria de per-
turbaciones cosmoldgicas, a partir de la cual se describe el proceso de formacién de
estructuras en el universo. Siguiendo la misma notacién que en [85], tratamos a las
perturbaciones a primer orden en la norma sincrénica. En esta norma, el elemento

de linea de FLRW perturbado en términos del tiempo conforme 7 = [ dt/a(t)! es:
ds? = a(T)?[dn? + (8, + hy(x, T)dx'dx’]. (3.4)

La parte escalar de la perturbacién, h;j(x, T) se puede expresar a partir de su trans-
formada de Fourier [35]:

hij(x,n) = / d® kel (h(k, T)kik; + 6m(k, T) [kkJ — %5,,1) , (3.5)

donde h(k, T) y n(k, T) son las perturbaciones de la métrica en la norma sincrénica.
Es importante notar la dependencia que tienen las perturbaciones de las coordenadas
espaciales comoéviles, y por supuesto, del tiempo conforme, esto debido a la naturaleza

anisotropica de las perturbaciones.

'No confundir el tiempo de vida de la materia oscura inestable Tgcgm con el tiempo conforme T; éste Gltimo
es una variable temporal.
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El comportamiento de la DCDM vy la DR se puede calcular a partir de la ecuacién

de Boltzmann, la cual toma la siguiente forma para la DCDM [81]:

df _of of dx' 0ofdp Of dp

— = 4 " 4 2gedm Facdm, _
dt 8T+8X’dT+apdT+8ﬁ’dT A€dcdm ficd (3.6)

donde f = f(x,p, T) es la funcion de distribucion en el espacio fase y fycqm €s la
fraccion de DCDM que es inestable. Al integrar la ecuacién de Boltzmann (3.6)
sobre todo el espacio fase y usando el hecho de que la materia oscura es un fluido

sin presion, se llega a:

a()Odcdm chcdm)

1
aX/ —|— §h/pdcdm + 3decdm - _aedcdmpdcdm: (37)

pijcdm +

donde v/, es la perturbacion del campo de velocidad de la DCDM. Al definir
Pdcdm = Pdcdm (14 Cdcdm ), Siendo Pycam la densidad de energia de la DCDM de fondo, y
Cacdm SU respectiva perturbacion a primer orden? y tomar todos los términos a orden
cero, llegaremos a la ecuacion (3.1). Por otro lado, la ecuacion de continuidad de la
perturbacion de DCDM es: /

Cactm =~ (38)
La respectiva ecuacién para la perturbacion de la DR puede ser obtenida considerando

la conservacion de energia-momento [86]3:

V/JTJ::O = aedcdmlodcdm(1 + Cdcdm)r (39)

la cual, se puede mostrar que es la siguiente [81]:

/ 4 h, Pdcdm
Cdr = -3 9dcdm + =]+ a€dcdm—(Cdcdm - Cdr)- (310)
3 2 Pdr

Estas ecuaciones seran (tiles en el Capitulo 5, en donde necesitaremos predicciones
tedricas del CMB, siendo sus anisotropias una manifestacion directa de las pertur-
baciones en el Universo temprano. De esta forma, podremos estudiar el impacto de
la materia oscura inestable en el fondo césmico de radiacién.

2Es bastante usual encontrar en la literatura la perturbacién de materia denotada con una §, sin embargo,
debido a que mas adelante se le asignara esta letra a otra cantidad que se usarad con bastante frecuencia,
decidimos usar la letra C.

3En realidad, la ecuacién para la perturbacién de materia de la DCDM también puede obtenerse de esta
manera.
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3.2. Soluciones analiticas a las ecuaciones de fondo

El objetivo de esta seccidon es obtener soluciones analiticas al sistema de ecuacio-
nes diferenciales que gobierna la evolucion de las densidades de energia de fondo de
las especies oscuras (ecuaciones (3.1) y (3.2)). Nuestra hipdtesis sobre que el tiem-
po promedio de vida de la DCDM es mayor que la edad del Universo, nos permite

proponer soluciones para pgcam, Pdr Y €l factor de escala de la forma:

Pdcdm = pdocdm + 5pdcdmv (311)
Pdr = Pgr + 0dr, (3.12)
a=a’+da, (3.13)

donde las cantidades con un superindice «o» no toman en cuenta el decaimiento,
mientras que las que tienen § si lo hacen. Entonces, debido a esta hipdtesis de
tiempos de vida comparables con la edad del universo, dp4cam, 0par Y 0a deben ser
muy pequefios comparables con sus respectivas cantidades a «orden cero» en el
parametro €gcgm Y POr tanto, corresponden a correcciones a las primeras a primer

orden.

Primero veamos como se expresa el lado izquierdo de la ecuacién de Friedmann
(3.3) considerando la propuesta del factor de escala dada por la ecuacién (3.13),
siempre quedandonos con las cantidades hasta primer orden, despreciando las de

ordenes superiores las cuales estan expresadas como productos de cantidades con §.

(5)2 B (a‘o + 53)2 _(8°) 42464+ (84)*  (a°) +24%a
a) \a°+da)  (a°)2+2a%a+ (0a)®  (a°)2(1+ 22)
= (a°)72((a°)? 4 2a°6a)(1 +2(a°)*6a)~*
~ (8°)2(a°)2(1 +2(3°)716a)(1 — 2(a°)"tda) (3.14)

~ (z—:)z(l —2(a°)'6a+2(a°)"t6a)
-(5) (3 (E-%)

En el desarrollo anterior, para pasar de la tercera a la cuarta linea se hizo un desarrollo
en serie de (1 + 2(a°)"'da)~! quedandonos hasta primer orden en §. También al

hacer el producto de los términos entre paréntesis se omitieron los términos de orden
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superior. Por otro lado, el lado derecho de la ecuacion de Friedmann (3.3), después

de insertar las propuestas dadas por (3.11) y (3.12), luce como sigue:

3mrG amrG
(pdcdm + pdr) = —(pgcdm + 0Pdcdm + pgr + 6,0dr)
3 3
8nG , . o G (3.15)
= 3 (pdcdm + pdcdr) + 3 (5,0dcdm + 6,0dr)-

Por lo tanto, la ecuacién de Friedmann (3.3), después de combinar los resultados

dados por las ecuaciones (3.14) y (3.15) luce asi:

. 2 . 2 .
40 a° da da 8nG 8nG
(;) + 2 (_) (_ - _> = —(chdm + chdr) + T(épdcdm + 5pdr)- (316)

a° ae ag° 3

A continuacién igualamos términos del mismo orden y notamos que podemos separar

la ecuacion (3.16) en su respectiva ecuacion a orden cero

o 2

- a° 8rG, , o
H2 = <_0) = (pdcdm + pdr)' (317)

a 3
y la correspondiente a primer orden:
a°\>(6a ba\ 8nG

o L — — — | = ——(8Pdedm + 004r). 3.18
(ao) (30 30) 3 (0pdcam + 0pdr) ( )

Siguiendo el mismo procedimiento, ahora sustituimos las propuestas de solucién

(3.11), (3.12), (3.13) en la ecuacién (3.1), que es la ecuacién diferencial para la

densidad de energia de la DCDM:

" " .

B +3( 2 ) + St +3( 25 ) (80t + i 3~ Bt ) = ~eamsam
(3.19)

y de igual forma, podemos identificar la correspondiente ecuacion diferencial a orden

cero, que al no tomar en cuenta el decaimiento, sabemos que su solucién es de la

0)-3,

forma pS.4, o (a
50

. a
pgcdm + 3(§>pgcdm =0, (320)

y por otro lado tenemos la ecuacién a orden uno, que es la que gobierna la evolucién
de la parte del decaimiento de la DCDM:

. - - o ba da o
5pdcdm + 3’L’Iéiodcdm + 3H10dcdm (; - ;) = ~PdcdmEdcdm- (321)
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La cantidad entre paréntesis de la ecuacién (3.21) es la misma que aparece en
la ecuacion de Friedmann a orden uno, (3.18), entonces, de esta Gltima podemos
despejar esa cantidad, teniendo lo siguiente:

6a da 1

0a _0a _ 8 Dacar + 6 Ddcdm 3.22
30 20 ng(f)dd-l‘Pdd) (3.22)

donde definimos la densidad critica del universo a orden cero como p. = 3H?/87G.
Ahora insertamos la ecuacién (3.22) en 3.21, y después de reacomodar términos

tenemos lo siguiente:

B N 1 o 3~ o o
0Pdcdm + 3HO Pdcdm (1 + EQdCdm> + EHQdcdmépdr = ~PdcdmEdedm. (3.23)
o
donde Q5.4 = pdpcﬂ es el parametro de densidad de DCDM a orden cero.

Usando un procedimiento analogo, la ecuacién que gobierna la parte del decai-

miento de la densidad de energia de la radiacién oscura es:

_ 1 _
5pdr + 4H5,0dr (1 + EQgr) + QHQgr(S,Odcdm = pgcdedcdm- (324)

A partir de este punto, conviene expresar todo en términos del tiempo conforme 7.

H ; : o __ A0 o\—3 o _ 0 o\—4

Con este cambio de variable, conociendo que p§ 4 = P§cam, (@) >y 0§, = 05, (a°) ™%,
la ecuacion de Friedmann a orden cero (3.17) se vuelve la siguiente:

d?a®  4nG
il 2
dT2 3 pdcdmov (3 5)

la cual es sumamente sencilla de resolver, teniendo como solucién general:
o A 2
d (T) = Pdedm, T~ + QT + & (326)

donde ¢; y ¢ son constantes de integracién, y ademas definimos

2nG

Pdcdm, = Tpdcdmo- (3.27)

Usando la condicién inicial a°(T = 0) = 0, vemos que ¢; = 0. Para determinar ¢,
notemos que a tiempos tempranos domina el segundo término, esto debido a que

para en ese momento 72 < T, por lo tanto, en ese momento el factor de escala es
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aproximadamente
a’(t) =cr, (3.28)

y también sabemos que el factor de escala en un universo dominado por radiacion

8nG
a®(r) = \| 55T (3.29)

por lo tanto la constante de integracion ¢; es:

€s:

=2 ,adcdmo’Yy (330)
donde definimos el parametro v como:

o
— pdro
Y=

pdcdmo

, (3.31)

que representa la fraccién de radiacién oscura respecto a la de materia oscura ines-

table al dia de hoy. Finalmente, el factor de escala a orden cero es:

a°(T) = Pacam,T* + 2/ Pcam, VT (3.32)

El valor de <y actualmente debe ser cercano a cero para poder ser consistente con
un tiempo de vida de la materia oscura tardio, ya que si fuera mayor, significaria
que una fraccién considerable de DCDM ya decayd. Esto también indica que -y debe
estar relacionado con €4cqm (0 el tiempo de vida de la DCDM) de alguna manera.
De hecho, es posible obtener una relacién matematica aproximada recurriendo a la
misma hipdtesis de tiempos de vida largos de DCDM, para esto, nos fijamos en la
ecuacion (3.2) y dado que la densidad de energia de DR no ha cambiado mucho

hasta ahora, podemos suponer que o4, ~ 0, de tal forma que:
4Hpdr = €dcdmPdcdm, (3.33)
y al evaluar la ecuacién (3.33) al dia de hoy obtenemos la siguiente relacion:
€dcdm = 4Ho7Y. (3.34)

Volviendo al sistema de ecuaciones (3.23) y (3.24) lo podemos reescribir en térmi-

nos del tiempo conforme definiendo dgcam = 0Pdcdm/Picam Y Odr = 0Pdr/PGeqm de la
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siguiente manera:

1 3
Sheam + 3H° (1 + EQgcdm)(sdcdm 5 UM = —€acam(a®) 2 (3.35)

1
6211’ + 4Ho <1 + EQdor) 5dr + 2QdOrH06dcdm = €dcdm(ao)72, (336)

en donde 0}y, = d0dcam/dT y similarmente para 04, Mientras que H° = (a°)’/a°.
Antes de comenzar a resolver el sistema anterior es necesario expresar a 23 4., 23, ¥
H° en términos de cantidades conocidas y del tiempo conforme, asi que comencemos
primero con el parametro de densidad de la materia oscura:
o
le) _ Pdcdm __ 0 738’”G

= = a c—,
dcdm Pc dcdm, “o 3/‘/2

(3.37)

posteriormente usamos la ecuacién de Friedmann a orden cero (3.17) para escribirla

asi:
o — 'Ogcdmo(ao)_3 _ pgcdmoao — a°
dedm pgcdmo(ao)_3 + pgro(ao)_4 pgcdmo a° + pgcdm Y +a°
A -1
o :6dcdmo'7-2 + 2\/ ﬁdcdmo’Y’r i Pdedmo T (1 +2 pdcdmo Pacama | )
v+ ﬁdCdmoT2 +2 V ﬁdCdmo,YT ﬁdcdmoTz(pd dm TEH142 Pd d _1)

-1
:(1+2 A,Y 7'_1>(1—|—2 A’y T_1+Ary ’7'_2> :
pdcdmO pdcdmO pdcdmo
Hacemos algo similar para €25, y ‘H°:
y -1
=T ( 2,/ % 2) . (3.39)
pdcdmo pdcdmo pdcdma
-1
HO =271 (1 +4/ = T ) (1 +2, /= 7_1) . (3.40)
pdcdmo Pdcdm,

Para que sea posible obtener soluciones analiticas al sistema de ecuaciones de

(3.38)

primer orden (3.35) y (3.36) es necesario hacer mas aproximaciones, y nos podemos
valer del hecho de que si /7 es un nimero pequefio, entonces <y puede despreciarse,
por ese motivo, podemos hacer una expansiéon en serie de Taylor de las ecuaciones
(3.38), (3.39) y (3.40) alrededor de \/7Y/Pacam, = O, despreciando términos de orden
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2 o superior. Ademas, también debe cumplirse que

T2 (3.41)
Pdcdm,

es decir, hay un tiempo conforme minimo para el que las soluciones que vamos a

obtener son validas. La interpretacion fisica de esta cota inferior es que nos da una
expresion explicita del momento en la historia de expansiéon del universo en que ocurre
el freeze-out de la DCDM.

Después de realizar el desarrollo en serie, y despreciar términos a orden mayor que

1 en \/Y/Pdcam, Podemos expresar las cantidades de las ecuaciones (3.38), (3.39) y
(3.40) asi:

0%, =~ (1 o, /- ’7'_1> (1 —2,]-2 T_l) ~1, (3.42)
Pdcdm, Pdcdm,
-1
o~ T 2140 ) T g1y T 7—2) ~ 0, (3.43)
pdcdmO pdcdmo ,Odcdm0
He ~ 271(1+ - ’Tl> (1—2 - Tl) ~orton [ 2 (3.44)
pdcdmo ,Odcdmo pdcdmo

El hecho de que el parametro de densidad de la radiacién oscura en la ecuacion
3.43 después de hacer la aproximaciéon por serie de Taylor nos dé como resultado
cero se fundamenta fisicamente en el hecho de que al dia de hoy sigue sin haber
una cantidad considerable de esta especie de particula. Otra razén muy importante
que apoya este método de resolucion es el hecho de que si Q23 ~ 0, el sistema de

ecuaciones (3.35) y (3.36) se va a desacoplar:

&y + <9T_1 —9, /#7—2) Scam + (37'_1 _3, /-7 7—2) Sr
Pdcdm, Pdcdm,

A _ e Y _

= —GdcdmpdczdmoT T 4€dcdmpdc2dmo = T7°
Pdcdmo,

(3.45)

_ Y _ A _ A Y _
5(’:“’ + (87— ! - 8 ~ T 2) 5dr = EdcdmpdczdmoT 4 - 4€dcdmpdc2dmo ~ T 51
Pdcdm, Pdcdm,
(3.46)

permitiéndonos resolver la ecuacion (3.46) como una ecuacién diferencial ordina-

ria lineal de primer orden, para después sustituir la solucién obtenida en (3.45).
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Omitiendo los pasos de resolucion*, obtenemos finalmente las siguientes expresiones
completas para las densidades de energias de las especies oscuras en términos del

tiempo conforme:

4')6dcdmo a1 4 _3 4 ¥ .
Pdcdm (T) = — 3 + 4€dcdmpdcdmo —T ~ 4+ = — T ,
(Bacdm, T2 + 24/ Pdcdm,Y) 15 5V Pdcdm,

(3.47)

ADdcdm,Y Al 1 5 3 Y 4
par(T) = (o 12 —ﬁdcdmo’y)4 + 4€4cdmPgcam, {gT - /ﬁdcdmoT } .
(3.48)
Nuevamente, vemos que en el caso que €gcqm = 0, es decir, en ausencia de
decaimiento, se recuperan las conocidas soluciones pgcam < a >y pgr o< a *. Con
el objetivo de validar las soluciones que obtuvimos, el sistema (3.1) y (3.2) fue
también resuelto numéricamente, y graficado en la Figura 3.1 junto con las soluciones
analiticas (3.47) y (3.48). Estas graficas, y la mayoria de las que se presentaran en
el siguiente capitulo, muestran informacién para un valor particular de v = 0.03.
Se eligié este valor ilustrativo ya que al resolver numéricamente el sistema, obtener
el factor de escala, y por consiguiente, la edad del universo, se logra reproducir el
valor actual reportado por [13] inferido a partir del modelo ACDM, aunque es preciso
sefalar que los resultados mostrados no se limitan a v = 0.03, hay un amplio rango
de valores que dan lugar a una prediccién de la edad del Universo compatible con la
formacion de estructura.
Estas soluciones analiticas nos permitieron estudiar la termodindmica del proceso
de decaimiento, en particular la temperatura de ambas especies oscuras. De esto

hablaremos con detalle en el siguiente capitulo.

*El método de solucién fue estudiado en [87], mostrando la forma general de resolverlas en la pagina 60
de esa referencia.
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Figura 3.1: Densidades de energia de la materia oscura inestable y de la radiacion oscura como fun-
ciones del tiempo propio. Se muestran las soluciones analiticas y numéricas, en donde se observa que
la diferencia entre ambas soluciones no superan el 1% para ambas especies oscuras. Las condiciones

iniciales usadas son T; = 2+/7Y/Bdcdm,, TF = ﬁéésmo(\/’y +1-./7)v=0.03
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Capitulo 4

Termodinamica del decaimiento de la
materia oscura fria inestable

En este capitulo se estudiara la termodinamica del proceso de decaimiento de la
materia oscura inestable, el cual usara las soluciones analiticas a las densidades de
energia de las especies oscuras, Pgcam Y Pdr Mostradas en las ecuaciones (3.47) y
(3.48), respectivamente, asi como la condicion inicial mostrada en (3.41). Haremos
el estudio considerando dos casos: el primero en donde el sistema esta formado por
ambas especies que no estan en equilibrio entre si, y por lo tanto, tienen distintos
dominios de temperatura, y un segundo en donde las especies oscuras se encuentran
en equilibrio termodinamico, a lo que denominaremos un fluido mixto. Finalmen-
te comprobaremos la validez de nuestros resultados encontrando que se cumple la

segunda ley de la Termodindmica para ambos casos.

4.1. Proceso de decaimiento fuera del equilibrio

Consideremos un universo que contiene dos tipos de fluidos que constantemente
estan interactuando e intercambiando energia y momento, en este caso, la materia
oscura fria inestable y la radiacion oscura. Estamos interesados en situaciones en
donde ni el nimero de particulas o la energia de las especies involucradas se conser-
van, entonces, las ecuaciones que describen la evolucién del nimero de particulas de

ambas especies son [88]:

hdcdm + 3Hndcdm - I_dcdm Ndcdm (41)
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hdr + 3Hndr - I—drndrv (42)

donde [ 4cgm €s la tasa de cambio del niamero de particulas de la DCDM vy Iy, la
correspondiente a DR. Notemos que para que haya produccién de particulas de DR,
se debe cumplir que 'y, > 0, y en el caso del decaimiento de DCDM, tenemos que
[Ngeam < 0. En el caso que esta tasa de cambio del nimero de particulas es igual a
cero, como el caso del fluido mixto, tenemos que [ ix = O.

A partir de la ecuacién (3.1) se puede ver facilmente que [4eqm = —€, indicando
que la DCDM esta perdiendo particulas, tal como se desea. Por el contrario, si que-
remos obtener una expresion para [ 4 tenemos que hacer una suposicion adicional,
la cual implica que por cada decaimiento de DCDM, dos particulas de DR son pro-
ducidas, esto se hizo en analogia con trabajos previos [31, 89, 90, 79, 91, 80]. Con

esto, [y esta dado por:
. lndcdme

[, =
dr ) Nar

(4.3)

Por hipdtesis, cada especie tiene una temperatura distinta, es decir, no se encuen-
tran en equilibrio termodindmico entre si. Entonces, después de suponer que ambas
especies oscuras se comportan como fluidos perfectos y a partir de usar la primera
ley de la Termodindmica, se puede mostrar que la evolucién de la temperatura de la
especie i-ésima (que puede ser DCDM o DR) es [37, 38, 88]:

Opi/0T; L SiPi— [i(oi + pi)

= TR 5 T, ap 0T,

(4.4)

Es conveniente definir el parametro de estado de cada especie oscura como w; =

9pi /8T,
Opi/OT;

= P,/p; de tal forma que la ecuacién (4.4) se puede escribir asi:

€ipi — Mipi(1 + wi)
Opi/OT; '

Ti=-T,(3H-T)w + (4.5)

El objetivo es encontrar las ecuaciones diferenciales que describen la evolucién de la
temperatura para ambas especies, pero antes de eso necesitamos obtener expresiones

para los parametros de estado de cada especie.

4.2. Los parametros de estado de las distintas especies

Antes de poder obtener las ecuaciones diferenciales para la temperatura de los

fluidos para ambos casos: cuando los fluidos tienen dominios de temperatura, vy el
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Termodinamica del decaimiento de la materia oscura fria inestable
4.2 Los parametros de estado de las distintas especies

fluido mixto, necesitamos expresiones para sus parametros de estado, las cuales fue-
ron obtenidas al manipular cada ecuacion del sistema (3.1) y (3.2) y llevarlas a una

ecuacion de continuidad de la forma
pi +3Hpi(1+w;) =0, (4.6)

donde / corresponde a la densidad de energia de la DCDM, DR vy del fluido mixto.
De esta manera podemos identificar el parametro de estado de la DCDM:

€dcdm
cdm = ) 4.7
Wdcd 3H (4.7)
también el correspondiente a DR:
1 €dcdmPOdcdm
== - —, 4.8
Y= 3T 3Hpy (4:8)

y finalmente, el parametro de estado del fluido mixto, en el caso en el que ambas

especies oscuras se encuentren en equilibrio térmico:

Odr

_ 4.9
3(lodcdm + pdr) ( )

Wmix =
Es facil ver que en el caso de ausencia de decaimiento, los parametros de estado se
reducen a los valores constantes conocidos para particulas relativistas (w, = 1/3) vy
no relativistas (w,, = 0) respectivamente [5, 10]. En la Figura 4.1 se grafica la evo-
lucion de estos parametros de estado a lo largo de |a historia de expansion. Podemos
observar que mientras que Wqcgm =~ Wmix =~ 0 (lo cual tiene sentido por el hecho de
que hay pocos productos de decaimiento hoy dado el modelo que estamos estudian-
do), la radiacién oscura exhibe un comportamiento tipo quintaescencia a tiempos
tardios, es decir, su parametro de estado es tal que —1 < wy, < 0. Observando la
ecuacion (4.8) se puede notar que su parametro de estado puede tomar valores ne-
gativos independientemente del valor de 7y si el tiempo de vida de la materia oscura
es lo suficientemente grande, lo cual nos plantea la posibilidad de que la DR sea
responsable de la expansion acelerada del universo. Esta hipdtesis se puede probar a

través del parametro de desaceleracién g, definido como:

-2 4.1
q et (4.10)
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Figura 4.1: Parametros de estado como funcion del tiempo propio para los tres casos de estudio.
Se usé la condicion inicial T; = 2+/7Y/Pdcdm,, Mientras que el tiempo conforme actual se encontré al

igualar el factor de escala igual a uno, y este es T = ﬁ(ljéjmo(\/'y +1— /7). El valor de «y usado en
la grafica es vy = 0.03.

de donde podemos hacer uso de la ecuacién de aceleracion (la componente espacial

de las ecuaciones de Friedmann) aplicada al modelo que estamos tratando, la cual
es:

a ArG

5= _T(pdcdm(l + 3Wacdm) + Par (1 + 3war)). (4.11)

Enla Figura 4.2 se muestra la evolucién de g a lo largo de la historia de expansion para
diferentes valores de <y pequenos, donde se muestra que g > 0 en todo momento,
por lo tanto, un universo que contenga Unicamente estas componentes oscuras no
puede generar una expansion acelerada. Ademas, es posible mostrar algebraicamente
que al evaluar g al dia de hoy, la condicién para que exista una expansion acelerada
en el presente es tal que v < —1/2, lo cual jamas va a ocurrir, independientemente
de que si 7y es un valor muy pequefio o muy cercano a 1. Este analisis requiere una
investigacion mas detallada para el futuro, sin embargo, de esta forma cumplimos
el objetivo planteado en la tesis de lograr diferenciar a la radiacién oscura de las
especies relativistas estandar al menos para un caso particular correspondiente a

cierto conjunto de valores de los parametros.
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temperatura
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Figura 4.2: Parametro de desaceleracion q a lo largo de la historia para diferentes valores de «y. Se
muestra que ninguno logra producir una expansion acelerada.

4.3. Evolucion de la temperatura en los dos casos de estudio:
fluido mixto y dominios de temperatura

Con los parametros de estado de las distintas especies obtenidas, a partir de la
ecuacion (4.5), podemos obtener la ecuacion diferencial que gobierna la evolucion
de la temperatura de la DCDM:

3H
écdm _ - (T - E) Wdcdm (4 12)
Tacdm L 4 €Pacam(Hwacam) ’ :
a p/dcdm
y para la DR:

cllr _ (l_dr - %) Wqr 41

Tor I _ clwpalios)’ (4.13)

2 Plr

En el caso del fluido mixto, el nimero de particulas total se conserva, y por lo tanto,

[mix = 0, reduciendo la evolucién de la temperatura a solamente
/

ﬁ:i — _3mein (414)

recuperando la bien conocida evolucidén de la temperatura en el caso en equilibrio
[92]. En la figura 4.3 se grafican las soluciones numéricas para las ecuaciones dife-
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Figura 4.3: Temperatura como funcion del tiempo propio para los tres casos de estudio y el modelo
ANCDM. Al igual que en las graficas anteriores, se usé T, = 2+/Y/Pdcdm,, TF = ﬁééimo(\/’er -

V). v =0.03.

renciales (4.12), (4.13) y (4.14) para «v = 0.03 con la condicién inicial T, = m/10
[10], m ~ 100GeV donde m es la masa del cantidado a DCDM (en este caso una
WIMP). En la imagen podemos ver que la DCDM como el fluido mixto van perdiendo
temperatura gradualmente debido a la pérdida de energia producto del decaimiento
y al enfriamiento provocado por la expansion del universo. Por otro lado, la tempe-
ratura de la DR disminuye en primera instancia conforme al caso estandar, en donde
la temperatura del universo, definida como aquella del bafo térmico formado por

1 pero en un punto de la historia del Uni-

particulas relativistas, cae como T ~ a~
verso la temperatura comienza a aumentar, indicando que el intercambio de calor de
la DCDM a DR es dominante comparado con este enfriamiento. Ademas, al dia de
hoy se puede mostrar a partir de la ecuacion (4.13) que al dia de hoy, la radiacién
oscura aumenta su temperatura independientemente del valor de -y, por lo que su

comportamiento es similar al mostrado en la Figura 4.3.

4.4. Consistencia de las soluciones obtenidas

Con el objetivo de validar nuestras soluciones, se buscé averiguar si se cumple la
segunda ley de la Termodinamica dada las soluciones para la temperatura obtenidas

anteriormente. Para ello debemos comprobar que el cambio en la entropia sea igual o
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mayor que cero. Puede mostrarse que a partir de la primera ley de la termodinamica

se puede llegar a la siguiente expresion [92, 88]:

Tadss = d (p—A> + pad (i) , (4.15)

Nna na

donde s4 es la entropia por particula de la especie A. En caso de fluidos en equilibrio,
el cambio en la entropia es [88]:

Ts=v (pmix + 3Hpmix(1 + wmix)) ' (4-16)

por lo tanto, a partir de sumar las ecuaciones (3.1) y (3.2), obtenemos que s =0y
tenemos una expansién adiabatica, cumpliendo la segunda ley de la Termodinamica.

Para el caso fuera del equilibrio, como es el caso de los fluidos de materia oscura
y radiacion oscura con dominios de temperatura, manipulando la ecuacion (4.15)

llegamos a lo siguiente:
naTasa = palea — Ta(l + werr)) - (4.17)

Por lo tanto, la entropia total se obtiene despejando la entropia s, de la ecuacion
(4.17) correspondiente a cada especie oscura, y finalmente sumandolas, de tal forma

que tenemos lo siguiente:

s = Pdcdm€dedmWdcdm + pdr(edcdm - rdr(1 + wdr))

Ndcdm T dedm Nar Tgr

(4.18)

En la Figura 4.4 se grafica el cambio en la entropia total del caso fuera del equili-
brio, donde podemos ver que la entropia es una funcién creciente del tiempo propio
en todo momento de la historia el Universo dadas las soluciones para la temperatu-
ra obtenidas, las cuales son consistentes con la segunda ley de la Termodindmica.
Adicionalmente, mostramos que s > 0 para diferentes valores de -y, y por lo tanto,
tiempos de vida mayores a la edad del universo, los cuales fueron calculados a partir
de la ecuacion (3.34).
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Figura 4.4: Derivada de la entropia por particula respecto al tiempo propio para diferentes valores de
v, o distintos tiempos de vida de la dcdm.
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Capitulo 5

Estimacion de parametros del modelo
DCDM

Los algoritmos de estadistica bayesiana y de cadenas de Markov-Chain-Monte-
Carlo (MCMC) son herramientas matematicas y numéricas de suma importancia en
el campo de la cosmologia, especialmente para estimar los regiones de confianza
de los parametros de un modelo en particular [93]. Es por eso que en este capitulo
obtendremos estimaciones para los parametros del modelo DCDM estudiado en los
capitulos anteriores. Para lograr este objetivo es necesaria la revision de conceptos
fundamentales sobre estadistica bayesiana para posteriormente introducir los algo-
ritmos de MCMC que nos permitiran llevar a cabo la inferencia de los parametros.
Haremos dos analisis, el primero en donde el Universo contenga solamente DCDM,
y por lo tanto, nos interesa estimar los parametros de densidad de las especies os-
curas, $24cdm-dr, Y SU tasa de decaimiento de la DCDM, €gcgm, Y por otro lado un
modelo que también contenga materia oscura fria, por lo que buscaremos estimar
Qcam. Adicionalmente buscaremos estimaciones para la constante de Hubble Hy y

estudiaremos si la tensién puede resolverse o al menos relajarse.

5.1. Inferencia bayesiana

En cosmologia, es comln el tener una gran cantidad de datos provenientes de
diversas observaciones que abarcan diferentes escalas y épocas en la historia del Uni-
verso, representados en forma de un vector X, los cuales queremos interpretar en

términos de un modelo o marco tedrico que suponemos describe certeramente las
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observaciones. Este modelo estd asociado a un conjunto de valores de parametros
ordenados en un vector 8, y lo que deseamos es obtener una distribucién de pro-
babilidad de estos parametros, dado que tenemos ciertas observaciones, lo cual se
denota como

P(6|x). (5.1)

Esta distribucion puede calcularse haciendo uso del Teorema de Bayes, demostrado
a partir de los axiomas de probabilidad [94]:

P(x|6)P(6)

POI) = 51

(5.2)
Del lado izquierdo de la ecuacién anterior, P(6|x) es la distribucién posterior (o sim-
plemente posterior) de un conjunto de parametros 0, la cual representa nuestro nivel
de confianza sobre los valores de éstos después de que hemos tomado en conside-
racion los datos. Del lado derecho, en el denominador, P(x) recibe el nombre de
evidencia, la cual simplemente actla para normalizar las probabilidades, es decir,

que la posterior sea una distribucién de probabilidad valida:

/P(0|x)d9 =1, (5.3)

sin embargo, las estimaciones de los parametros no dependen de ella, asi que en oca-
siones se ignora y ni siquiera se calcula, o también, sin ninguna pérdida de generalidad,
la podemos fijar como P(x) = 1.

En el numerador del lado derecho de la ecuacion (5.2) tenemos a P(8), que es la
distribucion de probabilidad previa, o simplemente prior, la cual representa nuestro
conocimiento de los parametros antes de realizar una observacién, la cual puede ser
resultado de trabajos previos o de cierta teoria. El prior se puede definir de distintas
formas, sin embargo, una de las mas comunes es asumir un prior plano o constante

cuando no se considera informacién previa:
P(8) x c, (5.4)

en donde se suponen igualmente probables todos los valores de los parametros. El
nacleo del proceso de estimacién de parametros recae en la funcién de verosimilitud
o likelihood, representada en la ecuacién (5.2) como P(x|@), la cual se le suele

dar su propio simbolo: .Z(x;0), y se interpreta como la probabilidad de que los
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datos sean correctos dado que se asume un modelo como verdadero, por ejemplo,
si hacemos ciertas mediciones del CMB, el likelihood nos indica qué tan probable
es que esas mediciones sean correctas dado que se describen por un modelo con
parametros cosmoldgicos 6. Entonces, si suponemos un prior plano, la distribucion
posterior toma valores idénticos a los del likelihood excepto por una constante de
proporcionalidad:

P(6|x) o< Z(x;0). (5.5)

En cosmologia es comin usar un likelihood que sigue una distribucién normal, o una

gaussiana, de tal forma que se escribe como:
L Tt
Z(x;0) o exp —§Ax C Ax |, (5.6)

donde Ax = x — M(0) es la diferencia entre los datos observados y las predicciones
tedricas para un conjunto especifico de valores de los parametros y C es la matriz
de covarianza, que captura las incertidumbres y correlaciones entre los datos. La
inferencia bayesiana funciona al actualizar nuestro conocimiento sobre los parametros
conforme se toman en cuenta nuevos datos. Esto se hace recalculando el likelihood
en cada paso del proceso con los parametros propuestos en ese momento, siendo
esto esencial para explorar por completo el espacio de parametros y construir la
distribucion posterior. Eventualmente, la posterior va a converger a un Gnico resultado
incluso si diferentes intentos comenzaron con distintos priors.

En general, la receta para problemas de inferencia bayesiana se resume de esta

manera [95]:

1. Elegir un modelo que contiene una serie de hipoétesis que se etiquedan univoca-

mente con un vector de parametros 6.

2. Especificar los priors de los parametros, los cuales resumen lo que se sabe de

ellos antes de considerar los datos nuevos.

3. Calcular el likelihood para la medicién para diferentes conjuntos de valores de

los parametros.

4. Obtener la distribucion posterior ya sea de forma analitica, o mas cominmente,

por métodos numéricos, como los de Markov-Chain-Monte-Carlo (MCMC).
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5.2. Metodo de Markov-Chain-Monte-Carlo

El método de Markov-Chain-Monte-Carlo (MCMC) es una herramienta utilizada
para estimar la distribucién posterior, especialmente cuando el modelo contiene una
gran cantidad de parametros, y se vuelve imposible obtenerla de manera analitica.
Este método genera recursivamente una sucesion de puntos en el espacio de para-
metros, la cual converge a una sucesiéon que se conoce como cadena de Markov.

Una cadena de Markov se define como una secuencia de variables aleatorias
X x® . X(M=1) del tal forma que la probabilidad de llegar al elemento t-ésimo
solo depende del elemento (t — 1)-ésimo. La propiedad mas importante de estas
cadenas es que se puede mostrar que convergen a un estado estacionario, esto es,
los puntos que las forman estan distribuidos de acuerdo a la distribucién posterior
P(6|d) [96].

Los elementos de esta cadena se generan de forma probabilistica a través de una
caminata aleatoria con probabilidad de transicién T (6, (t*1)) entre un punto 8() a
uno 6(t+1) en el espacio de parametros. Una condicién suficiente obtener una cadena

de Markov es la condicion de balance detallado:
POWx)T (6D, 81 = P x) T (D), g(0)), (5.7)

La anterior condicién garantiza que la cadena converja a una cadena de Markov.

5.3. El algoritmo de Metrépolis-Hashtings

El modelo mas simple y mas usado para obtener cadenas de Markov es el algoritmo

de Metropolis-Hashtings, el cual, sigue los siguientes pasos [96]:

1. Comenzar la caminata aleatoria desde un punto inicial 8(® en el espacio de
parametros y calcular su distribucién posterior Py = P(8(|x).

2. Generar un punto candidato al azar 6(9), el cual es elegido a partir de una
distribucion de probabilidad (6, 6(<)), la cual puede ser, por ejemplo, una

Gaussiana con anchura o centrada en el punto de prueba:

1 (6 — 9<c>)2
exp )
ov2m 202
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cabe mencionar que la elecciéon de esta distribucion no cambia la distribucion

posterior final, solo modifica el desempefio del cdédigo usado.

3. Evaluar la posterior en el punto de prueba, P. = P(6(°)|x), y se acepta el punto
con una probabilidad

o P.q(6(), (0))
a = min <W, 1]. (59)

Si la distribucién g es simétrica, como la Gaussiana, esto se reduce a

o = min <%, 1) , (5.10)

0

4. Si el punto candidato se acepta, se afiade a la cadena, en caso contrario, se

queda en el punto anterior y se vuelve al paso 2.

Se puede mostrar que la probabilidad de transicion es T (8, 0(t+D)) =
q(8®, (N (8®),6()) y que el algoritmo garantiza que la condicién de balance de-
tallado de la ecuacion (5.7) se cumple, y como consecuencia, se obtiene la posterior,
la cual es un punto estacionario de la distribucién de los puntos de la cadena, una vez
que se vuelve Markoviana. Sin embargo, la cadena de Markov generada mediante este
algoritmo no comienza siguiendo la posterior, es decir, tiene un conjunto de puntos
fuera de la regidén estacionaria. Esta primera etapa de la cadena, llamada burn-in
debe ser ignorada, de tal forma que la dependencia del punto inicial se pierda.

Finalmente, una vez obtenida la distribucion posterior, para interpretar los resulta-
dos de la inferencia conviene obtener las distribuciones de probabilidad marginalizadas
en una dimension del j-ésimo elemento de 8, 8;, obtenido al integrar sobre todos los

otros parametros de la posterior:
P(6:]x) :/P(0|x)d92...d9n, (5.11)

similarmente es (til obtener una distribucién marginalizada en 2 dimensiones para

estudiar las correlaciones entre parametros del modelo.
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5.4. Constricciones de los parametros del modelo DCDM

Para obtener constricciones de los parametros del modelo DCDM usamos el codi-
go publico MONTE-PYTHON [97]. Este muestreador usa el algoritmo de Metrépolis-
Hashtings para obtener la distribucién posterior asumiendo cierto prior, y calculando
el likelihood comparando los datos con predicciones tedricas generadas por el co-
digo publico CLASS [98]. Todos los modelos que consideramos a continuacion se
prueban con datos de las anisotropias del CMB tomados por la colaboracion Planck
2018, usando datos sobre mediciones del espectro angular de temperatura y polari-
zacion dentro de un rango de 2 < £ < 30 (low-£4TT), también de 30 < £ < 2500
(high-£TT), asi como datos de polarizacion en un rango de 2 < £ < 30 (low-£EE)
[99].

5.4.1. Universo dominado por materia oscura inestable

En primer lugar realizamos el analisis para el caso en que toda la materia oscura
del universo puede decaer a particulas relativistas, para el cual se tiene el siguiente

conjunto de parametros:

{wbv 95: ASv Ns, Treio, Qdcdm—&-dr-edcdm} (512)

en adicién con otros parametros de ruido (o nuisance) necesarios para los datos
de Planck. En la tabla 5.1 se muestran los priors, junto con una breve definicion de
cada uno de ellos [100]. Los resultados se resumen en la Tabla 5.2 y la Figura 5.1.

Para este modelo en donde toda la materia oscura es inestable, podemos observar
una correlacion negativa entre €gcam Y $2dcam, 12 cual tiene sentido fisicamente debido
a que los modelos con una tasa de decaimiento mayor tienen menos DCDM hoy. Por
otro lado, el parametro derivado que corresponde al tiempo de vida de la DCDM,
muestra que Tgeam > 199 Gyr, cota consistente con Ref. [36], Tgcam > 181 Gyr, en
donde usan los mismos datos de Planck 2018 que se implementaron en el cédigo
de MONTE-PYTHON de nuestro trabajo y también consideran que toda la materia
oscura es inestable. Finalmente, vemos una importante correlacién entre la cantidad
de materia oscura y la constante de Hubble, indicandonos que entre menor sea la
fraccion de DCDM las estimaciones de Hy tienden a ser mas consistentes. Esto nos
invita a considerar modelos DCDM en donde sélo a una parte de la materia oscura

sea inestable, mientras que el resto siga siendo materia oscura fria tal y como la
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Pardmetro  Valor central Minimo Maximo Definicion
100w, 22377 0 5 Paramet.ro de den/&dad fisico de
bariones al dia de hoy
1006, 104110 1 11 Tamano angular del horizonte
de sonidos al momento de desacople
In(101°4,)  3.0447 28 3.2 Amplitud primordial
de las perturbaciones escalares
Indi | del i
ns 0.9659 0.95 0.99 nc'ilc.:e' espectral de espe;tro de potencias
inicial de las perturbaciones escalares
T 0.0543 0.02 0.092 Profundidad op’qca .e/n la época
de reonizacion
9 03 0 Parametro de densidad de la DCDM
dedm-+dr ' y su producto de decaimiento al dia de hoy
e 5 0 0 Tasa de decaimiento de DCDM

en unidades de km/s/Mpc

Tabla 5.1: Priors de los parametros usados para construir una cadena MCMC, junto con una breve

definicion de cada uno de ellos.

Parametro
100wy,
Qdcdm-+dr
€dcdm
10006,

In 1019 A,
Ns

Treio

Qn

Ho

Limites al 95 % de confianza
2211488
0.265%5,01g

1.8%37
1 04177 +.2807%
304313828
0.9627 7330
00539318
0.6845:057

+1.4
67177,

Tabla 5.2: Intervalos de al 95 % de confianza para los pardametros del modelo en donde toda la materia
oscura del universo es inestable, se adicionan los parametros derivados Qa y Hg
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Qdcdm+dr

024

65 I

071}
070}

< 069
G oest
067F
0.66 -

TE

0.65

216 220 224 228 024 026 028 0o 2 4 6 8 65 66 67 68 69 066 068 070
100w, Qieamedr €dcdm H, Q,

Figura 5.1: Distribuciones de probabilidad marginalizadas en 1-D y 2-D para el modelo DCDM donde
toda la materia oscura es inestable. Los contornos representan niveles de confianza al 68 % y 95 %.
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contempla el modelo ACDM, tal y como veremos en la proxima seccion.
Finalmente, en cuanto a la distribucién marginalizada de €4cqm, S€ muestra una
tendencia a que modelos con tiempos de vida grandes son preferidos por los datos.
También es posible ver que el pico de la distribucion no esta en cero, lo cual se puede
atribuir a los métodos de suavizado que usa MONTEPYTHON para generar estas

graficas.

5.4.2. Universo con materia oscura mixta: DCDM y CDM

Para este caso, ademas de los parametros considerados en el primer modelo
DCDM, incluimos la posibilidad de que exista una fraccion de materia oscura estable,
esto motivado al hecho de que en [35] se plantea la posibilidad de que una cantidad
menor de DCDM respecto a la de CDM pueda aliviar la tensién de Hubble. En este

caso, el conjunto de parametros es el siguiente:

{Wby 05, As, Ns, Treio: $2cdm . dcdm-dr €dcdm}: (513)

mientras que en la tabla 5.2 se muestran los priors para este modelo. Los re-
sultados para el muestreo MCMC correspondiente se muestran en la Tabla 5.4. Es
evidente que las cotas para Qcgm, Qdedmdr Y €dedm SON Muy malas, esto se puede
notar ya que las incertidumbres de ambos parametros abarcan un rango muy amplio
de valores, el cual es aproximadamente entre 0 y 0.3, es decir, los datos usados no
son capaces de distinguir entre materia oscura estable o inestable. Lo anterior puede
explicarse mediante argumentos fisicos, esto es, los datos de Planck corresponden a
una época temprana del Universo, y dado que en los modelos DCDM considerados
en este trabajo, el tiempo de vida de la materia oscura inestable es del orden de la
edad del universo, no se tiene forma de diferenciar a estas especies en la época en que
se cred el CMB, por lo que es necesario incluir otros conjuntos de datos de universo
tardio que sean sensibles a este parametro, para esto se usaron mediciones de distan-
cias de oscilaciones acusticas de bariones (BAO) en épocas tardias de la colaboracion
BOSS [101]. Los priors para este segundo muestreo fueron los mismos mostrados
en la tabla 5.3 y los resultados se muestran en la tabla 5.4. Las distribuciones de
probabilidad de ambas cadenas se muestran en la figura 5.2.

Podemos notar que al incluir datos de universo tardio las constricciones a los

parametros son mucho mas fuertes, como se esperaba. En cuanto a las dos especies
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Parametro Valor central Minimo Maximo
100wy, 2,2377 0 5
1006; 1.04110 1 1.1

In(1010A;) 3.0447 2.8 3.2

Ns 0.9659 0.95 0.99

Treio 0.0543 0.02 0.092
Qdcdm-+dr 0.3 0 1
Qecdm 0 0 1
€dcdm 5 0 20

Tabla 5.3: Priors de los parametros usados para construir una cadena MCMC en un modelo con
materia oscura fria estable e inestable.

de materia oscura, las estimaciones indican que en el modelo del mejor ajuste, predo-
mina aquella que es estable, siendo la inestable solo una pequeiia fraccion. Esto hace
que la tasa de decaimiento sea mayor, o bien, que el tiempo de vida sea menor, ya
que al haber pocos productos de decaimiento, sus efectos seran menos considerables,
permitiendo una mayor cantidad de ellos. También se puede apreciar en la grafica
que tanto la densidad de DCDMDR como la tasa de decaimiento toman valores
negativos, sin embargo, las cadenas MCMC no contienen un solo valor menor que
cero, por lo que esa parte se puede atribuir nuevamente los métodos de suavizado
usados para generar dichas graficas.

Otro punto a destacar es la distribuciéon marginalizada de la constante de Hubble
Hy, mostrada en la Figura 5.3, para los tres casos antes mencionados, ademas del
caso estandar ACDM, el modelo en donde Hy estd mas constrefiido es aquél en
donde tenemos dos especies de materia oscura, y se usaron datos de Planck y BAO.
Se obtuvo que todas las distribuciones son consistentes hasta 1 — o, es decir, no
estan en tension. Este es un resultado importante ya que nos indica que un modelo
cosmoldgico con materia oscura inestable puede llegar a resolver o al menos aliviar

la tension en estimaciones de este parametro en el contexto del modelo ACDM.
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Figura 5.2: Distribuciones de probabilidad marginalizadas en 1-D y 2-D para un modelo con materia
oscura estable e inestable usando datos de la colaboracion Planck (rojo) y Planck + BAO (azul). Los
contornos representan niveles de confianza al 68 % y 95 %.
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Parametro CMB PLANCK CMB PLANCK + BAO BOSS
100wy, 2.205+5:347 2.238%5:033
Qedrm 0.14+012 0.23275 082
Qdcdm-dr 0.13%5:1% 0.03015,043
€dedm 23134 52113
1000, 1.04177+0:00004 1.0418870 00003

In 10104, 3.03310.028 3.05070:035
ne 0.961+0-011 0.964375 5577

Treio 0.048+0.014 0.058*0034

n 0.679+0:020 0.68879011

Ho 66.811 67.52+5:78

Tabla 5.4: Intervalos de al 95 % de confianza para una cadena MCMC usando datos de Planck 2018
y otra incorporando datos de BAO, con un modelo donde se incorpora tanto materia oscura inestable
como estable.

DCDM+CDM Planck
DCDM+CDM Planck+BAO
DCDM Planck

LCDM Planck

65 66 67 68 69 70
HO

Figura 5.3: Distribucion de probabilidad marginalizada correspondiente a la constante de Hubble Hg
para los modelos DCDM analizados, junto con el caso del modelo estandar A\CDM
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Conclusiones

Comentarios finales

En este trabajo estudiamos un modelo cosmolégico alternativo al estandar ACDM,
en donde la materia oscura fria decae a particulas relativistas pertenecientes también
al sector oscuro. Particularmente, nos interesé estudiar la termodinamica que involu-
cra este proceso, obteniendo ecuaciones diferenciales que gobiernan la temperatura
de estas especies, tomando dos casos, cuando forman diferentes dominios de tem-
peraturas, y cuando ya alcanzaron el equilibrio térmico, y por lo tanto comparten la
misma temperatura. También mostramos la consistencia de los resultados obtenidos

con la Segunda Ley de la termodinamica.

Cuando tomamos diferentes temperaturas para las especies oscuras, es de especial
Interés el caso de la radiacion oscura, el cual, al inicio de |a historia de expansion,
su temperatura decrece al mismo ritmo que la temperatura del universo, definida

como el bafio de particulas relativistas, y que decae como a~*

, pero en un punto,
se separan, y la temperatura de la radiacién oscura comienza a aumentar, lo que
nos dice que el incremento de entropia producto del decaimiento es mas eficiente

comparado con la expansién del universo.

En el proceso de calcular las ecuaciones diferenciales para las temperaturas, fue
necesario obtener expresiones para los parametros de estado efectivos de los dos
casos antes citados. Nuevamente, la radiacién oscura llamé nuestra atencion, ya
que a tiempos tardios parece comportarse como un fluido tipo quintaescencia, sin
embargo, no es la responsable de la expansion acelerada del universo. Se mostré que

este comportamiento es el mismo independientemente del valor de -y.

Para definir un momento de la historia a partir del cual estudiar la evolucién de las

temperaturas, la entropia o los parametros de estado, usamos el tiempo conforme

inicial T, = \/7Y/Ddcdm,. €l cual surgié de manera natural al proponer que el tiempo
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de vida de la materia oscura inestable es del orden o mayor que la edad del universo.
Este ansatz también nos permitié resolver analiticamente el sistema de ecuaciones
diferenciales que describe la evolucion de la densidad de energia de ambas especies
oscuras.

Finalmente, se hizo un analisis estadistico bayesiano para obtener estimaciones a
los parametros del modelo con materia oscura inestable. Las cotas obtenidas para
el tiempo de vida en un modelo en el que consideramos solamente este tipo de
materia oscura, fueron consistentes con las antes obtenidas en distintos trabajos del
area. Posteriormente se considerd otro modelo donde se incorporaba una cantidad
de materia oscura estable. Para este segundo analisis se utilizaron, ademas de datos
de las anisotropias del CMB tomados por la colaboraciéon Planck 2018, también de
oscilaciones aclsticas de bariones en épocas tardias. Este ltimo fue el que obtuvo
las cotas mas fuertes para los parametros, permitiendo tiempos de vida menores en
comparacién a si sélo se hubiera considerado materia oscura inestable. Por Gltimo,
en cuando a la constante de Hubble Hy, mostramos que todos los anteriores analisis
no estan en tensién, ya que las distribuciones de probabilidad con consistentes hasta

1-—o0.

Perspectivas a futuro

Este trabajo puede enriquecerse aln mas, si, por ejemplo, se consideran en la
ecuacién de Friedmann el resto de especies para calcular numéricamente la tempe-
ratura de la materia oscura y la radiaciéon oscura, aunque el costo a pagar seria el
que no seria posible obtener expresiones analiticas para las densidades de energia de
estas Gltimas.

Se pretende sequir estudiando el comportamiento tipo quintaesencia de la radia-
cién oscura, y si, al involucrar el resto de especies, esto sigue ocurriendo.

Es interesante estudiar este proceso de decaimiento de una forma mas general
mediante un término de acoplamiento @ que apareceria en el sistema de ecuaciones
diferenciales que describe las densidades de energia de las especies oscuras, calcu-
landolo a partir de ciertas condiciones y no de un ansatz, como se hizo en este y
muchos otros trabajos en el area. También se desea estudiar otros modelos de mate-
ria oscura inestable, por ejemplo, que el decaimiento ocurra en el universo temprano,

o que sus productos de decaimiento sean otros, por ejemplo, a particulas pesadas, o

76



Estimacion de parametros del modelo DCDM
5.4 Constricciones de los parametros del modelo DCDM

a una particula de materia oscura tibia y otra de DR, como se ha propuesto en otros
trabajos.

Esperamos que en el futuro se puedan obtener mejores estimaciones para los
parametros de este modelo mediante nuevos datos que surjan en los siguientes afos,
por lo que este campo de investigacion sigue abierto a futuros trabajos y a la luz de

nuevos datos que prometen ser mucho mas abundantes y precisos que los presentes.
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