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Resumen

El modelo cosmológico de concordancia (ΛCDM) ha mostrado ser consistente

con un vasto número de observaciones astronómicas, sin embargo, sigue mostrando

inconsistencias, por ejemplo, la tensión a 5σ en las constante de Hubble (H0) y en

la amplitud de las fluctuaciones de materia a 8 Mpc (σ8), así 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 partículas

relativistas pertenecientes al sector oscuro, el cual ha mostrado resolver satisfactoria-

mente algunas de las discrepancias antes mencionadas. En primer lugar, se resuelve

analíticamente el sistema de ecuaciones de la cosmología de fondo que gobiernan

la evolución de las densidades de energía de ambas especies, en el límite 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 Termodinámica, se calcula la

temperatura de ambas especies así como su evolución a lo largo de la historia cósmica

y, finalmente, se calcula la evolución de la entropía con la cual se puede comprobar

la consistencia de los resultados con la segunda ley de la Termodinámica. Por otro

lado, se determinaron las distribuciones de los parámetros de este modelo usando

estadística bayesiana. Para ello, fue necesario el muestreo del espacio de parámetros

a través de la implementación numérica del método de Markov-Chain-Monte-Carlo,

usando el código público MontePython y los datos de la colaboración Planck 2018 y

Oscilaciones Acústicas de Bariones.
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Introducción

Es bien sabido que el modelo estándar de cosmología ΛCDM es capaz de predecir

la expansión acelerada del universo [15] y provee una buena descripción del proceso

de formación de estructura a gran escala a tiempos tardíos. Además, proporciona una

predicción impresionantemente precisa de las anisotropías de temperatura y polari-

zación del fondo cósmico de microondas que se desacoplaron del plasma primordial

a tiempos tempranos [16]. En este modelo, la materia oscura fría compone alrede-

dor del treinta por ciento del contenido total de materia y energía en el Universo.

Observaciones de curvas de rotación de galaxias espirales [17], dinámica de cúmulos

de galaxias, la distribución de materia a escalas cósmicas y las anisotropías del CMB

[18] sugieren que la materia oscura ha existido a diferentes escalas y épocas del Uni-

verso. De hecho, observaciones del cúmulo Bala [19], mediciones de las anisotropías

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 estándar de ΛCDM, la materia

oscura tiene las siguientes características [21]:

Consiste en partículas con velocidades no relativistas

Solo interactúan gravitacionalmente y no tienen interacciones entre ellas ni con

otras especies de manera significativa en el universo tardío. A escalas de energía

mayores, como las del universo temprano podrían haber interactuado a través

de la fuerza débil.

Se comportan como fluido perfecto sin presión a grandes escalas.

La materia oscura al día de hoy es un fluido tipo polvo con una densidad reliquia

de un proceso de aniquilación que ocurrió fuera del equilibrio en el universo

temprano.

xv



xvi Introducción

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

bariónica, 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 partícula estable, sin embargo, las constric-

ciones de detección directa y aquellas basadas en observaciones cosmológicas

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-

tándar y las observaciones. Un ejemplo notable es la discrepancia a 5σ entre es-

timaciones del parámetro de Hubble H0 inferido de datos de supernovas tipo Ia e

inferencias del modelo ΛCDM a partir de datos del universo temprano tales como

mediciones del horizonte de sonidos en la época de recombinación del espectro de

temperatura de las anisotropías del CMB [22, 13]. Asimismo, dentro del paradigma

estándar la materia oscura es descrita presumiblemente como un fluido perfecto sin

presión llamado polvo, y aunque esto proporciona una descripción suficientemente

buena del proceso de formación de la estructura y la distribución actual de la materia

en escalas cosmológicas lineales, todavía hay preguntas abiertas sobre lo que sucede

con el régimen no lineal en pequeñas escalas [23, 11]. Entre los posibles problemas

se pueden mencionar los siguientes [23]:

Conteos de subestructuras, como halos y galaxias satélites de la Vía Láctea,

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 pequeñas predichos por la teoría difieren a los obtenidos mediante

simulaciones.

La 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 más pequeños y con menos

momento angular que las observadas.

Lo anterior sugiere que la materia oscura posiblemente podría comportarse de

manera diferente a un fluido perfecto no colisional al menos en pequeñas escalas.

En este sentido, cabe mencionar que estas posibles discrepancias entre la teoría

y las observaciones están ausentes en una serie de escenarios alternativos para la

descripción de la materia oscura, como son la materia oscura fría, la materia oscura

difusa o la materia oscura generalizada.

Entre los escenarios en los que se superan estos posibles problemas de la materia

oscura fría, cabe mencionar aquellos en los que la esta partícula es descrita como

un fluido más general que el polvo. La extensión más simple es aquella en donde

la materia oscura es un fluido con presión surgida de procesos colisionales internos

dentro del sector oscuro, en esta manera podemos mencionar la materia oscura auto

interactúante [24] o la materia oscura inestable [25]. En este último escenario se

ha mostrado que un modelo en que la materia oscura esta formada por una sola

especie de partícula inestable (DDM) relaja la tensión en las mediciones del valor

de la amplitud de las fluctuaciones de materia observada a 8 Mpc, σ8 [26], también

cuando la DDM decae exclusivamente a partículas relativistas, como se va a estudiar

en esta tesis, la tensión en la constante de Hubble H0 se relaja, [14, 27, 28]. Más aún,

en [29] se señala el consenso que comienza a permear en la comunidad cosmológica,

es decir, las tensiones existentes en el modelo cosmológico estándar pueden implicar

evidencia de nueva física y con esto se propicia la búsqueda de escenarios más allá

del modelo estándar ΛCDM.

El candidato a materia oscura a considerar en este trabajo es una partícula pesada

débilmente interactuante (WIMP, por sus siglas en inglés) [30], la cual, en el universo

temprano sólo interactuaba con el resto de materia a través de la fuerza débil. Esta

partícula se desacopló del resto de la materia durante la época de radiación y a

partir de este momento la reliquia de esta especie se comporta como una especie

de partículas no relativistas. En ese momento la razón entre la densidad de energía

de DM respecto a la de radiación 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 considerará un decaimiento exponencial de la densidad de
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número propia comóvil de este candidato. Una de estas importantes consecuencias

es la producción de entropía consecuencia de la ganancia de energía del resto de la

materia.

En la literatura referente al estudio del decaimiento de una particula pesada a

partículas relativistas [25, 26, 14, 27, 28, 31, 32, 33, 34, 35, 36], se analiza la

dinámica de estas especies oscuras a partir de la ecuación de conservación del tensor

de energia momento total sin ahondar en los detalles sobre la termodinámica de este

proceso ni de sus implicaciones. Típicamente, se sigue la evolución de la densidad

de energía de la materia oscura inestable y sus productos de decaimiento a partir

de soluciones a las ecuaciones de continuidad correspondientes bajo la suposición

de que la materia oscura decae de forma exponencial, mientras que la ecuación de

continuidad para los productos de decaimiento se deriva a partir de las leyes de la

termodinámica estándar [10, 37, 38]. En la mayoría de estos trabajos se estudian

los efectos del decaimiento de la materia oscura en la evolución cósmica, así como

diferentes observables a grandes escalas con el fin de imponer constricciones sobre

los parámetros del modelo, estos son, la tasa de decaimiento y la fracción de materia

oscura inestable. Si bien es sabido que debido al decaimiento, la densidad de entropía

comóvil del universo no permanece constante y por tanto, se espera este cambio

genere diferentes efectos a lo largo de la historia de expansión, no existe un estudio

sistemático y detallado sobre la termodinámica de este proceso.

En este proyecto se tiene el interés de estudiar la termodinámica del proceso de

decaimiento de la materia oscura de manera más detallada en contraste con lo que

existe en la literatura. Particularmente se tiene interés en estudiar la evolución de la

temperatura del universo derivada a partir de ciertos formalismos de la termodinámica

consistentes con relatividad general, y probar su consistencia con la segunda ley de

la termodinámica.

Esta tesis está estructurada de la siguiente forma: el primer capítulo mostrará

un panorama general del modelo cosmológico de concordancia ΛCDM, y una breve

descripción de la historia térmica del universo. El capítulo 2 ahondará en la materia

oscura fría de este modelo estándar, observaciones que sugieren su posible existencia,

las características genéricas del tipo de materia oscura a considerar, cómo se formó

en el universo temprano, y los problemas de este modelo. El tercer capítulo tratará

sobre la materia oscura fría inestable, en particular de la resolución analítica de sus

ecuaciones de continuidad y cómo pueden éstas proporcionarnos por sí mismas una
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expresión del momento de la historia de expansión en donde éstas partículas de des-

acoplan del plasma ancestral. El capítulo número cuatro tratará la termodinámica de

este proceso de decaimiento, calculando las temperaturas de las especies involucra-

das y probando su consistencia con la segunda ley de la termodinámica. En el quinto

capítulo se hará un análisis estadístico a partir de inferencia bayesiana para estimar

los parámetros de este modelo, usando datos observacionales en un universo que

contiene materia oscura inestable, y en otro donde permitimos que exista además

una fracción de ésta que no decaiga. Finalmente presentamos las conclusiones del

trabajo y sus perspectivas a futuro.





Capítulo 1

Una introducción a la Cosmología y
al modelo ΛCDM

El objetivo de este capítulo es ofrecer una introducción a aquellos conceptos bá-

sicos de cosmología necesarios para explicar el trabajo realizado, sobre todo, una

descripción física del modelo estándar (ΛCDM), las especies de partículas que con-

tiene y cómo evolucionan a lo largo de la historia. En la parte final del capítulo se

revisará brevemente la historia térmica del Universo.

1.1. El principio cosmológico

Una de las principales hipótesis sobre la que se ha construido la Cosmología

Moderna, es que el lugar que ocupamos en el universo no tiene nada especial respecto

a ningún otro, esto puede expresarse de otra manera si decimos que el universo a

grandes escalas presenta homogeneidad e isotropía [39]. Homogeneidad implica que

a escalas cosmológicas 1, la distribución de materia es aproximadamente la misma

en cualquier región, y por ende, no existen localizaciones especiales en el Universo.

Isotropía implica que el Universo se ve de la misma manera en cualquier dirección

en cualquier punto, y entonces, no hay direcciones preferidas [2]. La Figura 1.1

muestra la alta homogeneidad del Universo a grandes escalas, ahí podemos observar

la distribución de galaxias observada por Sloan Digital Sky Survey, en donde los

supercúmulos de galaxias y los vacíos se creen que son las más grandes estructuras

del universo.

1Aproximadamente 200 Mpc (1 Mpc = 1, 000, 000 pársecs = 3.26 años luz)

1
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Figura 1.1: Mapa que muestra la distribución de galaxias respecto de la Vía Láctea. Para cada corri-
miento al rojo se le asocia una distancia y la correspondiente al máximo redshift es de aproximadamente
600 Mpc. (Imagen cortesía de Sloan Digital Sky Survey, www.sdss3.org. [1]).

1.2. La ley de Hubble y la expansión del universo

Otra hipótesis clave en la Cosmología, y de la cual también se tienen evidencias

observacionales, es la expansión del Universo, visto de otra manera, las galaxias

vecinas se alejan de nosotros y, más aún, entre más lejos se encuentre una galaxia,

su velocidad relativa a nosotros es mayor, la cual recibe el nombre de velocidad de
recesión. Edwin Hubble en 1929 descubrió que, entre más distancia existía entre

dos galaxias, estas aparentaban alejarse más rápidamente una respecto a la otra.

Además, mostró que tal velocidad de recesión es proporcional a la distancia que hay

entre estas, lo que matemáticamente se representa por:

vr = H0r, (1.1)

donde vr es la velocidad de recesión, r es la distancia que separa estas galaxias y H0 es

la constante de Hubble, que es la misma para todas las galaxias. La ecuación (1.1) se

conoce como la ley de Hubble y, en la Figura 1.2 se muestra gráficamente. En esta

se ve que esta ley no es exacta, ya que el principio cosmológico no se cumple para

2
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1.2 La ley de Hubble y la expansión del universo

Figura 1.2: Velocidad de recesión vs distancia estimada para un conjunto de 1355 galaxias. La relación
lineal implica la ley de Hubble, las desviaciones de deben a incertidumbres y velocidades peculiares.
Imagen obtenida de [2].

galaxias cercanas, que típicamente poseen movimientos conocidos como velocidades

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

Ahora que mostramos una evidencia observacional de la expansión del universo,

resulta pertinente introducir una manera de cuantificar esta expansión, para ello po-

demos visualizar la siguiente analogía: imaginemos un globo que está siendo inflado,

el cual tiene dibujada una malla y los nodos de esta están 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 comóviles. Formal-

mente, estas coordenadas se definen como aquellas de un observador comóvil, el cual

se mueve a lo largo de las geodésicas del espacio curvo en cuestión [5]. En el caso

especial de los observadores comóviles se mueven a lo largo de las geodésicas de un

universo homogéneo e isótropo en expansión, sus coordenadas comóviles están ancla-

das a la expansión y, por lo tanto, no cambian. Podemos relacionar estas coordenadas

con aquellas que mide un observador externo que sí está al tanto de la expansión,

las cuales reciben el nombre de coordenadas físicas o propias, matemáticamente se

puede expresar como:

r = a(t)x, (1.2)

3
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1.2 La ley de Hubble y la expansión del universo

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

en donde r representa los puntos en coordenadas físicas o propias, x representa los

mismos puntos en coordenadas comóviles y a(t) es el factor de escala, el cual describe

la forma en la que ocurre la expansión del Universo a lo largo de su evolución. Esta

clase de coordenadas se muestra esquemáticamente en la figura 1.3. Notemos que

al día de hoy, ambas distancias son las mismas, por lo que la convención establece

que el factor de escala en el tiempo presente (a0) sea igual a uno, o bien, a0(t0) = 1,

siendo t0 el tiempo actual. Es importante recalcar que, por el principio cosmológico,

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 expansión, 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

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

1 + z ≡
λobs
λemit

=
1

a
. (1.3)
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1.3. La métrica de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker
(FLRW)

La geometría del espacio-tiempo puede ser descrita completamente por una mé-

trica, la cual, si incorporamos las dos principales suposiciones, principio cosmológico

y universo en expansión, da lugar a la métrica de Friedmann-Lemaître-Robertson-

Walker [41].

La métrica de FLRW se puede expresar en coordenadas comóviles esféricas como

sigue [42]:

ds2 = −dt2 + a2(t)
(
dr 2

1− kr 2 + r
2
(
dθ2 + sen2θdφ2

))
(1.4)

donde ds2 es el elemento de línea infinitesimal, dt es la coordenada temporal o

tiempo propio, dr, dθ, dφ son las coordenadas espaciales radial, angular y azimutal,

respectivamente, y k es el parámetro de curvatura que determina la geometría de la

parte espacial del espacio-tiempo, el cual puede tomar los siguientes valores: k = −1
para un espacio hiperbólico, k = 0 para un espacio plano y k = 1 para un espacio

esférico.

Las observaciones han mostrado que nuestro universo tiene una geometría espa-

cial prácticamente plana [13] y, por lo tanto, el Universo sería infinito en extensión;

si esto no ocurriera, se llegaría a un borde que claramente violaría el principio cosmo-

lógico. No obstante, esta descripción 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 razón, los cosmólogos 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 trabajará con un universo con geometría plana. En ese caso, la parte

espacial de la métrica se reduce a un elemento de línea en coordenadas esféricas de

un espacio euclidiano, el cual mediante un cambio de variable se puede escribir en

coordenadas cartesianas comóviles de la siguiente manera:

ds2 = −dt2 + a2(t)δi jdx idx j , (1.5)

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

5
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identificar al tensor métrico de FLRW:

gµν =


−1 0 0 0

0 a2(t) 0 0

0 0 a2(t) 0

0 0 0 a2(t)

 , (1.6)

donde µ, ν = 0, 1, 2, 3. En este trabajo, cero representa la componente temporal y

los demás números a las componentes espaciales. También se usarán letras latinas

para denotar solamente índices espaciales, así como letras griegas para componentes

tanto temporales como espaciales.

1.4. Dinámica y evolución del universo: las ecuaciones de Fried-
mann

Las ecuaciones de Friedmann son un conjunto de ecuaciones que describen la

evolución 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 geometría del espacio-

tiempo con la distribución de materia y energía en el Universo [43]. Esta sección

mostrará una deducción de estas ecuaciones, describiendo ambas componentes de

las ecuaciones de Einstein.

1.4.1. Describiendo el espacio-tiempo

La teoría 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 relación puede deducirse de ecuaciones de campo de Einstein, las cuales

se pueden derivar del Principio de mínima acción aplicado a la acción de Einstein-

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

δS = δ

(
1

16πG
SE−H + Sm

)
= δ

(
1

16πG

∫
R
√
|g|d4x + Sm

)
= 0 (1.7)

donde SE−H es la acción de Einstein Hilbert, Sm es la acción de un sector de materia,

G es la constante de Gravitación Universal de Newton, |g| = det(gµν) y R es el

escalar de Ricci. Imponiendo δS = 0 obtenemos las ecuaciones de campo de Einstein

6
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[44]:

Gµν ≡ Rµν −
1

2
gµνR = 8πGTµν, (1.8)

Gµν es el tensor de Einstein, Rµν es el tensor de Ricci, que depende de la métrica

y de sus derivadas, es más conveniente expresarlo en términos de los símbolos de
Cristoffel [5]:

Rµν = Γ
α
µν,α − Γααµ,ν + ΓααβΓβµν − ΓβαµΓαβν. (1.9)

Los símbolos de Cristoffel se construyen a partir de un tensor métrico gµν de la

siguiente manera:

Γλµν =
gλσ

2
(gσµ,ν + gσν,µ − gµν,σ), (1.10)

donde gλσ corresponde al tensor métrico inverso y la notación con comas indica

derivada parcial respecto de las coordenadas del espacio tiempo, es decir, ∂f
∂xα
≡ f,α.

Finalmente, R es el escalar de Ricci que se obtiene mediante una contracción del

tensor de Ricci:

R = gµνRµν. (1.11)

El término fuente del lado derecho de la ecuación (1.8) es el tensor de energía
momento, que se define como la variación de la acción de materia:

Tµν ≡ −2
1√
|g|
δSm
δgµν

. (1.12)

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

tensor de energía momento de la materia se conserva, esto es:

∇µT µν ≡ T µν,µ + ΓναβT αβ + ΓααβT νβ = 0, (1.13)

donde ∇µ es la derivada covariante asociada a la métrica. Ahora podemos obtener las

ecuaciones de Einstein para el caso particular de un universo homogéneo e isótropo

en expansión con curvatura plana. Para ello usamos el tensor métrico de FLRW

7
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descrito en la (1.6), de tal forma que los símbolos de Cristoffel son:

Γ000 = 0, (1.14a)

Γ00i = 0, (1.14b)

Γ0i j = aȧδi j , (1.14c)

Γi j0 =
ȧ

a
δij , (1.14d)

Γi jk = 0, (1.14e)

Γi00 = 0. (1.14f)

Ahora, con los símbolos de Cristoffel obtenidos, y usando la definición del tensor

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

Rµν =


−3
ä

a
0 0 0

0 aä + 2ȧ2 0 0

0 0 aä + 2ȧ2 0

0 0 0 aä + 2ȧ2.

 (1.15)

El escalar de Ricci calculado a partir de la ecuación (1.11) es:

R = 6

(
ä

a
+
ȧ2

a2

)
(1.16)

y con todo eso se obtiene el tensor de Einstein:

Gµν =


3
ȧ2

a2
0 0 0

0 −2äa − ȧ2 0 0

0 0 −2äa − ȧ2 0

0 0 0 −2äa − ȧ2

 . (1.17)

1.4.2. Describiendo la materia en el Universo

Descrita la geometría del espacio-tiempo, ahora es momento de describir la ma-

teria contenida en el Universo, cuyo tensor de energía-momento, en el Modelo Cos-

mológico Estándar, se asume un fluido perfecto en sus épocas tardías, el cual está

8
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caracterizado por su densidad ρ y su presión p: [5]

T µν = (ρ+ p)uµuν + pgµν, (1.18)

donde uµ es la cuadri-velocidad del observador comóvil al fluido. Notemos que por

el principio cosmológico, ρ = ρ(t) y p = p(t), ya que desde todas las regiones ρ y

p se observan iguales y, por tanto, no hay puntos preferidos, por lo que la presión

y la densidad solo pueden evolucionar en el tiempo y no pueden depender de las

coordenadas espaciales. Esta suposición no es completamente general, pero a grandes

escalas la mayoría de las componentes del Universo se comportan aproximadamente

como fluidos perfectos homogéneos. Además, también se considera que este fluido

es barotrópico, lo que implica la existencia de una única presión asociada con cada

densidad [2], es decir, p = p(ρ). Esta relación recibe el nombre de ecuación de
estado del fluido y, en el caso más simple, está dada por:

p(ρ) ≡ ωρ, (1.19)

aquí, ω es una constante llamada el parámetro de estado y está determinada por el

tipo de especie de partícula 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 energía momento (1.18), para

este último es necesario hacer una doble contracción de sus índices de forma que

Tµν = gµαT
α
ν . Es así como se obtienen dos ecuaciones, una corresponde a la parte

tiempo-tiempo (G00 = 8πGT00) y la otra a la parte espacio-espacio (Gi i = 8πGTi i),

que corresponden a las siguientes relaciones:(
ȧ

a

)2
=
8πG

3
ρ, (1.20a)

ä

a
= −
4πG

3
(3p + ρ). (1.20b)

Normalmente, a la ecuación (1.20a) se le suele llamar por sí sola la ecuación de
Friedmann y al resolverla se determina a(t), la cual caracterizaría la expansión del

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

9
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Partícula Parámetro de estado Ecuación de continuidad Solución

Materia ωm = 0 ˙ρm + 3
ȧ

a
ρm = 0 ρm ∼ a−3

Radiación ωr =
1

3
ρ̇r + 4

ȧ

a
ρr = 0 ρr ∼ a−4

Energía oscura ωΛ = −1 ρ̇Λ = 0 ρΛ =constante

Tabla 1.1: Las diferentes especies de partículas que se consideran en el modelo cosmológico de con-
cordancia, junto con su parámetros de estado, su ecuación de continuidad y solución correspondiente.

de ecuación de aceleración, la cual describe la segunda derivada del factor de escala,

o en otras palabras, la expansión acelerada del Universo, de lo cual se hablará en la

sección 1.5.

1.5. Evolución de las especies en un universo FLRW

La conservación del tensor de energía momento Tµν es consecuencia de las identi-

dades de Bianchi, siendo la componente cero-cero de esta ecuación de conservación:

ρ̇+ 3
ȧ

a
(ρ+ p) = 0. (1.21)

La ecuación anterior recibe el nombre de ecuación de continuidad y describe la

conservación de la densidad de energía del fluido. Conviene escribir lo anterior en

términos de la ecuación de estado (1.19), asumiendo que el fluido es barotrópico:

ρ̇+ 3ρ
ȧ

a
(1 + ω) = 0. (1.22)

Resolviendo la ecuación anterior, la densidad de energía como función del factor de

escala es:

ρ = ρ0a
−3(1+ω), (1.23)

donde se impuso la condición de que al día de hoy a(t0) = 1 y que ρ(t0) = ρ0. La

ecuación (1.23) tendrá una forma distinta para cada tipo de partícula que se esté

considerando, justo como se ve a continuación en la Tabla 1.1, donde se muestran

las especies consideradas en el modelo cosmológico de concordancia.
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1.6. Soluciones cosmológicas

Al resolver la ecuación de Friedmann (1.20a) podremos obtener el factor escala

como función del tiempo propio a(t) y con ello describir la dinámica del Universo.

En general, cuando consideremos varias especies de partículas, no es posible obtener

soluciones analíticas. 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 expansión mediante soluciones a la ecuación (1.20a) cuando solo consideramos

partículas de un solo tipo. Es por eso que a continuación resolveremos la ecuación

de Friedmann para los casos en los que domina la materia, la radiación, o la energía

oscura.

Universo dominado por materia

La materia se describe como un fluido sin presión, la cual incluye a partículas no

relativistas que no colisionan. La conforman la materia bariónica (aquella que describe

el Modelo Estándar de Partículas Elementales y que en su mayoría es visible) y la

materia oscura fría. Al tener presión cero, su ecuación de estado es ωm = 0, y a

partir de la ecuación de continuidad (1.23) se ve que

ρm = ρ0ma
−3, (1.24)

donde ρ0m es la densidad de materia al día de hoy. Con eso, la ecuación de Friedmann

es

H2 ≡
(
ȧ

a

)2
=
8πG

3
ρ0ma

−3, (1.25)

en donde a H = ȧ
a

se conoce como el parámetro de Hubble, y su valor al día de hoy

es la constante de Hubble H0. Ahora es conveniente definir la densidad crítica del

Universo al día de hoy, ρ0c , como:

ρ0c =
3H20
8πG

, (1.26)

la cual es la densidad requerida para que el Universo tenga una geometría plana a

grandes escalas. También definimos el parámetro de densidad para una especie al día

de hoy, Ω0i , como:

Ω0i(t) ≡
ρ0i(t)

ρ0c(t)
, (1.27)
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el cual compara la densidad actual de cierta especie con la densidad crítica, de esta

forma, la ecuación de Friedmann para un universo dominado por materia toma la

forma siguiente:

H2 = H20Ω0ma
−3, (1.28)

siendo Ω0m es el parámetro de densidad de la materia evaluado al día de hoy. La

anterior ecuación diferencial se puede resolver fácilmente y tiene como solución:

a(t) =

(
3

2

√
Ω0mH0t

)2/3
, (1.29)

donde se usó la condición inicial a(t = 0) = 0.

Universo dominado por radiación

La radiación incluye a las partículas ultra-relativistas como fotones y neutrinos del

Modelo Estándar de Física de Partículas y posiblemente otras partículas relativistas

que no son descritas por este. Su ecuación de estado es ωr = 1/3 y, por lo tanto, de

la ecuación de continuidad (1.23), se ve que su densidad de energía es:

ρr = ρ0ra
−4, (1.30)

en donde ρ0r es la densidad de energía de la radiación al día de hoy. La ecuación de

Friedmann correspondiente a este caso es

H2 = H20Ω0ra
−4, (1.31)

siendo Ω0m el parámetro de densidad de la radiación en el presente. La solución de la

ecuación diferencial anterior nos da la evolución del factor de escala en un universo

donde únicamente domina esta especie:

a(t) =

(
3

2

√
Ω0rH0t

)1/2
. (1.32)

donde se usaron las mismas condiciones iniciales para el caso con materia únicamente.
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Energía oscura: la constante cosmológica y una expansión acelerada

Si observamos la ecuación (1.20b), nos podemos dar cuenta que si las com-

ponentes del Universo fueran únicamente materia, radiación o una combinación de

ambas, este se expandiría desaceleradamente, matemáticamente, estas especies de

partículas cumplen que 3p+ ρ ≥ 0, dicha condición es llamada condición fuerte de
energía [45], la cual la cumple cualquier tipo de materia contemplada en el Modelo

Estándar de Partículas 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 está expandiendo aceleradamente. Este descu-

brimiento los llevó a ganar el Premio Nobel de Física en 2011. Esto implicaría una

forma de materia o energía que no obedece el principio fuerte de energía, es decir,

cumple que 3p + ρ < 0.

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

acción de Einstein-Hilbert llamado la constante cosmológica, Λ:

SE−H+Λ =
1

16πG

∫
(R − 2Λ)

√
|g|d4x (1.33)

que modifica las ecuaciones de Einstein:

Gµν + gµνΛ = 8πGTµν. (1.34)

Es posible incorporar la constante cosmológica al tensor de energía momento

como un término de materia definidiendo ρtotal = ρ + ρΛ y ptotal = p + pΛ, donde

ρΛ ≡ Λ
8πG

y pΛ = − Λ
8πG

, de tal forma que las ecuaciones de Friedmann (1.20a) y

(1.20b) no sufran ningún cambio, es decir, la constante cosmológica representa una

fuente de energía constante que no se diluye con la expansión del Universo, las cuales

son las propiedades que esperaríamos de una energía almacenada en el vacío, por eso

también recibe el nombre de energía del vacío o energía oscura.

Cabe notar que con estas definiciones pΛ = −ρΛ, por lo tanto el parámetro de

estado de la constante cosmológica como energía del vacío es: ωΛ = −1, violando

claramente el principio fuerte de energía. De la ecuación de continuidad (1.23), su

densidad de energía es una constante:

ρΛ = ρ0Λ, (1.35)
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y su correspondiente ecuación de Friedmann es

H2 = H20Ω0Λ, (1.36)

donde Ω0Λ es su parámetro de estado al día de hoy. La solución a la ecuación dife-

rencial anterior es:

a(t) = aie
√
Ω0ΛH0t (1.37)

donde ai es una constante de integración.

1.7. El modelo ΛCDM

El Modelo Cosmológico de Concordancia corresponde al que, como su nombre

lo indica, es el que mejor concuerda con las observaciones. Recibe su nombre por la

constante cosmológica Λ, interpretada como la energía de vacío, y por Cold Dark
Matter, o materia oscura fría. En este modelo se consideran los tres tipos de especies

antes mencionados, y entonces la ecuación de Friedmann toma la expresión siguiente:

H2 = H20(Ω0ma
−3 +Ω0ra

−4 +Ω0Λ). (1.38)

Si ahora evaluamos la ecuación (1.38) al día de hoy, usando la convención a(t0) =

1, obtenemos la ecuación de constricción, que nos relaciona los parámetros de

densidad de las especies:

Ω0m +Ω0r +Ω0Λ = 1 (1.39)

. De acuerdo con datos obtenidos por la colaboración Planck 2018 [13], los valores

para los parámetros de densidad de la materia y la energía oscura, junto con la

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

ΩΛ = 0.6889± 0.0056, (1.40)

Ωm = 0.3111± 0.0056, (1.41)

H0

km · s−1 ·Mpc−1
= 67.66± 0.42, (1.42)

adicionalmente, en la Figura 1.4 se muestran los contornos de confianza para ΩΛ y

Ωm obtenidos a partir de datos del Fondo Cósmico de Microondas (CMB), Super-

novas tipo Ia (Sne Ia) y Oscilaciones Acústicas de Bariones (BAO) cortesía de la
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colaboración The Hubble Space Telescope Cluster Supernova Survey. A partir del

espectro de temperatura del CMB, se infiere que el valor del parámetro de densidad

de la radiación es del orden de 10−5, por lo que, si queremos encontrar soluciones

analíticas a la ecuación de Friedmann (1.38), podemos despreciarla:

H2 = H20(Ω0ma
−3 +Ω0Λ). (1.43)

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

función del tiempo propio para el modelo ΛCDM:

a(t) =

(
Ω0m
Ω0Λ

)1/3
senh2/3

(
3

2

√
Ω0ΛH0t

)
. (1.44)

Se puede invertir la relación para obtener una expresión correspondiente a la edad

del Universo:

t(a) =
2

3
H−10

1√
ΩΛ

arcsenh
(√
ΩΛ
Ωm
a3/2

)
, (1.45)

la cual se puede calcular al día de hoy:

t(a0 = 1) =
2

3
H−10

1√
ΩΛ

arcsenh
(√
ΩΛ
Ωm

)
. (1.46)

Con los valores de los parámetros Ωm, ΩΛ y H0 dados por las ecuaciones (1.40),

(1.41) y (1.42) respectivamente, la edad actual del universo a partir de la ecuación

(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 radiación y el tercero incorporando energía oscura al universo, en todos

tomando como variable temporal el tiempo propio. Notamos que, evidentemente,

cuando existe esta componente de energía oscura, la expansión es acelerada, mientras

que si tenemos solamente materia el universo se expande desaceleradamente. Por

otro lado, cuando tenemos solamente radiación, la expansión es lenta, pero en los

tres casos, debido a la curvatura espacial, esta será para siempre, es decir, el Universo

nunca va a colapsar.

15



Una introducción a la Cosmología y al modelo ΛCDM
1.7 El modelo ΛCDM

Figura 1.4: Regiones al 68.3 %, 95.4 % y 99.7 % de confianza para los parámetros Ωm y ΩΛ usando
datos de SneIa, CMB y BAO. Imagen obtenida de [4].
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Figura 1.5: Factores de escala como función del tiempo propio para tres tipos de universos: universo
con dominación de materia (línea azul), universo dominado por radiación (línea naranja), y el universo
que describe el modelo ΛCDM (línea verde). La línea punteada correspondiente a a(t) = 1 muestra
la edad del universo para diferentes soluciones cosmológicas.

1.8. Breve historia del universo

Debido a la que el objetivo principal de este trabajo es estudiar la evolución

térmica de la materia oscura inestable, es necesario hacer una breve revisión de

aquellos procesos que tuvieron lugar en el universo temprano. Es por eso, que en

esta sección abordaremos breve y cualitativamente la historia térmica del universo,

la cual la podemos dividir en dos partes: el universo temprano y el universo tardío. El

primero corresponde a las primeras etapas del Universo, poco después del Big Bang;

es un periodo con una expansión muy rápida, formación de partículas elementales,

de estructuras y muy altas temperaturas, el cual termina con el desacople de los

fotones. Por otro lado, cuando inicia la formación de estructura, comienza el universo

tardío, siendo ésta la actual fase de evolución. La Figura 1.6 muestra una línea del

tiempo mostrando algunos de los eventos más 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 evolución

Una idea clave para entender el Universo temprano tiene que ver con las cuatro

interacciones fundamentales de la naturaleza, las cuales son:

Interacción gravitacional, que en la Teoría de la Relatividad General, se descri-

be como un efecto de la curvatura del espacio-tiempo. En la teoría cuántica

aplicada a la gravedad es mediada por una partícula hipotética, llamada gra-
vitón, sin embargo, estas dos teorías son conceptualmente muy diferentes e

incompatibles.

Interacción electromagnética, que por ejemplo, mantiene a los electrones «ata-

dos» a los átomos y es de largo alcance. Su partícula mediadora es el fotón.

Interacción fuerte Solo actúa en distancias comparadas al diámetro de un nú-

cleo, es decir, es de corto alcance. Un ejemplo de esta interacción es la unión de

protones y neutrones juntos en el núcleo de un átomo; es la que se opone a la

repulsión de las cargas positivas de los protones. Está mediada por los gluones.
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Interacción débil, es una interacción de corto alcance, un ejemplo de su efecto

ocurre en el decaimiento de un neutrón a un protón en un decaimiento β. Está

mediada por los bosones W+,W− y Z0.

La era de Planck

Esta primera etapa en la historia del universo ocurre cuando t < 5 × 10−44 s,

E > 1019 GeV, en la cual se cree que las cuatro interacciones fundamentales eran

una misma. Sin embargo, no existe una teoría física para describir procesos en esta

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

Inflación y el fin de la gran unificación

Cuando el Universo tenía 10−36 s, y la temperatura de interacción era del orden

de T ∼ 1027 K ≃ 1014 GeV e iba disminuyendo, las interacciones fuerte y electrodébil

se volvieron distintas una de la otra. En este periodo también se especula que ocurrió

un proceso en donde el factor de escala creció por un factor de 1050, este dramático

episodio de la expansión se llama inflación [3], sin embargo, el mecanismo detrás

de este proceso es aún desconocido, pero sus efectos proporcionan soluciones a una

variedad de problemas cosmológicos [46], como el problema del horizonte 2 y el

problema de la planitud 3.

Después del proceso de inflación se formaron todo tipos de quarks y leptones, in-

cluyendo sus antipartículas, pero los números de quarks y antiquarks (y de igual forma

para leptones) tenían una ligera diferencia. Este fenómeno que produjo una asimetría

entre materia y antimateria recibe el nombre de bariogénesis y es el responsable de

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

El fin de la unificación electrodébil

A los t ∼ 10−12 s del Big Bang ( T ∼ 1015 K ≃ 10100 GeV), las interacciones elec-

tromagnética y débil se volvieron distintas. Los constituyentes del Universo seguían

siendo quarks, leptones y sus antipartículas. También habían fotones y partículas que

mediaban la interacción fuerte entre quarks.
2El problema del horizonte es la dificultad de los modelos cosmológicos para explicar cómo el universo

observado tiene la misma temperatura y propiedades físicas 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 condición inicial altamente improbable.
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La transición quark-hadrón

Cuando t ∼ 10−5 s ( T ∼ 1012,13 K ≃ 200 MeV - 1 GeV), con las energías altas

del Universo temprano, los quarks no estaban confinados en hadrones. La existencia

de quarks y antiquarks libres terminó cuando el Universo se enfrió a tal punto, que

la energía típica de interacción era de unos 200 MeV y estos se quedaron atrapados

en hadrones. Aunque hay diferentes tipos de hadrones formados en este proceso, los

únicos suficientemente estables para tener efectos a largo plazo en la composición

del Universo son el protón y el neutrón. Estos se aniquilaban, dejando un pequeño

número de ellos.

Desacople de neutrinos y la aniquilación electrón-positrón

A los 0.7 s del Big-Bang ( T ∼ 1010 K ≃ 1 MeV) fue la última ocasión en que

los neutrinos en el Universo interactuaron débilmente, aparte de gravitaciónalmente.

Desde entonces los neutrinos comenzaron a viajar sin impedimentos por el universo. El

fin de las interacciones entre neutrinos y otras partículas se conoce como desacople
de los neutrinos [48].

Justo después, cuando la edad del Universo era de 1 s, la energía de interacción-

cayó por debajo de 1 MeV, justo la requerida para la formación de un par electrón-

positrón, mientras que las aniquilaciones seguían ocurriendo, teniendo como conse-

cuencia una dramática caída en el número de electrones y positrones y el aumento

de la entropía de los fotones. Debido al ligero exceso de materia sobre antimateria,

quedó un pequeño número de electrones.

Nucleosíntesis y la abundancia de elementos ligeros

En este momento, a unos cuantos minutos después del Big Bang, la materia

bariónica en el universo estaba en forma de protones y neutrones. Es en este momento

cuando las condiciones físicas se volvieron adecuadas para el inicio de reacciones

de fusión nuclear, las cuales dieron lugar a la formación de núcleos atómicos. Este

proceso se denomina nucleosíntesis primordial o Big-Bang nucleosíntesis. Durante

este breve periodo, tuvieron lugar estas reacciones nucleares para crear elementos

ligeros como el hidrógeno-1, deuterio, helio-3, helio-4 y litio-7 [49].

De las mediciones de elementos primordiales es posible contreñir el valor del pará-

metro de densidad de los bariones, Ωb. 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 Nucleosíntesis. Las predicciones
se muestan para cuatro elementos ligeros: 4He (línea verde), deuterio (línea roja), 3He (línea azul), y
litio (línea morada). Los rectángulos horizontales muestran los rangos de abundancias observadas. La
región azul claro muestra los valores de la densidad bariónica actual que son consistentes con todas
las observaciones. Imagen tomada de [6].

de estos elementos ligeros en términos de ese parámetro de densidad bariónico al día

de hoy. Una de las evidencias observacionales más importantes que apoyan al Modelo

Cosmológico Estándar es la abundancia de estos elementos ligeros, las cuales igualan

muy de cerca las predicciones teóricas y son consistentes con la idea de un universo

que ha sufrido una expansión desde un estado muy denso y caliente, justo como

postula el modelo del Big Bang [6].

Recombinación

Después de unos 3 minutos del Big Bang, nucleosíntesis termina, el universo en ese

momento estaba compuesto de protones, núcleos de helio, deuterio y litio; electrones,

neutrinos, fotones y partículas de materia oscura (de las cuales hablaremos con
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detalle en el capítulo 2). Conforme el Universo se expande y enfría, se van dando las

condiciones favorables para que un nuevo proceso ocurra, en donde los núcleos de los

átomos capturan electrones para formar elementos neutros. Este proceso se llama

recombinación, y ocurrió 378 000 años 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 dispersión con electrones libres. Después de la recombinación, el número

de electrones libres era tan bajo que los fotones pudieron viajar sin interrupciones

desde entonces. En este momento el Universo se volvió transparente y se formó el

fondo cósmico de microondas (CMB).

El fondo cósmico de microondas

El fondo cósmico 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 tenía 378 000 años de edad (Figura 1.8).

El CMB fue descubierto en 1965 por Arno Penzias y Robert Wilson, estimando

una temperatura de 3 K, llevándolos a ganar el Premio Nóbel de Física en 1978 [50].

Actualmente se sabe que el CMB tiene un espectro de cuerpo negro con una tempe-

ratura característica de 2.725 ± 0.002 K y es altamente uniforme en cada dirección

que se observa. La misión del satélite COBE descubrió que sus fluctuaciones de tem-

peratura son del orden de 10−5 [51]. Estas pequeñas fluctuaciones posteriormente,

debido al efecto de colapso gravitacional en un fondo de expansión, dieron lugar a la

formación de estructura como son galaxias y los cúmulos de galaxias que se observan

en el Universo actual.

El material presentado en este capítulo nos sirvió para entender el Modelo Cosmo-

lógico de Concordancia y los procesos que tuvieron lugar poco después del Big-Bang.

El capítulo 2 tendrá como eje principal describir con mayor detalle la materia os-

cura fría, los candidatos propuestos, y cómo fue que esta se generó en el Universo

temprano.
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Figura 1.8: Imagen detallada del universo temprano creado por datos de la colaboración 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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Capítulo 2

Materia oscura fría (CDM)

Los datos de la colaboración Planck [13] nos muestran tal y como lo indica la

ecuación (1.40), que la materia no relativista conforma aproximadamente el 30 por

ciento del total de materia y energía del Universo. Sin embargo, la materia visible,

aquella que es la constituyente de estrellas, galaxias, cúmulos y en general a todos los

elementos incluidos en la tabla periódica, solo es una pequeña fracción del total. A

este tipo de partículas los cosmólogos las llaman materia bariónica, y su parámetro

de densidad al día de hoy es de solamente [13]:

Ωb = 0.048± 0.003, (2.1)

es decir, cerca del 26 por ciento del total de todas las especies de partículas del

Universo, y del 85 por ciento de toda la materia está conformada por un tipo de

partícula 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 capítulo, y del resto de esta tesis.

Uno de los problemas más grandes de la cosmología moderna, y de la física

en general, es descubrir la, o las partículas 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 macroscópico. Sabemos muy

bien cuánta materia hay afuera en el universo [13], y cómo está distribuida en regiones

selectas del universo [52]. También sabemos que, solamente actúa mediante la fuerza

gravitacional y posiblemente la fuerza débil con las partículas que conocemos del

modelo estándar. Asimismo debe ser fría, 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 día 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 continuación enumeramos algunas

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

Materia oscura en galaxias

Un método clásico de detección de materia oscura involucra calcular las velo-

cidades orbitales de las estrellas en galaxias espirales tales como la nuestra o en

Andrómeda, la más cercana a la Vía Láctea. Supongamos que una estrella está en

una órbita circular alrededor del centro de su galaxia. Si el radio de la órbita es R, y

velocidad orbital es v , entonces la estrellas experimentan una aceleración

a =
v 2

R
, (2.2)

dirigida directamente hacia el centro de la galaxia. Si la aceleración es proporcionada

por la atracción gravitacional de la galaxia, entonces

a =
GM(R)

R2
, (2.3)

donde M(R) es la masa contenida en una esfera de radio R centrada en el centro

galáctico. Combinando las ecuaciones (2.2) y (2.3) se puede obtener una relación

entre v y M:

v =

√
GM(R)

R
. (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 mayoría

de la masa en la galaxia, la velocidad debería caer como v ∝ 1/
√
R, relación a la

que se le suele referir como curva de rotación kepleriana.

En 1970, Vera Rubin y Kent Ford [17], al buscar las líneas de emisión 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 Andrómeda, encontrando que era prácticamente constante

(v(R) ≈ 230km · s−1 más alla de R = 35 kpc), es decir, no había señales de una

disminución 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 únicas

componentes de materia presente, se puede deducir la existencia de un halo de ma-
teria oscura en donde está contenido el disco estelar visible. Este halo proporciona

el anclaje gravitacional necesario para mantener a las estrellas y el gas en la galaxia

confinados así como para reproducir las curvas de rotación observadas.

Este no es un caso aislado, de hecho, la mayoría, si no es que todas las galaxias

espirales tienen curvas de rotación aplanadas, lo cual sugiere que tienen halos de

materia oscura. Nuestra galaxia, la Vía Láctea, tiene una velocidad orbital que parece

ser constante a R > 15 kpc, en lugar de tener una disminución 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 cálculos

teóricos coinciden de mejor manera que si sólo incluyéramos materia bariónica.

Materia oscura en cúmulos

El primer astrónomo que presentó un argumento convincente sobre la existencia

de materia oscura fue Fritz Zwicky en la década de 1930 [54]. Estudiando el cúmulo

de Coma, notó que la dispersión de la distribución de la velocidad radial de las galaxias

del cúmulo era muy grande y las estrellas y el gas dentro de las galaxias no proveía

suficiente atracción gravitacional para mantener el cúmulo unido. Para mantener las

galaxias en el cúmulo de Coma y prevenir dicha dispersión a los alrededores, concluyó

que el cúmulo debía contener una gran cantidad de materia oscura.

La presencia de grandes cantidades de materia oscura en el cúmulo de Coma se

confirma por el hecho de que gas caliente en el cúmulo está en su centro. En la

Figura 2.2 se puede observar una imagen en rayos X de este cúmulo. La materia

oscura crea una barrera de potencial haciendo que el gas permanezca ahí, de lo

contrario, se dispersaría. Peebles y Ostriker en los años 70’s demostraron a partir

de simulaciones que los halos de materia oscura son necesarios para garantizar la

estabilidad de galaxias y cúmulos [55].
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(a) (b)

Figura 2.1: (a): Galaxia NGC 6503, ubicada a 5.27 Mpc (17 millones de años luz) de la Vía Láctea.
La imagen fue tomada por el telescopio espacial Hubble. (b): velocidad orbital como función del radio
desde el centro galáctico 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].

Figura 2.2: Imagen en rayos X del Cúmulo de Coma, tomada por el satélite ROSAT. Imagen obtenida
de [9].
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Figura 2.3: Lado izquierdo: Puede apreciarse que el cúmulo de galaxias deforma la luz proveniente de
la galaxia (en color azul) que se encuentra al fondo, mostrándola en partes distintas. Lado derecho:
Una reconstrucción 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 cómo la materia oscura se encuentra

alrededor de las galaxias porque afecta el movimiento de estrellas y gas interestelar,

y que también existe en los cúmulos de galaxias afectando el movimiento de gala-

xias y gas en el cúmulo. Pero la materia oscura no afecta solamente la distribución

espacial y la cinémática de la materia, sino también la de los fotones. Entonces de-

cimos que, al curvar la luz, las distribuciones de materia oscura actúan como lentes
gravitacionales.

Este efecto puede ser usado para estimar la masa de la lente gravitacional. El

Sloan Digital Sky Survey, observando un gran número de objetos deformados, con-

cluyó que un gran número de galaxias, incluida la Vía Láctea, es más masiva de lo que

pensaba anteriormente, y requieren más materia oscura para producir la deflección

observada [56].

A partir de observaciones de este efecto por parte del telescopio espacial Hubble

[57], se hicieron reconstrucciones computarizadas de un cúmulo de galaxias. En el

panel derecho de la Figura 2.3 se pueden observar las galaxias de éste cúmulo indi-

cadas por picos y por otro lado se puede apreciar claramente una superficie suave,

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

Hasta ahora los cosmólogos han logrado responder con bastante certeza a dos de

las tres preguntas más importantes sobre la materia oscura: ¿cuánta hay? y ¿dónde

está? La tercera, y sobre la que se han propuesto muchas alternativas es, ¿cuál es

su naturaleza a nivel fundamental?

Ya que las partículas 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 partículas. Deben tener carga de color nula

para no interactuar con los núcleos de los átomos. 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 día. Además, es necesario que cumplan con otra

característica importante: las velocidades de las partículas que la componen deben

ser muy pequeñas comparada con la de la luz, es decir, son no relativistas. A este tipo

se le llama materia oscura fría, y es el que se considera en el modelo cosmológico

de concordancia actual. En el caso contrario, si esta partícula alcanzara velocidades

relativistas, produciría una estructura a grandes escalas que sería muy diferente a la

que observamos actualmente [58]; este es un ejemplo de materia oscura caliente,

en donde sus partículas se mueven a velocidades muy cercanas a las de la luz.

Con estas características podemos pensar en una variedad de partículas que, en

principio, pueden ser candidatos a materia oscura. A continuación hablaremos de

algunas de las más viables y ampliamente estudiadas.

2.2.1. Partículas de materia oscura dentro del modelo estándar.

El Modelo Estándar de Partículas Elementales es la teoría física que describe

las partículas fundamentales, a excepción de la partícula hipotética atribuida a la

interacción gravitatoria, siendo hasta el día de hoy el marco teórico más completo y

exitoso que tenemos para entender los fenómenos físicos a nivel subatómico [59]. En

la figura 2.4 se muestran las partículas que hasta el momento se conocen, las cuales

son las siguientes:

1. Fermiones, que son las partículas 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 estándar de partículas elementales con 12 fermiones y 5 bosones. Es importante
recalcar que algunas masas de ciertas partículas son revisadas constantemente por la comunidad
científica, y podrían cambiar en el futuro.

y neutrones.

Leptones: electrón, muón, tau y sus respectivos neutrinos.

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

Fotón, responsable de la interacción electrómagnética.

Bosones Z y W, para la interacción débil.

Gluón, mediador de la interacción fuerte.

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

a las partículas.

Dentro del Modelo Estándar de Partículas Elementales, las partículas que no

tienen carga eléctrica son los tres neutrinos, el bozón Z, el fotón y el bosón de
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Higgs, por lo que en principio podrían ser buenos candidatos a materia oscura, sin

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

Los neutrinos tienen masa demasiado pequeña, por lo que adquieren velocidades

relativistas, y en caso de ser materia oscura, no explicarían la formación de

estructuras en el Universo.

El fotón no tiene masa, por lo que no podría explicar los efectos gravitacionales

atribuidos a la materia oscura.

El bozón Z es altamente inestable, con un tiempo de vida medio del orden de

10−25 segundos [60].

El bosón de Higgs tiene un tiempo de vida medio de 1.6×10−22 segundos [61].

Descartando entonces todas las partículas conocidas como candidatos viables a

materia oscura, es necesario ir más allá del modelo estándar, y buscar una partícula

o un conjunto de partículas no relativistas y no colisionales que sean parte de un

llamado sector oscuro.

2.2.2. Más allá del modelo estándar

Como el modelo estándar no incluye un candidato viable de materia oscura, es

necesario considerar extensiones de este modelo que lo incluyen. Existen diversas pro-

puestas que amplían este modelo, a continuación se mencionan brevemente algunas

propuestas:

Axiones

Diversos candidatos a materia oscura surgen de teorías que resuelven otros gran-

des problemas del Modelo Estándar de Partículas Elementales, el axión es una de

esas partículas. En términos generales [62], el problema de CP fuerte dice que las

ecuaciones que describen la interacción fuerte permiten, en principio, la existencia

de un término que viola la simetría de carga-paridad (CP) 1, in embargo no se ha

observado experimentalmente esta violación CP en la interacción fuerte. La teoría

de Peccei-Quinn [63] propone una solución elegante a este problema postulando la
1La simetría CP establece que las leyes de la física son las mismas si una partícula se intercambia con su

antipartícula mientras que sus coordenadas espaciales son invertidas
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existencia del axión y es presentado como un viable candidato a materia oscura dada

su masa y su carga eléctrica neutra.

Más aún, los axiones ultraligeros son una variante de los axiones con masas ex-

tremadamente pequeñas, mucho más ligeros que los axiones estándar propuestos

originalmente para resolver el problema CP fuerte. Estos axiones ultraligeros no solo

podrían ser candidatos a materia oscura, sino que también ofrecen soluciones a varios

problemas cosmológicos y astrofísicos. 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 más adelante.

Neutrinos estériles

Los neutrinos estériles son partículas que solamente interactúan mediante la fuer-

za gravitatoria con las demás partículas, haciéndolos mucho más difíciles de detectar

que los neutrinos activos del modelo estándar. Éstos han sido propuestos en una

variedad de contextos, por ejemplo, pueden surgir en extensiones del modelo estan-

dar que proveen de un mecanismo de generación de masa de los neutrinos activos, o

pueden explicar ciertas anomalías experimentales del neutrino. Como materia oscura,

pudieron ser creados en el universo temprano de distintas maneras, y dependiendo de

ese mecanismo, pueden ser constreñidos por sus efectos en el proceo de formación

de estructura del Universo a pequeñas escalas [65].

Sector oscuro formado por múltiples especies

No hay una razón contundente para esperar que en el sector oscuro esté formado

por un solo tipo de partícula ya sean relativistas, ultrarrelativistas, o mediadores de

partículas entre ellas. Algunas extensiones del modelo estándar consideran diversos

tipos de partículas estériles, cuyas interacciones con partículas del modelo estánddar

son prácticamente nulas. Existe mucha física 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 más de una

partícula del sector oscuro.
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Partículas masivas débilmente interactuantes

El término de Partículas Masivas Débilmente Interactuantes (WIMPS, por sus

siglas en inglés) usualmente se usa para referirse a las hipotéticas partículas de ma-

teria oscura fría muy masivas. El que sean débiles se refieren al hecho de que estas

partículas solo interactúan con otras (aparte de la gravedad) mediante la interacción

débil y no participan ni en la electromagnética ni en la interacción fuerte. Además,

sus masas están cerca de la escala débil (m ∼ 100 GeV) [65]. Es necesario señalar

que no se conoce la naturaleza de las WIMPS, pero se han propuesto candidatos de

este tipo en diversas extensiones del modelo estándar.

Dentro de las teorías más estudiadas y populares para explicar la naturaleza de las

WIMPS se encuentran ciertas extensiones del Modelo Estándar con supersimetría,

que sugieren que para cada partícula conocida, existe una partícula compañera con

spin opuesto. En los escenarios más simples, la partícula supersimétrica más ligera

es estable a escalas cosmológicas y un candidato típico a materia oscura fría. De-

pendiendo del modelo en cuestión, esta partícula puede ser el fotino, el gravitino o

el neutralino [2].

2.3. Formación de la reliquia de materia oscura

La reliquia de materia oscura se generó en el Universo temprano mediante un

proceso de aniquilación 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

partículas 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 partículas 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 partículas ocurrían mucho más frecuentemente de lo que lo hacen actualmente.

Estas múltiples interacciones mantenían los constituyentes del universo en equilibrio

en la mayoría de los casos. No obstante, en algunas ocasiones las reacciones no

ocurrían lo suficientemente rápido para mantener las condiciones de equilibrio. Los

fenómenos 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 formación de elementos ligeros durante Big Bang Nucleosíntesis.

2. La recombinación de electrones y protones en hidrógeno neutro.

3. La producción de materia oscura en el universo temprano.

Estos tres fenómenos se describen a partir de la teoría cinética fuera del equilibrio, y

pueden ser estudiados mediante el mismo formalismo matemático: la ecuación de
Boltzmann.

La ecuación de Boltzmann nos dice que la tasa de cambio del número de par-

tículas de una especie es la diferencia entre las tasas de producción y aniquilación

de esa especie. Para calcular la densidad de la reliquia de materia oscura, es con-

veniente suponer que el único proceso que afecta su abundancia es su aniquilación.

Esquemáticamente, 1 + 2↔ 3 + 4, es decir, la partícula de interés 1 se aniquila con

la antipartícula 2, produciendo 3 y 4, las cuales son relativistas, o el proceso inverso

puede producir 1 y 2. Entonces, la ecuación de Boltzmann para este proceso en un

Universo en expansión es [5]:

a−3
d(n1a

3)

dt
= n

(0)
1 n

(0)
2 ⟨σv⟩

(
n3n4

n
(0)
3 n

(0)
4

−
n1n2

n
(0)
1 n

(0)
2

)
, (2.5)

donde ni es la densidad de número de la especie i , y está dada por:

ni = e
µi/Tn

(0)
i , (2.6)

siendo T es la temperatura del sistema, y µi es el potencial químico que se define

como la tasa de cambio de energía en un sistema termodinámico con respecto al

cambio de número de partículas de las especies que son agregadas al sistema [68].

Por otro lado, n(0)i es la densidad de número en equilibrio de la especie i-ésima. Si

tratamos a las partículas como un gas ideal (ya sea de Bose-Einstein o de Fermi-

Dirac), esta densidad de número se puede expresar como una integral de la función

de distribución f (p), donde p es el 3-momento de la partícula:

n
(0)
i =

1

ℏ3

∫
f (p)d3p =

gi
2π2ℏ3

∫
exp (E(p)/Ti ± 1)−1 p2dp

=
gi
2π2ℏ3

∫ ∞
mc2

(E2 −m2)1/2

exp(E/Ti)± 1
EdE,

(2.7)
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donde gi es la degeneración de la especie i-ésima y E(p) =
√
p2 +m2, mientras que

el signo + corresponde a fermiones y el signo − a bosones. En el límite no relativista

(m ≫ T ), la ecuación (2.7) luce de esta forma:

n
(0)
i =

gi
ℏ3

(
miT

2π

)3/2
e−mi/T . (2.8)

Por otro lado, ⟨σv⟩ es la sección eficaz promediada térmicamente, definida como

el promedio de la amplitud de probabilidad del proceso de aniquilación considerando

todos los posibles estados de las partículas involucradas en el mismo.

⟨σv⟩ =
1

n
(0)
1 n

(0)
2

∫
d3p1

(2π)32E1

∫
d3p2

(2π)32E2

∫
d3p3

(2π)32E3

∫
d3p4

(2π)32E4
e(−E1+E2)/T

× (2π)4δ3(p1 + p2 − p3 − p4)δ(E1 + E2 − E3 − E4)|M|2
.

(2.9)

donde |M|2 es la amplitud de probabilidad de que una reacción individual ocurra, y

se calcula a partir de métodos o técnicas de Teoría Cuántica de Campos.

En el caso generíco de las WIMPS, dos partículas pesadas X se pueden aniquilar

produciendo dos partículas sin masa l . Estas partículas se supone que están muy bien

acopladas al plasma ancestral, por lo tanto, están en equilibrio, por lo que tenemos

nl = n
(0)
l , entonces, la ecuación de Boltzmann (2.5) es:

a−3
d(nXa

3)

dt
= ⟨σv⟩

(
(n
(0)
X )

2 − n2X
)
. (2.10)

Ahora definimos

Y ≡
nX
T 3

(2.11)

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

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

d Y

dT
= T 3⟨σv⟩(Y 2EQ − Y 2), (2.12)

donde YEQ ≡ n(0)X /T 3 es la abundancia en equilibrio. Ahora podemos hacer un cambio

de variable independiente:

x ≡ m/T, (2.13)

y después de suponer que la producción de materia oscura ocurre en la época de
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dominación de radiación [5], la ecuación (2.12) se vuelve ahora:

d Y

dx
= −

λ

x2
(Y 2 − Y 2EQ), (2.14)

donde λ ≡ m3⟨σv⟩/H(m). La anterior ecuación es una forma de la ecuación 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 partículas de

materia oscura son relativistas, y entonces Y ≃ 1, de tal forma que la cantidad de

materia oscura se mantenía constante.

Conforme el Universo se expande, la temperatura baja, y entonces se llega al mo-

mento en que x = 1. En este punto estas partículas se van volviendo no relativistas,

sin embargo, continúan en equilibrio, y su densidad de número decae exponencial-

mente tal y como muestra la ecuación (2.8). La expansión continúa llegando al caso

en que x ≫ 1 y las partículas 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 línea sólida (en

equilibrio) y la punteada se separan. Esto se puede interpretar intuitivamente como

que las partículas de materia oscura se separan tanto que la aniquilación deja de

ocurrir en equilibrio, y por lo tanto la densidad de número tiende a una constante

que se conoce como la abundancia residual. Después del desacople térmico, Y será

mucho mayor que YEQ, entonces, a tiempos tardíos, podemos aproximar la ecuación

de Ricatti (2.14):
d Y

dx
≃ −
λY 2

x2
(x ≫ 1). (2.15)

Ahora integramos la anterior ecuación desde x = xf , es decir, desde el momento del

freeze-out, hasta tiempos muy tardíos, x =∞:

1

Y∞
−
1

Yf
=
λ

xf
, (2.16)

y si suponemos que típicamente, la abundancia en el freeze-out, Yf es mayor que Y∞,

tenemos finalmente:

Y∞ ≃
xf
λ
. (2.17)

Lo cual significa que la materia oscura se desacopla de forma aproximada cuando

m ≫ T , es decir, cuando la partícula es no relativista. Para las WIMPS, la tempera-
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Figura 2.5: Freeze-out para una especie de partícula pesada debido a un proceso de aniquilación fuera
del equilibrio . La región en rojo corresponde al periodo en que la partícula es casi relativista, la región
morada es cuando la abundancia en equilibrio disminuye considerablemente debido a que las WIMPS
son no relativistas pero aún están en equilibrio químico, y la región azul es el periodo después del
desacople, cuando la densidad de las partículas solo cambia por la expansión del universo. Imagen
adaptada de [10].

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

la densidad de número simplemente decrece como a−3, conforme el universo se ex-

pande, y que si la partícula permaneciera en equilibrio, su abundancia actual sería

insignificante.

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

de la materia oscura como sigue2:

ΩX = 0.3h
−2
( xf
10

)(g∗(m)
100

)1/2
10−39cm−2

⟨σv⟩ . (2.18)

La enorme coincidencia entre la predicción de la sección eficaz correspondiente a

teorías 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 más importantes por los que las WIMPS son

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

2h se define de tal forma que H0 = 100h.
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2.4. Problemas de la materia oscura fría

El modelo cosmológico de concordancia ΛCDM ha logrado explicar de mane-

ra satisfactoria la estructura a gran escala observada en el Universo, así 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 1011M⊙ 3, la teoría enfrenta un gran número de desafíos [11]. Además,

existen algunas tensiones como la discrepancia de 4 a 6 σ entre mediciones de H0
de universo temprano y tardío. Estos problemas a escalas pequeñas pueden también

una motivación para una extensión del paradigma que nos ofrece el modelo ΛCDM.

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

El problema de los satélites faltantes

Simulaciones cosmológicas de alta resolución del proceso de formación de es-

tructuras de la Vía Láctea predicen la existencia de cientos o miles de subhalos con

masas (> 107M⊙) en la vecindad de galaxias similares a la Vía Láctea. Sin embargo,

se conocen menos de unas 100 galaxias con masas de hasta a 300M⊙ 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

deberían tener perfiles de densidad que aumentan rápidamente para radios pequeños

de galaxias de bajo brillo superficial, ρ(r) ∝ r−α, con α ≥ 0.8 − 1.4 [71]. Esto

contrasta con observaciones de galaxias con poca masa cuyas velocidades orbitales

se ajustan mejor con núcleos de densidad constantes, α ≥ 0−0.5 [72]. Otro problema

relacionado es que las simulaciones predicen más materia oscura que la medida en

las regiones centrales de galaxias [73].

El problema too-big-to-fail

Una solución natural al problema de los satélites faltantes en ΛCDM es asignar

a las galaxias satélites conocidas de la Vía Láctea subhalos de materia oscura más
3M⊙ es una masa solar, y tiene un valor de aproximadamente 2× 1030 kg.
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Figura 2.6: Lado izquierdo: Distribución de subestructuras predicha por ΛCDM. La imagen tiene un
radio de unos 250 kpc alrededor del centro de un halo de materia oscura del tamaño del de la Vía
Láctea. Derecha: El censo actual de galaxias satélites de nuestra galaxia. Se muestra un círculo de
radio de 15 kpc en el centro que representa el disco galáctico, la esfera exterior tiene un radio de 250
kpc. Imagen tomada de [11].

grandes, y atribuir a que los halos más pequeños han fallado en formar galaxias con

parte luminosa visible. Entonces, las masas de las galaxias satélites de nuestra galaxia

deberían ser consistentes con las simulaciones de los subhalos más masivos. Los

resultados de estas simulaciones revelan que los subhalos más masivos son demasiado

densos para albergar las galaxias satélites más brillantes de la Vía Láctea. Sí existen

subhalos con masas comparables a algunas galaxias satélites, pero estos ni siquiera

entran entre los 10 más masivos, lo que indica que las galaxias fallarían en formarse

en los subhalos más masivos.

2.4.1. La tensión en la constante de Hubble

Con la mejora del número y la precisión de las observaciones, discrepancias entre

algunas estimaciones de parámetros del modelo de concordancia han surgido, la más

importante estadísticamente es la diferencia de entre 4σ a 6σ entre las predicciones

de la constante de Hubble, H0, hechas a partir de datos del CMB correspondientes a

Universo temprano (descritas por ΛCDM) y el valor inferido a partir de observaciones

del Universo tardío [14].

Las predicciones del universo temprano para H0 dependen en la práctica, de la

exactitud de una serie de hipótesis del modelo ΛCDM 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 partículas, la ausencia de campos magnéticos primor-

diales, partículas o grados de libertad relativistas extras, etcétera.

Por otro lado, para calcular la constante de Hubble a partir de observaciones de

universo tardío se hace uso de la relación distancia-corrimiento al rojo. El enfoque

más común es el de usar métodos geométricos para calibrar las luminosidades de tipos

específicos de estrellas (por ejemplo, estrellas variables cefeidas, y supernovas tipo Ia o

SNIa) que pueden ser vistas a grandes distancias donde sus corrimientos al rojo sirven

para medir la expansión del Universo. La Figura 2.7 provee una útil referencia donde

se muestran las más recientes mediciones de H0, viéndose claramente la diferencia

de resultados entre ambos enfoques.

El uso del modelo ΛCDM para estimar H0, y la evidente tensión que existe para

estimaciones con observaciones de diferente naturaleza podría indicar una falla del

escenario estándar de ΛCDM, ya sea en épocas tempranas o tardías. Esta es una

importante motivación para proponer modificaciones a este modelo, algunas de ellas

proponen cambios a la teoría de la relatividad general (gravedad modificada [74]),

a las propiedades de la energía oscura, o de la materia oscura, siendo este último

el enfoque de esta tesis, en donde trabajamos con un modelo de materia oscura en

donde a esta partícula le permitimos decaer.
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Figura 2.7: Gráfica que muestra constricciones al 68 % de nivel de confianza a la constante de Hubble
H0 por diferentes colaboraciones a lo largo de los años. La barra azul muestra el valor de H0 obtenido
por la colaboración SH0ES (H0 = 73.2 ± 1.3kms−1Mpc−1) [12], y la barra vertical muestra el valor
reportado por Planck 2018 en un escenario ΛCDM (H0 = 67.27 ± 0.54kms−1Mpc−1) [13]. Imagen
tomada de [14].
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Capítulo 3

Materia oscura fría inestable
(DCDM)

En este trabajo estudiamos el caso más simple de un modelo de materia oscura
fría inestable (DCDM, por sus siglas en inglés) en donde una partícula madre de

materia oscura fría decae a una partícula hija sin masa llamada radiación oscura
(DR), la cual pertenece también al sector oscuro, por lo que es un tipo de partícula

relativista que no interactúa con las partículas del Modelo Estándar.

Debido a que la materia oscura debe, por lo menos, ser estable a escalas cos-

mológicas para poder cumplir su rol en la formación de estructura a gran escala, así

como para satisfacer las cotas de detección indirecta; nos restringiremos al caso en

el que el tiempo de vida de esta partícula es del orden de la edad del universo [53].

Otro argumento que apoya esta elección es que en el Modelo Estándar de Partículas,

la mayoría de éstas son inestables, teniendo tiempos de vida en varios órdenes de

magnitud, de hecho, la absoluta estabilidad para alguna especie de partícula se im-

pone a través de una forma de simetría exacta [36], por lo tanto, la posibilidad de la

materia oscura sea inestable a la vez que su tiempo de vida sea de escalas cósmicas,

al no estar descartada por las observaciones, es más natural que la imposición de una

simetría de origen desconocido.

Numerosos han sido los estudios previos sobre las implicaciones de la inestabilidad

de la materia oscura a grandes escalas, así como los estudios acerca de los efectos

del decaimiento de la materia oscura fría en la evolución cósmica. 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 τdcdm > 32 kilo-años a partir
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de mediciones de las anisotropías de temperatura y polarización del CMB disponibles

en esa época, que fueron las obtenidas por el satélite COBE entre 1989 y 1993

[78]. Estos límites mejoraron drásticamente usando mediciones de las anisotropías

del CMB de la sonda WMAP [32, 79, 80], sucesora de COBE, encontrando τdcdm >

50 giga-años (Gyr) usando los 9 años de datos de ésta. En [33] incluyeron en su

análisis supernovas de tipo Ia junto con datos del CMB, siendo su límite inferior de

τdcdm > 100 Gyr. Más recientemente, en [31] y [81] usando datos de la colaboración

Planck 2015 [82] y Planck 2018 [13], encontraron que τdcdm > 160 Gyr y 200 Gyr

respectivamente. Las más recientes estimaciones reportadas, a finales de 2022 [36],

usando además de datos del CMB de Planck 2018, oscilaciones acústicas bariónicas

[83], obteniendo τdcdm > 246 Gyr.

Parte de este trabajo de tesis ha consistido en determinar cotas considerando que

la materia oscura inestable corresponde a un fracción del total de la materia oscura

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

3.1. Ecuaciones del modelo DCDM

3.1.1. Ecuaciones de fondo

A diferencia de lo que sucede en el modelo ΛCDM en que las especies no interac-

túan térmicamente entre sí, en el caso del modelo considerado en este trabajo existe

un intercambio constante de energía entre ambas especies oscuras, por lo que nece-

sitaremos de ecuaciones de continuidad modificadas para sus respectivas densidades

de energía de tal modo que se incluya un término de colisión. Puede mostrarse, des-

pués de considerar un decaimiento exponencial del número comóvil de partículas de

DCDM y usar la primera ley de la termodinámica [10], que las ecuaciones diferenciales

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

ρ̇dcdm + 3

(
ȧ

a

)
ρdcdm = −ϵdcdmρdcdm (3.1)

ρ̇dr + 4

(
ȧ

a

)
ρdr = ϵdcdmρdcdm, (3.2)

donde ρdcdm es la densidad de energía de la DCDM, ρdr es la de la DR, ϵdcdm es el

inverso del tiempo de vida de la DCDM, τdcdm, 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 ϵdcdm = 0, las densidades de energía

se escalan como ρdcdm ∝ a−3 y ρdr ∝ a−4, justo como se esperaría para partículas

de materia oscura no-relativista y relativistas no interactuantes, respectivamente.

También podemos ver, en el lado derecho de ambas ecuaciones, el intercambio de

energía desde las partículas de DCDM a las DR, es proporcional a la densidad de

energía de la partícula madre. Estas ecuaciones, junto con la ecuación de Friedmann

para este modelo: (
ȧ

a

)2
=
8πG

3
(ρdcdm + ρdr) , (3.3)

forman un sistema de ecuaciones diferenciales cerrado el cual se resolverá al determi-

nar la evolución, a lo largo de la historia de expansión, de ρdcdm(t), ρdr(t) y a(t). Uno

de los objetivos de este trabajo es resolver analíticamente el sistema de ecuaciones

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

3.1.2. Ecuaciones para las perturbaciones

La evolución de las inhomogenidades en el Universo a escalas menores de las

que indica el Principio Cosmológico, es estudiada y analizada por la teoría de per-

turbaciones cosmológicas, a partir de la cual se describe el proceso de formación de

estructuras en el universo. Siguiendo la misma notación que en [85], tratamos a las

perturbaciones a primer orden en la norma sincrónica. En esta norma, el elemento

de línea de FLRW perturbado en términos del tiempo conforme τ =
∫
dt/a(t)1 es:

ds2 = a(τ)2[dη2 + (δi j + hi j(x, τ)dx
idx j ]. (3.4)

La parte escalar de la perturbación, hi j(x, τ) se puede expresar a partir de su trans-

formada de Fourier [35]:

hi j(x, η) =

∫
d3kek·x

(
h(k, τ)k̂i k̂j + 6η(k, τ)

[
k̂i k̂j −

1

3
δi j

])
, (3.5)

donde h(k, τ) y η(k, τ) son las perturbaciones de la métrica en la norma sincrónica.

Es importante notar la dependencia que tienen las perturbaciones de las coordenadas

espaciales comóviles, y por supuesto, del tiempo conforme, esto debido a la naturaleza

anisotrópica de las perturbaciones.

1No confundir el tiempo de vida de la materia oscura inestable τdcdm con el tiempo conforme τ ; éste último
es una variable temporal.
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El comportamiento de la DCDM y la DR se puede calcular a partir de la ecuación

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

df

dτ
=
∂f

∂τ
+
∂f

∂x i
dx i

dτ
+
∂f

∂p

dp

dτ
+
∂f

∂p̂i
dp̂i

dτ
= ±aϵdcdmfdcdm, (3.6)

donde f = f (x,p, τ) es la función de distribución en el espacio fase y fdcdm es la

fracción de DCDM que es inestable. Al integrar la ecuación de Boltzmann (3.6)

sobre todo el espacio fase y usando el hecho de que la materia oscura es un fluido

sin presión, se llega a:

ρ′dcdm +
∂(ρdcdmv

i
dcdm)

∂x i
+
1

2
h′ρdcdm + 3Hρdcdm = −aϵdcdmρdcdm, (3.7)

donde v idcdm es la perturbación del campo de velocidad de la DCDM. Al definir

ρdcdm = ρ̄dcdm(1+ζdcdm), siendo ρ̄dcdm la densidad de energía de la DCDM de fondo, y

ζdcdm su respectiva perturbación a primer orden2 y tomar todos los términos a orden

cero, llegaremos a la ecuación (3.1). Por otro lado, la ecuación de continuidad de la

perturbación de DCDM es:

ζdcdm = −
h′

2
. (3.8)

La respectiva ecuación para la perturbación de la DR puede ser obtenida considerando

la conservación de energía-momento [86]3:

∇µT µdr0 = aϵdcdmρdcdm(1 + ζdcdm), (3.9)

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

ζ′dr = −
4

3

(
θdcdm +

h′

2

)
+ aϵdcdm

ρdcdm
ρdr
(ζdcdm − ζdr). (3.10)

Estas ecuaciones serán útiles en el Capítulo 5, en donde necesitaremos predicciones

teóricas del CMB, siendo sus anisotropías una manifestación directa de las pertur-

baciones en el Universo temprano. De esta forma, podremos estudiar el impacto de

la materia oscura inestable en el fondo cósmico de radiación.

2Es bastante usual encontrar en la literatura la perturbación de materia denotada con una δ, sin embargo,
debido a que más adelante se le asignará esta letra a otra cantidad que se usará con bastante frecuencia,
decidimos usar la letra ζ.

3En realidad, la ecuación para la perturbación de materia de la DCDM también puede obtenerse de esta
manera.
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3.2. Soluciones analíticas a las ecuaciones de fondo

El objetivo de esta sección es obtener soluciones analíticas al sistema de ecuacio-

nes diferenciales que gobierna la evolución de las densidades de energía de fondo de

las especies oscuras (ecuaciones (3.1) y (3.2)). Nuestra hipótesis sobre que el tiem-

po promedio de vida de la DCDM es mayor que la edad del Universo, nos permite

proponer soluciones para ρdcdm, ρdr y el factor de escala de la forma:

ρdcdm = ρ
o
dcdm + δρdcdm, (3.11)

ρdr = ρ
o
dr + δρdr, (3.12)

a = ao + δa, (3.13)

donde las cantidades con un superíndice «o» no toman en cuenta el decaimiento,

mientras que las que tienen δ sí lo hacen. Entonces, debido a esta hipótesis de

tiempos de vida comparables con la edad del universo, δρdcdm, δρdr y δa deben ser

muy pequeños comparables con sus respectivas cantidades a «orden cero» en el

parámetro ϵdcdm y por tanto, corresponden a correcciones a las primeras a primer

orden.

Primero veamos cómo se expresa el lado izquierdo de la ecuación de Friedmann

(3.3) considerando la propuesta del factor de escala dada por la ecuación (3.13),

siempre quedándonos con las cantidades hasta primer orden, despreciando las de

órdenes superiores las cuales están expresadas como productos de cantidades con δ.(
ȧ

a

)2
=

(
ȧo + δȧ

ao + δa

)2
=
(ȧo)2 + 2ȧoδȧ + (δȧ)2

(ao)2 + 2aoδa + (δa)2
≃
(ȧo)2 + 2ȧoδȧ

(ao)2
(
1 + 2δa

ao

)
= (ao)−2((ȧo)2 + 2ȧoδȧ)(1 + 2(ao)−1δa)−1

≃ (ȧo)2(ao)−2(1 + 2(ȧo)−1δȧ)(1− 2(ao)−1δa)

≃
(
ȧo

ao

)2
(1− 2(ao)−1δa + 2(ȧo)−1δȧ)

=

(
ȧo

ao

)2
+ 2

(
ȧo

ao

)2(
δȧ

ȧo
−
δa

ao

)
.

(3.14)

En el desarrollo anterior, para pasar de la tercera a la cuarta línea se hizo un desarrollo

en serie de (1 + 2(ao)−1δa)−1 quedándonos hasta primer orden en δ. 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 ecuación de Friedmann (3.3), después

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

8πG

3
(ρdcdm + ρdr) =

8πG

3
(ρodcdm + δρdcdm + ρ

o
dr + δρdr)

=
8πG

3
(ρodcdm + ρ

o
dcdr) +

8πG

3
(δρdcdm + δρdr).

(3.15)

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

dados por las ecuaciones (3.14) y (3.15) luce así:(
ȧo

ao

)2
+2

(
ȧo

ao

)2(
δȧ

ȧo
−
δa

ao

)
=
8πG

3
(ρodcdm+ ρ

o
dcdr)+

8πG

3
(δρdcdm+ δρdr). (3.16)

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

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

H̄2 ≡
(
ȧo

ao

)2
=
8πG

3
(ρodcdm + ρ

o
dr), (3.17)

y la correspondiente a primer orden:

2

(
ȧo

ao

)2(
δȧ

ȧo
−
δa

ao

)
=
8πG

3
(δρdcdm + δρdr). (3.18)

Siguiendo el mismo procedimiento, ahora sustituimos las propuestas de solución

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

densidad de energía de la DCDM:

ρ̇odcdm+3

(
ȧo

ao

)
ρodcdm+δρ̇dcdm+3

(
ȧo

ao

)(
δρdcdm+ρ

o
dcdm

δȧ

ȧo
−ρodcdm

δa

ao

)
= −ρodcdmϵdcdm,

(3.19)

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

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

forma ρodcdm ∝ (a0)−3:

ρ̇odcdm + 3

(
ȧo

ao

)
ρodcdm = 0, (3.20)

y por otro lado tenemos la ecuación a orden uno, que es la que gobierna la evolución

de la parte del decaimiento de la DCDM:

δρ̇dcdm + 3H̄δρdcdm + 3H̄ρ
o
dcdm

(
δȧ

ȧo
−
δa

ao

)
= −ρodcdmϵdcdm. (3.21)
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La cantidad entre paréntesis de la ecuación (3.21) es la misma que aparece en

la ecuación de Friedmann a orden uno, (3.18), entonces, de esta última podemos

despejar esa cantidad, teniendo lo siguiente:

δȧ

ȧo
−
δa

ao
=
1

2ρoc
(δρdcdm + δρdcdm) (3.22)

donde definimos la densidad crítica del universo a orden cero como ρc = 3H̄2/8πG.

Ahora insertamos la ecuación (3.22) en 3.21, y después de reacomodar términos

tenemos lo siguiente:

δρ̇dcdm + 3H̄δρdcdm

(
1 +
1

2
Ωodcdm

)
+
3

2
H̄Ωodcdmδρdr = −ρodcdmϵdcdm, (3.23)

donde Ωodcdm ≡
ρodcdm
ρc

es el parámetro de densidad de DCDM a orden cero.

Usando un procedimiento análogo, la ecuación que gobierna la parte del decai-

miento de la densidad de energía de la radiación oscura es:

δρ̇dr + 4H̄δρdr

(
1 +
1

2
Ωodr

)
+ 2H̄Ωodrδρdcdm = ρ

o
dcdmϵdcdm. (3.24)

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

Con este cambio de variable, conociendo que ρodcdm = ρ
o
dcdmo

(ao)−3 y ρodr = ρ
o
dro
(ao)−4,

la ecuación de Friedmann a orden cero (3.17) se vuelve la siguiente:

d2ao

dτ2
=
4πG

3
ρodcdmo , (3.25)

la cual es sumamente sencilla de resolver, teniendo como solución general:

ao(τ) = ρ̂dcdmoτ
2 + c1τ + c2 (3.26)

donde c1 y c2 son constantes de integración, y además definimos

ρ̂dcdmo ≡
2πG

3
ρodcdmo . (3.27)

Usando la condición inicial ao(τ = 0) = 0, vemos que c2 = 0. Para determinar c1,

notemos que a tiempos tempranos domina el segundo término, esto debido a que

para en ese momento τ2 ≪ τ , por lo tanto, en ese momento el factor de escala es
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aproximadamente

ao(τ) = cτ, (3.28)

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

es:

ao(τ) =

√
8πG

3
ρodroτ, (3.29)

por lo tanto la constante de integración c1 es:

c1 = 2
√
ρ̂dcdmoγ, (3.30)

donde definimos el parámetro γ como:

γ ≡
ρodro
ρodcdmo

, (3.31)

que representa la fracción de radiación oscura respecto a la de materia oscura ines-

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

ao(τ) = ρ̂dcdmoτ
2 + 2

√
ρ̂dcdmoγτ. (3.32)

El valor de γ actualmente debe ser cercano a cero para poder ser consistente con

un tiempo de vida de la materia oscura tardío, ya que si fuera mayor, significaría

que una fracción considerable de DCDM ya decayó. Esto también indica que γ debe

estar relacionado con ϵdcdm (o el tiempo de vida de la DCDM) de alguna manera.

De hecho, es posible obtener una relación matemática aproximada recurriendo a la

misma hipótesis de tiempos de vida largos de DCDM, para esto, nos fijamos en la

ecuación (3.2) y dado que la densidad de energía de DR no ha cambiado mucho

hasta ahora, podemos suponer que ρ̇dr ≃ 0, de tal forma que:

4Hρdr = ϵdcdmρdcdm, (3.33)

y al evaluar la ecuación (3.33) al día de hoy obtenemos la siguiente relación:

ϵdcdm = 4H0γ. (3.34)

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

nos del tiempo conforme definiendo δdcdm ≡ δρdcdm/ρodcdm y δdr ≡ δρdr/ρodcdm de la
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siguiente manera:

δ′dcdm + 3Ho
(
1 +
1

2
Ωodcdm

)
δdcdm +

3

2
ΩodcdmHoδdr = −ϵdcdm(ao)−2, (3.35)

δ′dr + 4Ho
(
1 +
1

2
Ωodr

)
δdr + 2Ω

o
drHoδdcdm = ϵdcdm(ao)−2, (3.36)

en donde δ′dcdm = dδdcdm/dτ y similarmente para δdr, mientras que Ho = (ao)′/ao .
Antes de comenzar a resolver el sistema anterior es necesario expresar a Ωodcdm,Ω

o
dr y

Ho en términos de cantidades conocidas y del tiempo conforme, así que comencemos

primero con el parámetro de densidad de la materia oscura:

Ωodcdm =
ρodcdm
ρc
= ρodcdmoa

−3
o

8πG

3H̄2
, (3.37)

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

así:

Ωodcdm =
ρodcdmo(a

o)−3

ρodcdmo(a
o)−3 + ρodr0(a

o)−4
=

ρodcdmoa
o

ρodcdmoa
o + ρodcdmo

=
ao

γ + ao

=
ρ̂dcdmoτ

2 + 2
√
ρ̂dcdmoγτ

γ + ρ̂dcdmoτ
2 + 2

√
ρ̂dcdmoγτ

=
ρ̂dcdmoτ

2
(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)

ρ̂dcdmoτ
2
(

γ
ρ̂dcdmo

τ−2 + 1 + 2
√

γ
ρ̂dcdmo

τ−1
)

=

(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1 +

γ

ρ̂dcdmo
τ−2
)−1
.

(3.38)

Hacemos algo similar para Ωodr y Ho :

Ωodr =
γ

ρ̂dcdmo
τ−2
(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1 +

γ

ρ̂dcdmo
τ−2
)−1
. (3.39)

Ho = 2τ−1
(
1 +

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)−1
. (3.40)

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

primer orden (3.35) y (3.36) es necesario hacer más aproximaciones, y nos podemos

valer del hecho de que si
√
γ es un número pequeño, entonces γ puede despreciarse,

por ese motivo, podemos hacer una expansión en serie de Taylor de las ecuaciones

(3.38), (3.39) y (3.40) alrededor de
√
γ/ρ̂dcdmo = 0, despreciando términos de orden
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2 o superior. Además, también debe cumplirse que

τ > 2

√
γ

ρ̂dcdmo
, (3.41)

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

obtener son válidas. La interpretación física de esta cota inferior es que nos da una

expresión explícita del momento en la historia de expansión 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
√
γ/ρ̂dcdmo podemos expresar las cantidades de las ecuaciones (3.38), (3.39) y

(3.40) así:

Ωodcdm ≃
(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)(
1− 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)
≃ 1, (3.42)

Ωodr ≃
γ

ρ̂dcdmo
τ−2
(
1 + 2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1 +

γ

ρ̂dcdmo
τ−2
)−1
≃ 0, (3.43)

Ho ≃ 2τ−1
(
1+

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)(
1−2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−1
)
≃ 2τ−1−2

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−2. (3.44)

El hecho de que el parámetro de densidad de la radiación oscura en la ecuación

3.43 después de hacer la aproximación por serie de Taylor nos dé como resultado

cero se fundamenta físicamente en el hecho de que al día de hoy sigue sin haber

una cantidad considerable de esta especie de partícula. Otra razón muy importante

que apoya este método de resolución es el hecho de que si Ωodr ≃ 0, el sistema de

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

δ′dcdm +

(
9τ−1 − 9

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−2
)
δdcdm +

(
3τ−1 − 3

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−2
)
δR

= −ϵdcdmρ̂−2dcdmoτ
−4 + 4ϵdcdmρ̂

−2
dcdmo

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−5
,

(3.45)

δ′dr +

(
8τ−1 − 8

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−2
)
δdr = ϵdcdmρ̂

−2
dcdmo

τ−4 − 4ϵdcdmρ̂−2dcdmo

√
γ

ρ̂dcdmo
τ−5,

(3.46)

permitiéndonos resolver la ecuación (3.46) como una ecuación diferencial ordina-

ria lineal de primer orden, para después sustituir la solución obtenida en (3.45).
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Omitiendo los pasos de resolución4, obtenemos finalmente las siguientes expresiones

completas para las densidades de energías de las especies oscuras en términos del

tiempo conforme:

ρdcdm(τ) =
4ρ̂dcdmo(

ρ̂dcdmoτ
2 + 2

√
ρ̂dcdmoγ

)3 + 4ϵdcdmρ̂−1dcdmo [− 415τ−3 + 45
√

γ

ρ̂dcdmo
τ−4
]
,

(3.47)

ρdr(τ) =
4ρ̂dcdmoγ(

ρ̂dcdmoτ
2 + 2

√
ρ̂dcdmoγ

)4 + 4ϵdcdmρ̂−1dcdmo [15τ−3 − 35
√

γ

ρ̂dcdmo
τ−4
]
.

(3.48)

Nuevamente, vemos que en el caso que ϵdcdm = 0, es decir, en ausencia de

decaimiento, se recuperan las conocidas soluciones ρdcdm ∝ a−3 y ρdr ∝ a−4. 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

analíticas (3.47) y (3.48). Estas gráficas, y la mayoría de las que se presentarán en

el siguiente capítulo, muestran información para un valor particular de γ = 0.03.

Se eligió 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 ΛCDM, aunque es preciso

señalar que los resultados mostrados no se limitan a γ = 0.03, hay un amplio rango

de valores que dan lugar a una predicción de la edad del Universo compatible con la

formación de estructura.

Estas soluciones analíticas nos permitieron estudiar la termodinámica del proceso

de decaimiento, en particular la temperatura de ambas especies oscuras. De esto

hablaremos con detalle en el siguiente capítulo.

4El método de solución fue estudiado en [87], mostrando la forma general de resolverlas en la página 60
de esa referencia.
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Figura 3.1: Densidades de energía de la materia oscura inestable y de la radiación oscura como fun-
ciónes del tiempo propio. Se muestran las soluciones analíticas 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 τi = 2

√
γ/ρ̂dcdmo , τf = ρ̂

1/2
dcdmo

(
√
γ + 1−√γ), γ = 0.03.
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Capítulo 4

Termodinámica del decaimiento de la
materia oscura fría inestable

En este capítulo se estudiará la termodinámica del proceso de decaimiento de la

materia oscura inestable, el cual usará las soluciones analíticas a las densidades de

energía de las especies oscuras, ρdcdm y ρdr mostradas en las ecuaciones (3.47) y

(3.48), respectivamente, así como la condición inicial mostrada en (3.41). Haremos

el estudio considerando dos casos: el primero en donde el sistema está formado por

ambas especies que no están en equilibrio entre sí, y por lo tanto, tienen distintos

dominios de temperatura, y un segundo en donde las especies oscuras se encuentran

en equilibrio termodinámico, a lo que denominaremos un fluido mixto. Finalmen-

te comprobaremos la validez de nuestros resultados encontrando que se cumple la

segunda ley de la Termodinámica para ambos casos.

4.1. Proceso de decaimiento fuera del equilibrio

Consideremos un universo que contiene dos tipos de fluidos que constantemente

están interactuando e intercambiando energía y momento, en este caso, la materia

oscura fría inestable y la radiación oscura. Estamos interesados en situaciones en

donde ni el número de partículas o la energía de las especies involucradas se conser-

van, entonces, las ecuaciones que describen la evolución del número de partículas de

ambas especies son [88]:

ṅdcdm + 3Hndcdm = Γdcdmndcdm, (4.1)
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ṅdr + 3Hndr = Γdrndr, (4.2)

donde Γdcdm es la tasa de cambio del número de partículas de la DCDM y Γdr la

correspondiente a DR. Notemos que para que haya producción de partículas de DR,

se debe cumplir que Γdr > 0, y en el caso del decaimiento de DCDM, tenemos que

Γdcdm < 0. En el caso que esta tasa de cambio del número de partículas es igual a

cero, como el caso del fluido mixto, tenemos que Γmix = 0.

A partir de la ecuación (3.1) se puede ver fácilmente que Γdcdm = −ϵ, indicando

que la DCDM está perdiendo partículas, tal como se desea. Por el contrario, si que-

remos obtener una expresión para Γdr tenemos que hacer una suposición adicional,

la cual implica que por cada decaimiento de DCDM, dos partículas de DR son pro-

ducidas, esto se hizo en analogía con trabajos previos [31, 89, 90, 79, 91, 80]. Con

esto, Γdr está dado por:

Γdr =
1

2

ndcdmϵ

ndr
. (4.3)

Por hipótesis, cada especie tiene una temperatura distinta, es decir, no se encuen-

tran en equilibrio termodinámico entre sí. Entonces, después de suponer que ambas

especies oscuras se comportan como fluidos perfectos y a partir de usar la primera

ley de la Termodinámica, se puede mostrar que la evolución de la temperatura de la

especie i-ésima (que puede ser DCDM o DR) es [37, 38, 88]:

Ṫi = −Ti (3H − Γi)
∂pi/∂Ti
∂ρi/∂Ti

+
ϵiρi − Γi(ρi + pi)
∂ρi/∂Ti

. (4.4)

Es conveniente definir el parámetro de estado de cada especie oscura como ωi =
∂pi/∂Ti
∂ρi/∂Ti

= Pi/ρi de tal forma que la ecuación (4.4) se puede escribir así:

Ṫi = −Ti (3H − Γi)ωi +
ϵiρi − Γiρi(1 + ωi)

∂ρi/∂Ti
. (4.5)

El objetivo es encontrar las ecuaciones diferenciales que describen la evolución de la

temperatura para ambas especies, pero antes de eso necesitamos obtener expresiones

para los parámetros de estado de cada especie.

4.2. Los parámetros 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, y el
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fluido mixto, necesitamos expresiones para sus parámetros de estado, las cuales fue-

ron obtenidas al manipular cada ecuación del sistema (3.1) y (3.2) y llevarlas a una

ecuación de continuidad de la forma

ρ̇i + 3Hρi(1 + ωi) = 0, (4.6)

donde i corresponde a la densidad de energía de la DCDM, DR y del fluido mixto.

De esta manera podemos identificar el parámetro de estado de la DCDM:

ωdcdm =
ϵdcdm
3H
, (4.7)

también el correspondiente a DR:

ωdr =
1

3
−
ϵdcdmρdcdm
3Hρdr

, (4.8)

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

especies oscuras se encuentren en equilibrio térmico:

ωmix =
ρdr

3(ρdcdm + ρdr)
. (4.9)

Es fácil ver que en el caso de ausencia de decaimiento, los parámetros de estado se

reducen a los valores constantes conocidos para partículas relativistas (ωr = 1/3) y

no relativistas (ωm = 0) respectivamente [5, 10]. En la Figura 4.1 se grafica la evo-

lución de estos parámetros de estado a lo largo de la historia de expansión. Podemos

observar que mientras que ωdcdm ≃ ωmix ≃ 0 (lo cual tiene sentido por el hecho de

que hay pocos productos de decaimiento hoy dado el modelo que estamos estudian-

do), la radiación oscura exhibe un comportamiento tipo quintaescencia a tiempos

tardíos, es decir, su parámetro de estado es tal que −1 ≤ ωdr < 0. Observando la

ecuación (4.8) se puede notar que su parámetro de estado puede tomar valores ne-

gativos independientemente del valor de γ 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 expansión acelerada del universo. Esta hipótesis se puede probar a

través del parámetro de desaceleración q, definido como:

q = −
ä

aH
, (4.10)
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Figura 4.1: Parámetros de estado como función del tiempo propio para los tres casos de estudio.
Se usó la condición inicial τi = 2

√
γ/ρ̂dcdmo , mientras que el tiempo conforme actual se encontró al

igualar el factor de escala igual a uno, y este es τf = ρ̂
1/2
dcdmo

(
√
γ + 1 −√γ). El valor de γ usado en

la gráfica es γ = 0.03.

de donde podemos hacer uso de la ecuación de aceleración (la componente espacial

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

es:
ä

a
= −
4πG

3
(ρdcdm(1 + 3ωdcdm) + ρdr(1 + 3ωdr)). (4.11)

En la Figura 4.2 se muestra la evolución de q a lo largo de la historia de expansión para

diferentes valores de γ pequeños, donde se muestra que q > 0 en todo momento,

por lo tanto, un universo que contenga únicamente estas componentes oscuras no

puede generar una expansión acelerada. Además, es posible mostrar algebraicamente

que al evaluar q al día de hoy, la condición para que exista una expansión acelerada

en el presente es tal que γ < −1/2, lo cual jamás va a ocurrir, independientemente

de que si γ es un valor muy pequeño o muy cercano a 1. Este análisis requiere una

investigación más detallada para el futuro, sin embargo, de esta forma cumplimos

el objetivo planteado en la tesis de lograr diferenciar a la radiación oscura de las

especies relativistas estándar al menos para un caso particular correspondiente a

cierto conjunto de valores de los parámetros.
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temperatura

Figura 4.2: Parámetro de desaceleración q a lo largo de la historia para diferentes valores de γ. Se
muestra que ninguno logra producir una expansión acelerada.

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

Con los parámetros de estado de las distintas especies obtenidas, a partir de la

ecuación (4.5), podemos obtener la ecuación diferencial que gobierna la evolución

de la temperatura de la DCDM:

T ′dcdm
Tdcdm

=
−
(
3H
a
− ϵ
)
ωdcdm

1
a
+ ϵρdcdm(2+ωdcdm)

ρ′dcdm

, (4.12)

y para la DR:
T ′dr
Tdr
=

(
Γdr − 3H

a

)
ωdr

1
a
− ϵ−Γdrρdr(1+ωdr)

ρ′dr

. (4.13)

En el caso del fluido mixto, el número de partículas total se conserva, y por lo tanto,

Γmix = 0, reduciendo la evolución de la temperatura a solamente

T ′mix
Tmix

= −3Hωmix, (4.14)

recuperando la bien conocida evolución 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 función del tiempo propio para los tres casos de estudio y el modelo
ΛCDM. Al igual que en las gráficas anteriores, se usó τi = 2

√
γ/ρ̂dcdmo , τf = ρ̂

1/2
dcdmo

(
√
γ + 1 −√

γ), γ = 0.03.

renciales (4.12), (4.13) y (4.14) para γ = 0.03 con la condición inicial Ti = 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 energía producto del decaimiento

y al enfriamiento provocado por la expansión del universo. Por otro lado, la tempe-

ratura de la DR disminuye en primera instancia conforme al caso estándar, en donde

la temperatura del universo, definida como aquella del baño térmico formado por

partículas relativistas, cae como T ∼ a−1, pero en un punto de la historia del Uni-

verso la temperatura comienza a aumentar, indicando que el intercambio de calor de

la DCDM a DR es dominante comparado con este enfriamiento. Además, al día de

hoy se puede mostrar a partir de la ecuación (4.13) que al día de hoy, la radiación

oscura aumenta su temperatura independientemente del valor de γ, 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 buscó averiguar si se cumple la

segunda ley de la Termodinámica dada las soluciones para la temperatura obtenidas

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

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

TAdsA = d

(
ρA
nA

)
+ pAd

(
1

nA

)
, (4.15)

donde sA es la entropía por partícula de la especie A. En caso de fluidos en equilibrio,

el cambio en la entropía es [88]:

T ṡ = v (ρ̇mix + 3Hρmix(1 + ωmix)) , (4.16)

por lo tanto, a partir de sumar las ecuaciones (3.1) y (3.2), obtenemos que ṡ = 0 y

tenemos una expansión adiabática, cumpliendo la segunda ley de la Termodinámica.

Para el caso fuera del equilibrio, como es el caso de los fluidos de materia oscura

y radiación oscura con dominios de temperatura, manipulando la ecuación (4.15)

llegamos a lo siguiente:

nATAṡA = ρA(ϵA − ΓA (1 + ωeff)) . (4.17)

Por lo tanto, la entropía total se obtiene despejando la entropía sA de la ecuación

(4.17) correspondiente a cada especie oscura, y finalmente sumándolas, de tal forma

que tenemos lo siguiente:

ṡ =
ρdcdmϵdcdmωdcdm
ndcdmTdcdm

+
ρdr(ϵdcdm − Γdr(1 + ωdr))

ndrTdr
. (4.18)

En la Figura 4.4 se grafica el cambio en la entropía total del caso fuera del equili-

brio, donde podemos ver que la entropía es una función 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 Termodinámica.

Adicionalmente, mostramos que ṡ ≥ 0 para diferentes valores de γ, y por lo tanto,

tiempos de vida mayores a la edad del universo, los cuales fueron calculados a partir

de la ecuación (3.34).
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Figura 4.4: Derivada de la entropía por partícula respecto al tiempo propio para diferentes valores de
γ, o distintos tiempos de vida de la dcdm.

62



Capítulo 5

Estimación de parámetros del modelo
DCDM

Los algoritmos de estadística bayesiana y de cadenas de Markov-Chain-Monte-

Carlo (MCMC) son herramientas matemáticas y numéricas de suma importancia en

el campo de la cosmología, especialmente para estimar los regiones de confianza

de los parámetros de un modelo en particular [93]. Es por eso que en este capítulo

obtendremos estimaciones para los parámetros del modelo DCDM estudiado en los

capítulos anteriores. Para lograr este objetivo es necesaria la revisión de conceptos

fundamentales sobre estadística bayesiana para posteriormente introducir los algo-

ritmos de MCMC que nos permitirán llevar a cabo la inferencia de los parámetros.

Haremos dos análisis, el primero en donde el Universo contenga solamente DCDM,

y por lo tanto, nos interesa estimar los parámetros de densidad de las especies os-

curas, Ωdcdm+dr, y su tasa de decaimiento de la DCDM, ϵdcdm, y por otro lado un

modelo que también contenga materia oscura fría, por lo que buscaremos estimar

Ωcdm. Adicionalmente buscaremos estimaciones para la constante de Hubble H0 y

estudiaremos si la tensión puede resolverse o al menos relajarse.

5.1. Inferencia bayesiana

En cosmología, es común 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 teórico que suponemos describe certeramente las
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observaciones. Este modelo está asociado a un conjunto de valores de parámetros

ordenados en un vector θ, y lo que deseamos es obtener una distribución de pro-

babilidad de estos parámetros, dado que tenemos ciertas observaciones, lo cual se

denota como

P (θ|x). (5.1)

Esta distribución puede calcularse haciendo uso del Teorema de Bayes, demostrado

a partir de los axiomas de probabilidad [94]:

P (θ|x) =
P (x|θ)P (θ)
P (x)

. (5.2)

Del lado izquierdo de la ecuación anterior, P (θ|x) es la distribución posterior (o sim-

plemente posterior) de un conjunto de parámetros θ, la cual representa nuestro nivel

de confianza sobre los valores de éstos después de que hemos tomado en conside-

ración los datos. Del lado derecho, en el denominador, P (x) recibe el nombre de

evidencia, la cual simplemente actúa para normalizar las probabilidades, es decir,

que la posterior sea una distribución de probabilidad válida:∫
P (θ|x)dθ = 1, (5.3)

sin embargo, las estimaciones de los parámetros no dependen de ella, así 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 ecuación (5.2) tenemos a P (θ), que es la

distribución de probabilidad previa, o simplemente prior, la cual representa nuestro

conocimiento de los parámetros antes de realizar una observación, la cual puede ser

resultado de trabajos previos o de cierta teoría. El prior se puede definir de distintas

formas, sin embargo, una de las más comunes es asumir un prior plano o constante

cuando no se considera información previa:

P (θ) ∝ c, (5.4)

en donde se suponen igualmente probables todos los valores de los parámetros. El

núcleo del proceso de estimación de parámetros recae en la función de verosimilitud

o likelihood, representada en la ecuación (5.2) como P (x|θ), la cual se le suele

dar su propio símbolo: L (x; θ), 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

parámetros cosmológicos θ. Entonces, si suponemos un prior plano, la distribución

posterior toma valores idénticos a los del likelihood excepto por una constante de

proporcionalidad:

P (θ|x) ∝ L (x; θ). (5.5)

En cosmología es común usar un likelihood que sigue una distribución normal, o una

gaussiana, de tal forma que se escribe como:

L (x; θ) ∝ exp
(
−
1

2
∆x⊤C−1∆x

)
, (5.6)

donde ∆x = x−M(θ) es la diferencia entre los datos observados y las predicciones

teóricas para un conjunto específico de valores de los parámetros 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 parámetros

conforme se toman en cuenta nuevos datos. Esto se hace recalculando el likelihood

en cada paso del proceso con los parámetros propuestos en ese momento, siendo

esto esencial para explorar por completo el espacio de parámetros y construir la

distribución posterior. Eventualmente, la posterior va a converger a un único 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 hipótesis que se etiquedan unívoca-

mente con un vector de parámetros θ.

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

ellos antes de considerar los datos nuevos.

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

los parámetros.

4. Obtener la distribución posterior ya sea de forma analítica, o más comúnmente,

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

El método de Markov-Chain-Monte-Carlo (MCMC) es una herramienta utilizada

para estimar la distribución posterior, especialmente cuando el modelo contiene una

gran cantidad de parámetros, y se vuelve imposible obtenerla de manera analítica.

Este método genera recursivamente una sucesión de puntos en el espacio de pará-

metros, la cual converge a una sucesión que se conoce como cadena de Markov.
Una cadena de Markov se define como una secuencia de variables aleatorias

X(0), X(1), ..., X(M−1) del tal forma que la probabilidad de llegar al elemento t-ésimo

solo depende del elemento (t − 1)-ésimo. La propiedad más importante de estas

cadenas es que se puede mostrar que convergen a un estado estacionario, esto es,

los puntos que las forman están distribuidos de acuerdo a la distribución posterior

P (θ|d) [96].

Los elementos de esta cadena se generan de forma probabilística a través de una

caminata aleatoria con probabilidad de transición T (θ(t), θ(t+1)) entre un punto θ(t) a

uno θ(t+1) en el espacio de parámetros. Una condición suficiente obtener una cadena

de Markov es la condición de balance detallado:

P (θ(t)|x)T (θ(t), θ(t+1)) = P (θ(t+1)|x)T (θ(t+1), θ(t)). (5.7)

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

5.3. El algoritmo de Metrópolis-Hashtings

El modelo más simple y más 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 θ(0) en el espacio de

parámetros y calcular su distribución posterior P0 ≡ P (θ(0)|x).

2. Generar un punto candidato al azar θ(c), el cual es elegido a partir de una

distribución de probabilidad q(θ(0), θ(c)), la cual puede ser, por ejemplo, una

Gaussiana con anchura σ centrada en el punto de prueba:

q(θ(0), θ(c)) =
1

σ
√
2π
exp

(
θ(0) − θ(c)

)2
2σ2

, (5.8)
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cabe mencionar que la elección de esta distribución no cambia la distribución

posterior final, solo modifica el desempeño del código usado.

3. Evaluar la posterior en el punto de prueba, Pc = P (θ(c)|x), y se acepta el punto

con una probabilidad

α = ḿın

(
Pcq(θ

(c), θ(0))

P0q(θ(0), θ(c))
, 1

)
. (5.9)

Si la distribución q es simétrica, como la Gaussiana, esto se reduce a

α = ḿın

(
Pc
P0
, 1

)
, (5.10)

4. Si el punto candidato se acepta, se añade 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 transición es T (θ(t), θ(t+1)) =

q(θ(t), θ(c))α(θ(t), θ(c)) y que el algoritmo garantiza que la condición de balance de-

tallado de la ecuación (5.7) se cumple, y como consecuencia, se obtiene la posterior,

la cual es un punto estacionario de la distribución 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 región 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 distribución posterior, para interpretar los resulta-

dos de la inferencia conviene obtener las distribuciones de probabilidad marginalizadas

en una dimensión del j-ésimo elemento de θ, θj , obtenido al integrar sobre todos los

otros parámetros de la posterior:

P (θ1|x) =
∫
P (θ|x)dθ2...dθn, (5.11)

similarmente es útil obtener una distribución marginalizada en 2 dimensiones para

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

Para obtener constricciones de los parámetros del modelo DCDM usamos el códi-

go público MONTE-PYTHON [97]. Este muestreador usa el algoritmo de Metrópolis-

Hashtings para obtener la distribución posterior asumiendo cierto prior, y calculando

el likelihood comparando los datos con predicciones teóricas generadas por el có-

digo público CLASS [98]. Todos los modelos que consideramos a continuación se

prueban con datos de las anisotropías del CMB tomados por la colaboración Planck

2018, usando datos sobre mediciones del espectro angular de temperatura y polari-

zación dentro de un rango de 2 ≤ ℓ ≤ 30 (low-ℓTT), también de 30 ≤ ℓ ≤ 2500
(high-ℓTT), así como datos de polarización en un rango de 2 ≤ ℓ ≤ 30 (low-ℓEE)

[99].

5.4.1. Universo dominado por materia oscura inestable

En primer lugar realizamos el análisis para el caso en que toda la materia oscura

del universo puede decaer a partículas relativistas, para el cual se tiene el siguiente

conjunto de parámetros:

{ωb, θs , As , ns , τreio,Ωdcdm+dr.ϵdcdm} (5.12)

en adición con otros parámetros de ruido (o nuisance) necesarios para los datos

de Planck. En la tabla 5.1 se muestran los priors, junto con una breve definición 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 correlación negativa entre ϵdcdm y Ωdcdm, la cual tiene sentido físicamente debido

a que los modelos con una tasa de decaimiento mayor tienen menos DCDM hoy. Por

otro lado, el parámetro derivado que corresponde al tiempo de vida de la DCDM,

muestra que τdcdm > 199 Gyr, cota consistente con Ref. [36], τdcdm > 181 Gyr, en

donde usan los mismos datos de Planck 2018 que se implementaron en el código

de MONTE-PYTHON de nuestro trabajo y también consideran que toda la materia

oscura es inestable. Finalmente, vemos una importante correlación entre la cantidad

de materia oscura y la constante de Hubble, indicándonos que entre menor sea la

fracción de DCDM las estimaciones de H0 tienden a ser más consistentes. Esto nos

invita a considerar modelos DCDM en donde sólo a una parte de la materia oscura

sea inestable, mientras que el resto siga siendo materia oscura fría tal y como la
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Parámetro Valor central Mínimo Máximo Definición

100ωb 2,2377 0 5
Parámetro de densidad físico de

bariones al día de hoy

100θs 1.04110 1 1.1
Tamaño angular del horizonte

de sonidos al momento de desacople

ln(1010As) 3.0447 2.8 3.2
Amplitud primordial

de las perturbaciones escalares

ns 0.9659 0.95 0.99
Índice espectral del espectro de potencias

inicial de las perturbaciones escalares

τreio 0.0543 0.02 0.092
Profundidad óptica en la época

de reonización

Ωdcdm+dr 0.3 0 1
Parámetro de densidad de la DCDM

y su producto de decaimiento al día de hoy

ϵdcdm 5 0 20
Tasa de decaimiento de DCDM

en unidades de km/s/Mpc

Tabla 5.1: Priors de los parámetros usados para construir una cadena MCMC, junto con una breve
definición de cada uno de ellos.

Parámetro Límites al 95 % de confianza

100ωb 2.211+0.038−0.037

Ωdcdm+dr 0.265+0.020−0.019

ϵdcdm 1.8+3.1−2.1

100θs 1.04177+0.00074−0.00073

ln 1010As 3.043+0.029−0.028

ns 0.9627+0.0098−0.0099

τ reio 0.053+0.016−0.016

ΩΛ 0.684+0.020−0.021

H0 67.1+1.4−1.4

Tabla 5.2: Intervalos de al 95% de confianza para los parámetros del modelo en donde toda la materia
oscura del universo es inestable, se adicionan los parámetros derivados ΩΛ y H0
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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 ΛCDM, tal y como veremos en la próxima sección.

Finalmente, en cuanto a la distribución marginalizada de ϵdcdm, se 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 distribución no está en cero, lo cual se puede

atribuir a los métodos de suavizado que usa MONTEPYTHON para generar estas

gráficas.

5.4.2. Universo con materia oscura mixta: DCDM y CDM

Para este caso, además de los parámetros considerados en el primer modelo

DCDM, incluimos la posibilidad de que exista una fracción 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 tensión de Hubble. En este

caso, el conjunto de parámetros es el siguiente:

{ωb, θs , As , ns , τreio,Ωcdm,Ωdcdm+dr, ϵdcdm}, (5.13)

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 Ωcdm, Ωdcdmdr y ϵdcdm son muy malas, esto se puede

notar ya que las incertidumbres de ambos parámetros 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 físicos, 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 creó el CMB, por lo que es necesario incluir otros conjuntos de datos de universo

tardío que sean sensibles a este parámetro, para esto se usaron mediciones de distan-

cias de oscilaciones acústicas de bariones (BAO) en épocas tardías de la colaboración

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 tardío las constricciones a los

parámetros son mucho más fuertes, como se esperaba. En cuanto a las dos especies
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Parámetro Valor central Mínimo Máximo

100ωb 2,2377 0 5

100θs 1.04110 1 1.1

ln(1010As) 3.0447 2.8 3.2

ns 0.9659 0.95 0.99

τreio 0.0543 0.02 0.092

Ωdcdm+dr 0.3 0 1

Ωcdm 0 0 1

ϵdcdm 5 0 20

Tabla 5.3: Priors de los parámetros usados para construir una cadena MCMC en un modelo con
materia oscura fría 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 pequeña fracción. 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 serán menos considerables,

permitiendo una mayor cantidad de ellos. También se puede apreciar en la gráfica

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 gráficas.

Otro punto a destacar es la distribución marginalizada de la constante de Hubble

H0, mostrada en la Figura 5.3, para los tres casos antes mencionados, además del

caso estándar ΛCDM, el modelo en donde H0 está más constreñido 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 − σ, es decir, no

están en tensión. Este es un resultado importante ya que nos indica que un modelo

cosmológico con materia oscura inestable puede llegar a resolver o al menos aliviar

la tensión en estimaciones de este parámetro en el contexto del modelo ΛCDM.
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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 colaboración Planck (rojo) y Planck + BAO (azul). Los
contornos representan niveles de confianza al 68 % y 95%.
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Parámetro CMB PLANCK CMB PLANCK + BAO BOSS

100ωb 2.205+0.047−0.042 2.238+0.020−0.022

Ωcdm 0.14+0.12−0.13 0.232+0.046−0.055

Ωdcdm+dr 0.13+0.16−0.15 0.030+0.053−0.043

ϵdcdm 2.3+3.4−2.6 5.2+1.3−1.2

100θs 1.04177+0.00094−0.00090 1.04188+0.00061−0.00063

ln 1010As 3.033+0.028−0.033 3.050+0.046−0.033

ns 0.961+0.011−0.010 0.9643+0.0074−0.0077

τ reio 0.048+0.014−0.017 0.058+0.021−0.015

ΩΛ 0.679+0.020−0.021 0.688+0.011−0.011

H0 66.8+1.6−1.5 67.52+0.76−0.78

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.

Figura 5.3: Distribución de probabilidad marginalizada correspondiente a la constante de Hubble H0
para los modelos DCDM analizados, junto con el caso del modelo estándar ΛCDM
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Comentarios finales

En este trabajo estudiamos un modelo cosmológico alternativo al estándar ΛCDM,

en donde la materia oscura fría decae a partículas relativistas pertenecientes también

al sector oscuro. Particularmente, nos interesó estudiar la termodinámica 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 termodinámica.

Cuando tomamos diferentes temperaturas para las especies oscuras, es de especial

interés el caso de la radiación oscura, el cual, al inicio de la historia de expansión,

su temperatura decrece al mismo ritmo que la temperatura del universo, definida

como el baño de partículas relativistas, y que decae como a−1, pero en un punto,

se separan, y la temperatura de la radiación oscura comienza a aumentar, lo que

nos dice que el incremento de entropía producto del decaimiento es más eficiente

comparado con la expansión del universo.

En el proceso de calcular las ecuaciones diferenciales para las temperaturas, fue

necesario obtener expresiones para los parámetros de estado efectivos de los dos

casos antes citados. Nuevamente, la radiación oscura llamó nuestra atención, ya

que a tiempos tardíos parece comportarse como un fluido tipo quintaescencia, sin

embargo, no es la responsable de la expansión acelerada del universo. Se mostró que

este comportamiento es el mismo independientemente del valor de γ.

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

temperaturas, la entropía o los parámetros de estado, usamos el tiempo conforme

inicial τi =
√
γ/ρ̂dcdm0, el cual surgió 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 permitió resolver analíticamente el sistema de ecuaciones

diferenciales que describe la evolución de la densidad de energía de ambas especies

oscuras.

Finalmente, se hizo un análisis estadístico bayesiano para obtener estimaciones a

los parámetros 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

área. Posteriormente se consideró otro modelo donde se incorporaba una cantidad

de materia oscura estable. Para este segundo análisis se utilizaron, además de datos

de las anisotropías del CMB tomados por la colaboración Planck 2018, también de

oscilaciones acústicas de bariones en épocas tardías. Este último fue el que obtuvo

las cotas más fuertes para los parámetros, permitiendo tiempos de vida menores en

comparación a si sólo se hubiera considerado materia oscura inestable. Por último,

en cuando a la constante de Hubble H0, mostramos que todos los anteriores análisis

no están en tensión, ya que las distribuciones de probabilidad con consistentes hasta

1− σ.

Perspectivas a futuro

Este trabajo puede enriquecerse aún más, si, por ejemplo, se consideran en la

ecuación de Friedmann el resto de especies para calcular numéricamente la tempe-

ratura de la materia oscura y la radiación oscura, aunque el costo a pagar sería el

que no sería posible obtener expresiones analíticas para las densidades de energía de

estas últimas.

Se pretende seguir estudiando el comportamiento tipo quintaesencia de la radia-

ción oscura, y si, al involucrar el resto de especies, esto sigue ocurriendo.

Es interesante estudiar este proceso de decaimiento de una forma más general

mediante un término de acoplamiento Q que aparecería en el sistema de ecuaciones

diferenciales que describe las densidades de energía de las especies oscuras, calcu-

lándolo a partir de ciertas condiciones y no de un ansatz , como se hizo en este y

muchos otros trabajos en el área. 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 partículas pesadas, o
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a una partícula 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

parámetros de este modelo mediante nuevos datos que surjan en los siguientes años,

por lo que este campo de investigación sigue abierto a futuros trabajos y a la luz de

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

77





Bibliografía

[1] C. P. Ahn et al., “The Tenth Data Release of the Sloan Digital Sky Survey: First

Spectroscopic Data from the SDSS-III Apache Point Observatory Galactic

Evolution Experiment,” Astrophys. J. Suppl., vol. 211, p. 17, 2014.

[2] A. Liddle, An introduction to modern cosmology. Wiley, 2015.

[3] M. Jones, R. Lambourne, and D. Adams, An Introduction to Galaxies

and Cosmology, ser. S 282. Open University, 2004. [Online]. Available:

https://books.google.com.mx/books?id=36K1PfetZegC

[4] N. Suzuki, D. Rubin, C. Lidman, G. Aldering, R. Amanullah, K. Barbary, L. Ba-

rrientos, J. Botyanszki, M. Brodwin, N. Connolly et al., “The hubble space te-

lescope cluster supernova survey. v. improving the dark-energy constraints abo-

ve z>1 and building an early-type-hosted supernova sample,” The Astrophysical

Journal, vol. 746, no. 1, p. 85, 2012.

[5] S. Doldelson, Modern cosmology. Academic Press, 2003.

[6] S. Burles, K. M. Nollett, J. W. Truran, and M. S. Turner, “Sharpening

the predictions of big-bang nucleosynthesis,” Phys. Rev. Lett., vol. 82, pp.

4176–4179, May 1999. [Online]. Available: https://link.aps.org/doi/10.1103/

PhysRevLett.82.4176

[7] C. L. Bennett, D. Larson, J. L. Weiland, N. Jarosik, G. Hinshaw, N. Odegard,

K. Smith, R. Hill, B. Gold, M. Halpern et al., “Nine-year wilkinson microwave

anisotropy probe (wmap) observations: final maps and results,” The Astrophy-

sical Journal Supplement Series, vol. 208, no. 2, p. 20, 2013.

[8] K. Freese, “Review of observational evidence for dark matter in the universe

and in upcoming searches for dark stars,” EAS Publications Series, vol. 36, p.

113–126, 2009. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1051/eas/0936016

79

https://books.google.com.mx/books?id=36K1PfetZegC
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevLett.82.4176
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevLett.82.4176
http://dx.doi.org/10.1051/eas/0936016


[9] S. White, U. Briel, and J. Henry, “X-ray archaeology in the coma cluster,”

MNRAS, vol. 261, 04 1993.

[10] E. W. Kolb and M. Turner, The early universe (frontiers in physics). Westview

Press Incorporated, 1994.

[11] J. S. Bullock and M. Boylan-Kolchin, “Small-scale challenges to the cdm

paradigm,” Annual Review of Astronomy and Astrophysics, vol. 55, no. 1,

p. 343–387, Aug. 2017. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1146/

annurev-astro-091916-055313

[12] A. G. Riess, S. Casertano, W. Yuan, J. B. Bowers, L. Macri, J. C. Zinn, and

D. Scolnic, “Cosmic distances calibrated to 1

[13] N. Aghanim et al., “Planck 2018 results. VI. Cosmological parameters,” As-

tron. Astrophys., vol. 641, p. A6, 2020, [Erratum: Astron.Astrophys. 652, C4

(2021)].

[14] E. Di Valentino, O. Mena, S. Pan, L. Visinelli, W. Yang, A. Melchiorri, D. F.

Mota, A. G. Riess, and J. Silk, “In the realm of the hubble tension—a review

of solutions *,” Classical and Quantum Gravity, vol. 38, no. 15, p. 153001,

Jul. 2021. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1088/1361-6382/ac086d

[15] S. Perlmutter, “Nobel lecture: Measuring the acceleration of the cosmic

expansion using supernovae,” Rev. Mod. Phys., vol. 84, pp. 1127–1149, Aug

2012. [Online]. Available: https://link.aps.org/doi/10.1103/RevModPhys.84.

1127

[16] D. Spergel, “The cosmic microwave background as a cosmological probe,” vol.

344, p. 29, 11 2005.

[17] V. C. Rubin and J. Ford, W. Kent, “Rotation of the Andromeda Nebula from

a Spectroscopic Survey of Emission Regions,” , vol. 159, p. 379, Feb. 1970.

[18] Z. Cai and Y. Zhang, “Analytic spectra of cmb anisotropies and polarization

generated by scalar perturbations in synchronous gauge,” Classical and

Quantum Gravity, vol. 29, no. 10, p. 105009, May 2012. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/0264-9381/29/10/105009

http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-091916-055313
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-091916-055313
http://dx.doi.org/10.1088/1361-6382/ac086d
https://link.aps.org/doi/10.1103/RevModPhys.84.1127
https://link.aps.org/doi/10.1103/RevModPhys.84.1127
http://dx.doi.org/10.1088/0264-9381/29/10/105009


[19] D. Paraficz, J.-P. Kneib, J. Richard, A. Morandi, M. Limousin, E. Jullo,

and J. Martinez, “The bullet cluster at its best: weighing stars, gas, and

dark matter,” Astronomy amp; Astrophysics, vol. 594, p. A121, Oct. 2016.

[Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201527959

[20] G. R. Blumenthal, S. M. Faber, J. R. Primack, and M. J. Rees, “Formation of

Galaxies and Large Scale Structure with Cold Dark Matter,” Nature, vol. 311,

pp. 517–525, 1984.

[21] E. Zackrisson, “Quasars and Low Surface Brightness Galaxies as Probes of

Dark Matter,” Ph.D. dissertation, Uppsala University, Department of Physics

and Astronomy, May 2005.

[22] L. Verde, T. Treu, and A. G. Riess, “Tensions between the early and late

universe,” Nature Astronomy, vol. 3, no. 10, p. 891–895, Sep. 2019. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1038/s41550-019-0902-0

[23] J. P. Ostriker and P. J. Steinhardt, “New light on dark matter,” Science, vol.

300, pp. 1909–1913, 2003.

[24] A. Hryczuk and K. Jodłowski, “Self-interacting dark matter from late decays

and the H0 tension,” Phys. Rev. D, vol. 102, no. 4, p. 043024, 2020.

[25] A. Nygaard, E. B. Holm, T. Tram, and S. Hannestad, “Decaying

dark matter and the hubble tension,” 2023. [Online]. Available: https:

//arxiv.org/abs/2307.00418

[26] K. Enqvist, S. Nadathur, T. Sekiguchi, and T. Takahashi, “Decaying dark

matter and the tension in 8,” Journal of Cosmology and Astroparticle

Physics, vol. 2015, no. 09, p. 067–067, Sep. 2015. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2015/09/067

[27] K. L. Pandey, T. Karwal, and S. Das, “Alleviating the h0 and 8 anomalies

with a decaying dark matter model,” Journal of Cosmology and Astroparticle

Physics, vol. 2020, no. 07, p. 026–026, Jul. 2020. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2020/07/026

[28] K. Vattis, S. M. Koushiappas, and A. Loeb, “Dark matter decaying in the late

universe can relieve the h0 tension,” Physical Review D, vol. 99, no. 12, Jun.

2019. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.99.121302

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201527959
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-019-0902-0
https://arxiv.org/abs/2307.00418
https://arxiv.org/abs/2307.00418
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2015/09/067
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2020/07/026
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.99.121302


[29] J.-P. Hu and F.-Y. Wang, “Hubble tension: The evidence of new physics,”

2023. [Online]. Available: https://arxiv.org/abs/2302.05709

[30] L. Roszkowski, E. M. Sessolo, and S. Trojanowski, “Wimp dark matter

candidates and searches—current status and future prospects,” Reports on

Progress in Physics, vol. 81, no. 6, p. 066201, May 2018. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1361-6633/aab913

[31] B. Audren, J. Lesgourgues, G. Mangano, P. D. Serpico, and T. Tram, “Stron-

gest model-independent bound on the lifetime of Dark Matter,” JCAP, vol. 12,

p. 028, 2014.

[32] K. Ichiki, M. Oguri, and K. Takahashi, “Constraints from the wilkinson

microwave anisotropy probe on decayingcold dark matter,” Physical

Review Letters, vol. 93, no. 7, Aug. 2004. [Online]. Available: http:

//dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.93.071302

[33] S. D. L. Amigo, W. M.-Y. Cheung, Z. Huang, and S.-P. Ng, “Cosmological

constraints on decaying dark matter,” Journal of Cosmology and Astroparticle

Physics, vol. 2009, no. 06, p. 005–005, Jun. 2009. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2009/06/005

[34] S. Aoyama, T. Sekiguchi, K. Ichiki, and N. Sugiyama, “Evolution of

perturbations and cosmological constraints in decaying dark matter models

with arbitrary decay mass products,” Journal of Cosmology and Astroparticle

Physics, vol. 2014, no. 07, p. 021–021, Jul. 2014. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2014/07/021

[35] A. Nygaard, T. Tram, and S. Hannestad, “Updated constraints on

decaying cold dark matter,” Journal of Cosmology and Astroparticle

Physics, vol. 2021, no. 05, p. 017, May 2021. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2021/05/017

[36] S. Alvi, T. Brinckmann, M. Gerbino, M. Lattanzi, and L. Pagano,

“Do you smell something decaying? updated linear constraints on

decaying dark matter scenarios,” Journal of Cosmology and Astroparticle

Physics, vol. 2022, no. 11, p. 015, Nov. 2022. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2022/11/015

https://arxiv.org/abs/2302.05709
http://dx.doi.org/10.1088/1361-6633/aab913
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.93.071302
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.93.071302
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2009/06/005
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2014/07/021
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2021/05/017
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2022/11/015


[37] M. O. Calvao, J. A. S. Lima, and I. Waga, “On the thermodynamics of matter

creation in cosmology,” Phys. Lett. A, vol. 162, pp. 223–226, 1992.

[38] W. Zimdahl, “Reacting fluids in the expanding universe: a new mechanism for

entropy production,” Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, vol.

288, no. 3, pp. 665–673, 1997.

[39] A. R. Liddle and D. H. Lyth, Cosmological inflation and large-scale structure.

Cambridge University Press, 2009.

[40] V. Mukhanov, Physical Foundations of Cosmology. Oxford: Cambridge Uni-

versity Press, 2005.

[41] M. Lachièze-Rey and J.-P. Luminet, “Cosmic topology,” Physics Reports,

vol. 254, no. 3, p. 135–214, Mar. 1995. [Online]. Available: http:

//dx.doi.org/10.1016/0370-1573(94)00085-H

[42] J. B. Hartle, Gravity: An introduction to Einstein’s general relativity, 2003.

[43] E. Munive, “Dynamics of Dark Matter Halos in Compact Groups of Galaxies,”

Ph.D. dissertation, Benemérita Universidad Autonoma de Puebla, 2023.

[44] L. P. Hughston and K. P. Tod, An Introduction to General Relativity, ser.

London Mathematical Society Student Texts. Cambridge University Press,

1991.

[45] E. Curiel, “A Primer on Energy Conditions,” Einstein Stud., vol. 13, pp. 43–

104, 2017.

[46] S. Tsujikawa, “Introductory review of cosmic inflation,” in 2nd Tah Poe School

on Cosmology: Modern Cosmology, 4 2003.

[47] D. S. Pereira, J. a. Ferraz, F. S. N. Lobo, and J. P. Mimoso, “Baryogenesis: A

Symmetry Breaking in the Primordial Universe Revisited,” Symmetry, vol. 16,

no. 1, p. 13, 2024.

[48] K. Akita and M. Yamaguchi, “A Review of Neutrino Decoupling from the Early

Universe to the Current Universe,” Universe, vol. 8, no. 11, p. 552, 2022.

[49] E. Grohs and G. M. Fuller, “Big bang nucleosynthesis,” 2023. [Online].

Available: https://arxiv.org/abs/2301.12299

http://dx.doi.org/10.1016/0370-1573(94)00085-H
http://dx.doi.org/10.1016/0370-1573(94)00085-H
https://arxiv.org/abs/2301.12299


[50] A. A. Penzias and R. W. Wilson, “A Measurement of Excess Antenna Tempe-

rature at 4080 Mc/s.” , vol. 142, pp. 419–421, Jul. 1965.

[51] N. W. Boggess et al., “The COBE mission - Its design and performance two

years after launch,” Astrophys. J., vol. 397, pp. 420–429, 1992.

[52] S. Profumo, L. Giani, and O. F. Piattella, “An introduction to particle dark

matter,” 2019. [Online]. Available: https://arxiv.org/abs/1910.05610

[53] T. Hambye, “On the stability of particle dark matter,” 2010.

[54] H. Andernach and F. Zwicky, “English and spanish translation of zwicky’s

(1933) the redshift of extragalactic nebulae,” 2017. [Online]. Available:

https://arxiv.org/abs/1711.01693

[55] J. P. Ostriker, P. J. E. Peebles, and A. Yahil, “The Size and Mass of Galaxies,

and the Mass of the Universe,” , vol. 193, p. L1, Oct. 1974.

[56] J. K. Adelman-McCarthy et al., “The Fourth Data Release of the Sloan Digital

Sky Survey,” Astrophys. J. Suppl., vol. 162, pp. 38–48, 2006.

[57] J. A. Tyson, G. P. Kochanski, and I. P. Dell’Antonio, “Detailed mass map of

CL0024+1654 from strong lensing,” Astrophys. J. Lett., vol. 498, p. L107,

1998.

[58] P. Schneider, Extragalactic Astronomy and Cosmology, 2006.

[59] D. Griffiths, Introduction to Elementary Particles. New York, USA: John

Wiley Sons, 1987.

[60] V. A. Novikov, L. B. Okun, A. N. Rozanov, and M. I. Vysotsky,

“Theory ofzboson decays,” Reports on Progress in Physics, vol. 62, no. 9,

p. 1275–1332, Aug. 1999. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1088/

0034-4885/62/9/201

[61] V. Khachatryan et al., “Limits on the Higgs boson lifetime and width from its

decay to four charged leptons,” Phys. Rev. D, vol. 92, no. 7, p. 072010, 2015.

[62] L. Landau, “On the conservation laws for weak interactions,” Nuclear Physics,

vol. 3, no. 1, pp. 127–131, Mar. 1957.

https://arxiv.org/abs/1910.05610
https://arxiv.org/abs/1711.01693
http://dx.doi.org/10.1088/0034-4885/62/9/201
http://dx.doi.org/10.1088/0034-4885/62/9/201


[63] S. J. Asztalos, R. F. Bradley, L. Duffy, C. Hagmann, D. Kinion, D. M.

Moltz, L. J. Rosenberg, P. Sikivie, W. Stoeffl, N. S. Sullivan, D. B.

Tanner, K. van Bibber, and D. B. Yu, “Improved rf cavity search for halo

axions,” Phys. Rev. D, vol. 69, p. 011101, Jan 2004. [Online]. Available:

https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.69.011101

[64] M. Cicoli, V. Guidetti, N. Righi, and A. Westphal, “Fuzzy dark matter

candidates from string theory,” Journal of High Energy Physics, vol.

2022, no. 5, May 2022. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1007/

JHEP05(2022)107

[65] A. H. G. Peter, “Dark matter: A brief review,” 2012. [Online]. Available:

https://arxiv.org/abs/1201.3942

[66] M. Fabbrichesi, E. Gabrielli, and G. Lanfranchi, The Physics of the

Dark Photon: A Primer. Springer International Publishing, 2021. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1007/978-3-030-62519-1

[67] G. Aguilar, “Estudio de efectos disipativos en la evolución cósmica: termo-

dinámica causal,” Ph.D. dissertation, Benemérita Universidad Autonoma de

Puebla, 2023.

[68] J. Lopez, “Hydrodynamics properties of dark matter,” Ph.D. dissertation, Be-

nemérita Universidad Autonoma de Puebla, 2023.

[69] L. Baudis and S. Profumo, Dark Matter, 2023, [Notas de clase].

[70] J. L. Feng, “The wimp paradigm: Theme and variations,” SciPost Physics

Lecture Notes, Jun. 2023. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.21468/

SciPostPhysLectNotes.71

[71] J. F. Navarro, A. Ludlow, V. Springel, J. Wang, M. Vogelsberger, S. D. M.

White, A. Jenkins, C. S. Frenk, and A. Helmi, “The diversity and

similarity of simulated cold dark matter haloes: Diversity and similarity

of simulated cdm haloes,” Monthly Notices of the Royal Astronomical

Society, vol. 402, no. 1, p. 21–34, Dec. 2009. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15878.x

[72] W. J. G. de Blok, F. Walter, E. Brinks, C. Trachternach, S.-H. Oh, and R. C.

Kennicutt, “High-resolution rotation curves and galaxy mass models from

https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.69.011101
http://dx.doi.org/10.1007/JHEP05(2022)107
http://dx.doi.org/10.1007/JHEP05(2022)107
https://arxiv.org/abs/1201.3942
http://dx.doi.org/10.1007/978-3-030-62519-1
http://dx.doi.org/10.21468/SciPostPhysLectNotes.71
http://dx.doi.org/10.21468/SciPostPhysLectNotes.71
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15878.x


things,” The Astronomical Journal, vol. 136, no. 6, p. 2648–2719, Nov. 2008.

[Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/136/6/2648

[73] K. A. Oman, J. F. Navarro, A. Fattahi, C. S. Frenk, T. Sawala, S. D. M. White,

R. Bower, R. A. Crain, M. Furlong, M. Schaller, J. Schaye, and T. Theuns,

“The unexpected diversity of dwarf galaxy rotation curves,” Monthly Notices

of the Royal Astronomical Society, vol. 452, no. 4, p. 3650–3665, Aug. 2015.

[Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv1504

[74] S. Shankaranarayanan and J. P. Johnson, “Modified theories of gravity: Why,

how and what?” Gen. Rel. Grav., vol. 54, no. 5, p. 44, 2022.

[75] J. A. Adams, S. Sarkar, and D. W. Sciama, “Cosmic microwave background

anisotropy in the decaying neutrino cosmology,” Monthly Notices of the Royal

Astronomical Society, vol. 301, no. 1, p. 210–214, Nov. 1998. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.1998.02017.x

[76] M. Kaplinghat, R. E. Lopez, S. Dodelson, and R. J. Scherrer, “Improved

treatment of cosmic microwave background fluctuations induced by a

late-decaying massive neutrino,” Physical Review D, vol. 60, no. 12, Nov.

1999. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.60.123508

[77] R. E. Lopez, S. Dodelson, R. J. Scherrer, and M. S. Turner, “Probing unstable

massive neutrinos with current cosmic microwave background observations,”

Physical Review Letters, vol. 81, no. 15, p. 3075–3078, Oct. 1998. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.81.3075

[78] C. L. Bennett, A. J. Banday, K. M. Górski, G. Hinshaw, P. Jackson,

P. Keegstra, A. Kogut, G. F. Smoot, D. T. Wilkinson, and E. L. Wright,

“Four-year [ital]cobe[/ital] dmr cosmic microwave background observations:

Maps and basic results,” The Astrophysical Journal, vol. 464, no. 1, p. L1–L4,

Jun. 1996. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1086/310075

[79] M. Lattanzi and J. W. F. Valle, “Decaying warm dark matter and neutrino

masses,” Physical Review Letters, vol. 99, no. 12, Sep. 2007. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.99.121301

http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/136/6/2648
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv1504
http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.1998.02017.x
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.60.123508
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.81.3075
http://dx.doi.org/10.1086/310075
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.99.121301


[80] M. Lattanzi, S. Riemer-Sorensen, M. Tortola, and J. W. F. Valle, “Updated

CMB and x- and γ-ray constraints on Majoron dark matter,” Phys. Rev. D,

vol. 88, no. 6, p. 063528, 2013.

[81] V. Poulin, P. D. Serpico, and J. Lesgourgues, “A fresh look at linear

cosmological constraints on a decaying dark matter component,” Journal of

Cosmology and Astroparticle Physics, vol. 2016, no. 08, p. 036–036, Aug.

2016. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2016/08/

036

[82] P. A. R. Ade et al., “Planck 2015 results. XIII. Cosmological parameters,”

Astron. Astrophys., vol. 594, p. A13, 2016.

[83] F. Beutler, C. Blake, M. Colless, D. H. Jones, L. Staveley-Smith, L. Campbell,

Q. Parker, W. Saunders, and F. Watson, “The 6df galaxy survey: baryon

acoustic oscillations and the local hubble constant: 6dfgs: Baos and

the local hubble constant,” Monthly Notices of the Royal Astronomical

Society, vol. 416, no. 4, p. 3017–3032, Jul. 2011. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19250.x

[84] T. Simon, G. F. Abellán, P. Du, V. Poulin, and Y. Tsai, “Constraining decaying

dark matter with boss data and the effective field theory of large-scale

structures,” Physical Review D, vol. 106, no. 2, Jul. 2022. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.106.023516

[85] C.-P. Ma and E. Bertschinger, “Cosmological perturbation theory in the syn-

chronous and conformal Newtonian gauges,” Astrophys. J., vol. 455, pp. 7–25,

1995.

[86] J. Juárez Jiménez, “Pronósticos de la incertidumbre y del tiempo de vida de la

fracción de materia oscura inestable a partir de mediciones de distorsiones de

corrimientos al rojo,” Tesis de Licenciatura, Benemérita Universidad Autonoma

de Puebla, 2022.

[87] G. Simmons, Differential Equations with Applications and Historical Notes,

ser. Textbooks in Mathematics. CRC Press, 2016. [Online]. Available:

https://books.google.com.mx/books?id=hNi_DQAAQBAJ

http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2016/08/036
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2016/08/036
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19250.x
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.106.023516
https://books.google.com.mx/books?id=hNi_DQAAQBAJ


[88] W. Zimdahl, D. Pavón, and R. Maartens, “Reheating and causal

thermodynamics,” Physical Review D, vol. 55, no. 8, p. 4681–4688, Apr.

1997. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.55.4681

[89] F. Bazzocchi, M. Lattanzi, S. Riemer-Sørensen, and J. W. F. Valle, “X-ray

photons from late-decaying majoron dark matter,” Journal of Cosmology

and Astroparticle Physics, vol. 2008, no. 08, p. 013, Aug. 2008. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2008/08/013

[90] V. Berezinsky and J. Valle, “The kev majoron as a dark matter particle,”

Physics Letters B, vol. 318, no. 2, p. 360–366, Dec. 1993. [Online]. Available:

http://dx.doi.org/10.1016/0370-2693(93)90140-D

[91] M. Lattanzi, C. L. Bianco, and S.-S. Xue, “Decaying majoron dark matter

and neutrino masses,” in AIP Conference Proceedings. AIP, 2008. [Online].

Available: http://dx.doi.org/10.1063/1.2836988

[92] R. Marteens, Causal Thermodynamics in Relativity, 1996.

[93] L. E. Padilla, L. O. Tellez, L. A. Escamilla, and J. A. Vazquez, “Cosmological

parameter inference with bayesian statistics,” Universe, vol. 7, no. 7, p. 213,

Jun. 2021. [Online]. Available: http://dx.doi.org/10.3390/universe7070213

[94] J. K. Blitzstein and J. Hwang, Introduction to probability. CRC Press.

[95] R. Trotta, “Bayesian Methods in Cosmology,” 1 2017.

[96] Bayesian Methods in Cosmology. Cambridge University Press, 2009.

[97] T. Brinckmann and J. Lesgourgues, “Montepython 3: boosted mcmc sampler

and other features,” 2018. [Online]. Available: https://arxiv.org/abs/1804.

07261

[98] J. Lesgourgues, “The cosmic linear anisotropy solving system (class) i: over-

view,” arXiv preprint arXiv:1104.2932, 2011.

[99] H. Akoudad-Ekajouan, “Cálculo de los parámetros cosmológicos mediante los

métodos MCMC de los datos de Planck 2018,” Ph.D. dissertation, Univerisad

de Cantabria, 2021.

http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.55.4681
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2008/08/013
http://dx.doi.org/10.1016/0370-2693(93)90140-D
http://dx.doi.org/10.1063/1.2836988
http://dx.doi.org/10.3390/universe7070213
https://arxiv.org/abs/1804.07261
https://arxiv.org/abs/1804.07261


[100] P. A. R. Ade et al., “Planck 2013 results. XVI. Cosmological parameters,”

Astron. Astrophys., vol. 571, p. A16, 2014.

[101] L. Anderson et al., “The clustering of galaxies in the SDSS-III Baryon Osci-

llation Spectroscopic Survey: baryon acoustic oscillations in the Data Releases

10 and 11 Galaxy samples,” Mon. Not. Roy. Astron. Soc., vol. 441, no. 1, pp.

24–62, 2014.


	Introducción
	Una introducción a la Cosmología y al modelo CDM
	El principio cosmológico
	La ley de Hubble y la expansión del universo
	La métrica de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (FLRW)
	Dinámica y evolución del universo: las ecuaciones de Friedmann
	Describiendo el espacio-tiempo
	Describiendo la materia en el Universo
	Las ecuaciones de Friedmann

	Evolución de las especies en un universo FLRW
	Soluciones cosmológicas
	El modelo CDM
	Breve historia del universo

	Materia oscura fría (CDM)
	Evidencias observacionales de la posible existencia de materia oscura
	El candidato a materia oscura
	Partículas de materia oscura dentro del modelo estándar.
	Más allá del modelo estándar

	Formación de la reliquia de materia oscura
	Problemas de la materia oscura fría
	La tensión en la constante de Hubble


	Materia oscura fría inestable (DCDM)
	Ecuaciones del modelo DCDM
	Ecuaciones de fondo
	Ecuaciones para las perturbaciones

	Soluciones analíticas a las ecuaciones de fondo

	Termodinámica del decaimiento de la materia oscura fría inestable
	Proceso de decaimiento fuera del equilibrio
	Los parámetros de estado de las distintas especies
	Evolución de la temperatura en los dos casos de estudio: fluido mixto y dominios de temperatura
	Consistencia de las soluciones obtenidas

	Estimación de parámetros del modelo DCDM
	Inferencia bayesiana
	Método de Markov-Chain-Monte-Carlo
	El algoritmo de Metrópolis-Hashtings
	Constricciones de los parámetros del modelo DCDM
	Universo dominado por materia oscura inestable
	Universo con materia oscura mixta: DCDM y CDM


	Bibliografía

