Benemeérita Universidad Auténoma de Puebla

Facultad de Ciencias Fisico Matematicas

Efectos del decaimiento de la materia oscura en el proceso
de nucleosintesis primordial de elementos ligeros

Tesis presentada al
Colegio de Fisica
como requisito parcial para la obtencion del grado de
LicENcIADO EN FisicaA
por

Fernando Morales Diaz

Asesorado por

Dra. Ana Aurelia Avilez Lopez

Puebla Pue.
18 de septiembre de 2025






Benemérita Universidad Auténoma de Puebla

Facultad de Ciencias Fisico Matematicas

Efectos del decaimiento de la materia oscura en el proceso
de nucleosintesis primordial de elementos ligeros

Tesis presentada al
Colegio de Fisica
como requisito parcial para la obtencion del grado de
LiCENCIADO EN Fisica
por

Fernando Morales Diaz

Asesorado por

Dra. Ana Aurelia Avilez Lopez

Puebla Pue.
18 de septiembre de 2025






Titulo: Efectos del decaimiento de la materia oscura en el proceso de
nucleosintesis primordial de elementos ligeros
Estudiante: FERNANDO MORALES DIAZ

COMITE

Dr. Carlos Varela Carlos
Presidente

Dr. Luis Enrique Padilla Albores
Secretario

Dr. Gilberto Aguilar Pérez
Vocal

Dra. Maria Isabel Pedraza Morales

Vocal

Dra. Ana Aurelia Avilez Lopez
Asesor






Agradecimientos

Quiero agradecer a mi familia y amigos que siempre me apoyaron a lo largo de toda mi carrera,
quienes me alentaron a no desistir y quienes confiaron en mi en todo momento.

Esta tesis estd dedicada a mis padres, que siempre me han apoyado, quienes sin importar las
circunstancias siempre me apoyaron para seguir adelante y concluir mis estudios.

Estoy muy agradecido con la Dra. Ana Aurelia Avilez Lopez, pues siempre me apoyo. Gracias
a ella este trabajo se ha realizado, muchas gracias por siempre tenerme paciencia y siempre ser
comprensiva. Espero que contintie inspirando a més estudiantes, pues es una gran maestra e
investigadora, pero sobre todo es un gran ser humano.

A mi padre, Servio Tulio, quien siempre ha dado todo por su familia, y me ensent a ser una
gran persona y que en ningtin momento dudé de mi.

A mi madre, Maria de los Angeles, quien desde nifio siempre estuvo para mi y que siempre ha
confiado en mi.

A mi hermana, Jocelyn, que me ha ayudado a salir adelante y me inspira a ser una mejor
persona.

A Pablo, Isaac, Uriel, José Pablo, mis companeros y amigos de universidad, quienes fueron un
gran apoyo para culminar mi carrera.

A Paula, quien por mucho tiempo ha sido mi companera de vida y quien siempre ha estado
apoyandome desde que nos conocimos.



Indice general

Agradecimientos A%

Indice general %!

Indice de figuras VIII

Indice de tablas X

Resumen XI

Objetivos XIII

Introduccién XV

Antecedentes XVII

1 Expansion del Universo y modelo cosmolégico ACDM 1

1.1 LeydeHubble . . . . . . . . e 2

1.2 Explicacion de la ley de Hubble a partir de Relatividad General . . . . . . . . . .. 3

1.3 Lamétrica FLRW . . . .. ... . 3

1.4 Coordenadas comoviles y el factor deescala . . . . .. ... ..., 4

1.5 Ecuaciones de Friedmann . . . . . .. . . ... .. ... ... ... . 4

1.6 Ecuacién de continuidad y el contenido de materia y energia en el universo )

1.7 Densidad critica y pardmetros de densidad . . . . . . . .. ... oo 6

1.8 Ecuacién de Friedmann Adimensional . . . . .. .. .. ... ... ... 6

2 Proceso de Nucleosintesis Primordial 9

2.0.1 Densidad numérica de las particulas . . . . . .. .. ..o 10

2.0.2 Mas alla del equilibrio y la ecuacién de Boltzmann . . . . . . .. ... ... 11

2.0.3 Procesos nucleares fuera del equilibrio . . . . . . ... ... 13

2.0.4 Freeze Out de la fraccion de Protones . . . . . . . ... ... ... ..... 16

2.1 Cuello de botella del Deuterio . . . . . . . .. .. .. 18

2.1.1 Importancia de la ecuaciéon de Saha . . . . . .. .. .o 21

2.2 Ecuacién de evolucion de las abundancias . . . . . .. ... Lo 22
2.2.1 Solucién mediante el método de integracion y el método Runge-Kutta de

orden 2 . ... e e e e e 22

2.3 La importancia que tienen las abundancias de helioenel BBN . . . .. ... ... 24

2.3.1 Calculo de la densidad y fraccién de masa de *He . . . . . . ... ... ... 24

2.3.2 Evolucién y relevancia de las abundancias de helio . . . . . ... ... ... 24

2.4 Dependencia entre las abundancias de elementos y la densidad bariénica . . . . . . 26

2.4.1 Relacién entre la densidad bariénica y las abundancias elementales . . . . . 26

2.4.2 Mediciones de la densidad bariénica a partir de las abundancias. . . . . . . 26

VI



INDICE GENERAL

3 Proceso de Decaimiento de un campo escalar pesado como materia oscura
3.1 Un campo escalar como materia oscura . . . . . . . . . . .. .. ..o
3.2 Deduccién de las ecuaciones de continuidad

de la materia oscura y los productos de decaimiento. . . . . . . .. ... .. .. ..
3.3 Entropia de las especies oscuras . . . . . . ... Lo oo
3.3.1 Soluciones para las densidades de energia y de entropia . . . ... ... ..

4 Implementaciéon del coédigo Alterbbn
4.1 Codigo AlterBBN . . . . . . . .
4.2 Resultados de las cotas de los pardmetros y de las abundanciasde Y, . . . . . . ..
4.3 Conclusiones . . . . . . . . e

5 Apéndice 1: Calculos de las densidades de particulas en el espacio fase

Conclusiones
5.1 Apéndice 2: Funciones especiales . . . . . . . .. ..o

Bibliografia

VII

29
30

34
36
37

39
40
42
46

47

47
52

55



Indice de figuras

Figura 1.1:
Las galaxias tienen velocidades peculiares las cuales dan lugar a incertidumbres que
originan la dispersion en el diagrama de Hubble. Imagen obtenida de [4]. . . . . .

Figura 1.2:
Esta gréfica representa las predicciones del modelo AC DM, mostrando la evolucion
de las componentes del universo. . . . . . . . ... L Lo oo

Figura 1.3:
Esta grafica muestra de manera clara que las diferentes observaciones cosmologicas
convergen en una regién muy pequena del espacio de parametros. Donde los ejes de
la grafica representan las densidades relativas de dos componentes clave del universo,
mientras que las diferentes regiones de la grafica estan delimitadas por curvas de
contorno que representan los resultados de diferentes observaciones cosmologicas [14].

Figura 2.1:
En la siguiente figura se ilustra el proceso de sintesis de los niicleos de los elementos
ligeros. Hasta que la temperatura baje a 0.08 MeV, las componentes de p, n y D
estan en equilibrio entre si y desacoplados del resto (el cuello de botella del deuterio).
Sin embargo, tan pronto como la temperatura baja a 0.08 MeV, los procesos DD se
vuelven muy eficientes, convirtiendo rapidamente las contribuciones de deuterio de
las componentes np en elementos mas pesados. Finalmente, casi todos los neutrones
libres se han ligado en niucleos. Alrededor de este tiempo, las abundancias de los
elementos en los diversos componentes se congelan en sus valores constantes finales.
Imagen tomada de [5]. . . . . . . ...

Figura 2.2:
La evolucion de las abundancias de los elementos ligeros formados en BBN, como
funcion de la temperatura (eje inferior) y del tiempo césmico t (eje superior). Imagen
tomada de [14] . . . . . . . o

Figura 2.3:
Predicciones de las abundancias primordiales de elementos ligeros en funcién de la
densidad de bariones actual (pp o, eje inferior)a partir de la teoria del BBN. El para-
metro de densidad correspondiente (£2;) y donde se asumi6 h = 0,65. La extension
vertical de los rectangulos marca los valores medidos de las abundancias (arriba:
4He, centro: D, abajo: "Li). Los resultados de la extension horizontal provienen de la
superposicion de estos intervalos con curvas calculadas a partir de modelos tedricos.
Los rangos en 2, permitidos por estas tres especies se superponen, como se indica
por la franja vertical. Las mediciones de deuterio proporcionan las restricciones mas
estrictas para . Imagen obtenida de [22] . . . . . . .. ... ...

VIII

8

18

25



INDICE DE FIGURAS X

Figura 3.1:
La evolucion de las densidades de radiaciéon y energia, ¢, y la entropia, S, a lo largo
de la época de desintegracion de ¢ fuera de equilibrio (lineas continuas). Las lineas
discontinuas indican la evolucién de pr y pg en ausencia de decaimiento. Imagen
obtenida de [10]. . . . . . . . . L 38

Figura4.1:
Comparacion de las abundancias de Y}, segtin diferentes autores. Cada gréfico mues-
tra los intervalos correspondientes a las mediciones de Aver (2015) [27], Peimbert
(2016) [26] e Izotov(2014) [28]. . . . . . . . 43
Figura 4.2: Grafica de calor y curvas de nivel sobre los datos validos de Yp. . . . .. .. 43



Indice de tablas

1.1 Tabla con las distintas especies. . . . . . . . . .. . Lo Lo 6
2.1 Tabla de algunos elementos con sus energias de enlace. Tabla tomada de [10] . .. 14

4.1 Mediciones de la produccién de Y, = n/T? del Helio realizado por las colaboraciones
[26-28]. . . . 42



Resumen

La evoluciéon del universo temprano, antes del proceso de nucleosintesis primordial es una
época desconocida, pero de gran interés, ya que muchas de las respuestas a grandes incégnitas
de la fisica moderna podrian encontrarse en esta época. Si bien, a partir de extrapolar la fisica
conocida puede reconstruirse su posible evolucién, no existe evidencia observacional que permita
confirmar cémo se llevo a cabo.

De acuerdo al modelo del Big Bang, sabemos que en esa época el universo transité6 por un
rango de energia que abarca de la escala de Planck hasta la escala de MeV, llegando finalmente a
la época de nucleosintesis primordial.

Durante la época de nucleosintesis primordial, otros procesos pudieron haber estado in-
volucrados en la sintesis de elementos ligeros, afectdndolos de alguna manera. Estos procesos
requieren fisica mas alla del modelo estandar para describirlos. En particular, este trabajo se
enfoca en el decaimiento de la materia oscura como un campo escalar pesado en particulas
relativistas, el cual pudo haber ocurrido posteriormente al proceso de formacion de la abundancia
residual de materia oscura, debido a un proceso de aniquilacion de ésta, fuera del equilibrio quimico.

Después de estudiar el decaimiento de un campo escalar en particulas relativistas y su
interaccién con el universo temprano, se llega a determinar que los efectos en las abundancias de
elementos ligeros se produjeron debido a un aumento en la entropia por volumen comévil dada la
produccién de particulas ultra-relativistas. Por lo tanto, las mediciones de las abundancias de estos
elementos constituyen una prueba para explicar este proceso. Dichas mediciones, se comparan
con los valores observables que tenemos al dia de hoy, producidos por el proceso de nucleosintesis
primordial en el Big Bang. Por lo tanto, las mediciones actuales de estas abundancias proporcionan
una valiosa herramienta para validar o rechazar el escenario propuesto.

Para realizar el analisis y comprension de este modelo, se utiliz6 el programa publico desa-
rrollado en C, AlterBBN, el cual nos permite calcular numéricamente las abundancias de los
elementos ligeros durante nucleosintesis primordial. Este programa nos permite simular distintos
escenarios, incluyendo el escenario del decaimiento de un campo escalar, el cual depende de dos
parametros. A través de varias corridas, se pudieron encontrar los intervalos donde los valores de
las abundancias sea mantuvieran compatibles con las observaciones del BBN.

Una vez encontrado los primeros parametros, se elabord un cédigo en Jupyter que facilito el
analisis y depuracion de los datos de las abundancias de los elementos primordiales, enfocandose
en las abundancias de helio primordial Yp y Deuterio. Para ilustrar esto de manera grafica y
tener una mejor interpretacion de los datos y calculos que se hacen a través de este trabajo,
definimos los intervalos de los valores observados por distintos autores. Con esto podemos definir
un meshgrid y definiendo la abundancia de helio primordial respecto a los dos parametros, se
puede graficar una superficie acotada por los intervalos del autor que queremos comparar. Asi, se
clasifican los datos que son consistentes con las observaciones y concluir los parametros que son
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XI1I Resumen

compatibles con el BBN. Ademas, se complemento con otra grafica sobre las curvas de nivel y una
grafica de calor de los datos validos.

Este trabajo da una descripcion del impacto del decaimiento de la materia oscura sobre la
nucleosintesis primordial, proporcionando un conjunto de parametros y cotas que podrian ser
fundamentales para futuras investigaciones en cosmologia.



Objetivos

General

Estudiar los efectos de un proceso de decaimiento de la materia oscura escalar en la sintesis de
elementos ligeros en el universo temprano. Se asume que este proceso ocurrié después del proceso de
aniquilaciéon de la materia oscura fuera del equilibrio que dio lugar a la formacién de la abundancia
residual de materia oscura detectada hoy en dia. En segundo lugar interesa estimar los valores de
la tasa de decaimiento asi como la densidad inicial de materia oscura escalar consistentes con las
altimas mediciones de la abundancia del helio reportada por diversas fuentes.

Especificos

Estudiar de manera general la historia térmica del universo temprano, con especial énfasis
en las etapas que conforman el proceso de nucleosintesis primordial.

Estudiar de manera general los procesos fisicos involucrados en las diferentes etapas de la
nucleosintesis primordial de elementos ligeros en el universo temprano. Particularmente el
sistema de ecuaciones de Boltzmann que describen a las abundancias de ntcleos de diferentes
elementos en cada etapa de la época de nucleosintesis.

Derivar las ecuaciones de continuidad que describen la evolucion de las densidades de energia
de las especies fuera del equilibrio, esto es, MO y sus productos de decaimiento a partir
de algunos principios de la termodinédmica y mecénica estadistica. Lo anterior con el fin
de comprender los principios fisicos a partir de los cuales se construye el modelo de MO
decayente bajo consideracion.

Derivar algunas expresiones para las densidades de energia de especies en equilibrio como
funcién de la temperatura a partir de principios de mecanica estadistica y a partir de uso de
funciones especiales. Lo anterior con el fin de comprender la construcciéon de las ecuaciones
implementadas en el codigo AlterBBN.

Calcular numéricamente las abundancias del Helio y del Deuterio de acuerdo al modelo
SDDM usando el modulo PHI del cédigo piblico AlterBBN.

Estudiar los efectos que produce el decaimiento de la MO en las abundancias del Helio durante
BBN nucleosintesis.

Determinar las constricciones en el espacio de parametros del modelo SDDM de acuerdo a
las medidas maés recientes de las abundancias del Helio y el Deuterio.
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Introduccion

El proceso de nucleosintesis primordial es una parte importante en la teoria del Big Bang,
tal proceso trae consigo las abundancias de elementos ligeros, dicha abundancias son importantes
evidencias para esta teoria.

La nucleosintesis primordial consiste en la formacién de nicleos debido a la fusién de protones
y neutrones bajo condiciones en que la densidad y temperatura del plasma son lo suficientemen-
te altas. Este nos da las abundancias de elementos ligeros como el Helio, Deuterio, Litio, 3He y *He.

Es importante mencionar que también existe otro tipo de nucleosintesis, conocida como
nucleosintesis estelar. La nucleosintesis estelar ocurre dentro de las estrellas y se encarga de la
creacion de elementos mas pesados que el Hidrégeno y el Helio.

A temperaturas de alrededor 0,1MeV, los protones y neutrones comenzaron a fusionarse para
formar nicleos de helio y deuterio, liberando grandes cantidades de energia en el proceso. A
medida que el Universo se expandié y enfrio, se formaron nubes de gas compuestas de los elementos
ligeros. Cabe destacar que el helio y el hidrogeno son los elementos méas abundantes en el universo
siendo el hidrogeno el primero y el helio el segundo. Con estas nubes de gas comienza la formacion
estelar, conforme estas nubes se acumularon, la gravedad comenz6 a comprimir la materia,
generando una presion y temperatura cada vez mayores en su interior, llegando a un proceso
de fusién nuclear en su nucleo y siendo este responsable de la produccién de elementos mas pesados.

Si bien las condiciones para la creaciéon de los elementos ligeros también se da en procesos
estelares, la mayoria de estos nucleos se formaron en la nucleosintesis primordial. De hecho
histéricamente una de las primeras teorias de la creacion de elementos, propuesta por G.Burbidge,
M.Burbidge, Fowler, y Hoyle, coincidia con que la creaciéon de los elementos se daban dentro de las
estrellas. Sin embargo las predicciones de las abundancias, no satisfacian, a las observaciones, pues
las abundancias estimadas de materia eran muy pequenas respecto a las observadas. Finalmente
se propuso que la mayor parte de los elementos ligeros se formaron mucho antes que las estrellas.
En 1942, George Gamow empez6 a hablar del origen de los elementos poco después del big bang,
proponiendo una teoria que seria satisfactoria, la teoria de nucleosintesis primordial [13].

Cabe mencionar que la nucleosintesis estelar, no es el tnico que se encarga de crear a los
elementos pesados, elementos mas pesados como el oro y otros atomos mas pesados, se forman
en procesos estelares mas energéticos, como explosiones de supernovas y choques de objetos
compactos como estrellas de neutrones o agujeros negros [6].

Asi podemos concluir, que la mayor parte de los ntcleos atomicos més ligeros se produjeron

minutos después del Big Bang, mientras que los ntcleos pesados se dan dentro de las estrellas u
otros procesos estelares [7].
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Antecedentes

El estudio de la materia oscura es fundamental, pues constituye el 27 % del contenido del
universo, aunque su naturaleza sigue siendo desconocido, sin embargo en la mayoria de los
modelos cosmologicos se toma en cuenta su existencia para poder explicar el universo como lo
observamos. Tipicamente se considera que la materia oscura esta conformada por particulas muy
pesadas que no interactiian con el resto de la materia y por lo tanto son estables. Sin embargo,
en algunos modelos cosmologicos se considera la posibilidad de que la materia oscura pueda
decaer suficientemente lento como para no detectar sus productos de decaimiento. En este trabajo
estudiamos un modelo cosmolégico en el cual la materia oscura es de este tipo y corresponde a
un campo escalar. El proceso de decaimiento de la materia oscura es una transicién de fase en
la cual los productos de decaimiento son particulas relativistas pertenecientes al sector oscuro.
Estos productos pueden influir en la evolucién del universo, particularmente en la produccién de
elementos ligeros durante el proceso de nucleosintesis primordial.

En este trabajo se obtienen cotas observacionales sobre los pardmetros de este modelo. Para
ello se estudiaron los procesos fisicos que se dan en la época de nucleosintesis. Por un lado la
nucleosintesis de elementos ligeros misma y por otro lado, el decaimiento del campo escalar que
modifica este proceso. A su vez se realizaron los calculos correspondientes para describir los efectos
del decaimiento del campo escalar en las propiedades del fluido cosmico. Este modelo ya ha sido
estudiado anteriormente, estos estudios se ocupan como antecedentes para verificar los resultados
obtenidos y compararlos con los datos observados. Considerando dos articulos principales como
antecedentes para este trabajo, debido a que el escenario que es de interés, se hace referencia en
ellos.

Para empezar se propone utilizar los conocimientos de las propiedades de las particulas de
reliquias de CDM y medidas de los parametros del modelo cosmolégico, mas alla del modelo
estandar, ya que este no nos da un candidato directo a materia oscura; para proveer la informacion
antes de nucleosintesis.

Cabe mencionar que dentro de los antecedentes se consideran modelos con campos escalares
que decaen como un campo modulo y quintaesencia como en [2]. El punto clave que tienen en
comun dichos modelos y el que se considera en este trabajo es que se considera un proceso del
decaimiento de un campo escalar, el cual recalienta ! al Universo a una temperatura Try el cual
tiene efectos en el proceso de nucleosintesis.

En el caso de [9], se encontré la disminucion de la densidad del numero de neutralinos. como
efecto de tomar un candidato especifico para la materia oscura.

En este trabajo, se presenta una introduccién general, incluyendo la etapa de nucleosintesis
primordial y las ecuaciones fundamentales. Después, se introduce la materia oscura y su posible

Lcon recalentamiento, nos referimos a un aumento en la temperatura debido a una transferencia de calor que

usualmente entre los cosmologos se suele llamar inyeccion de entropia.
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XVIII Antecedentes

influencia en la nucleosintesis primordial. Desarrollando los calculos teodricos hasta la implementa-
ci6bn numérica para la estimaciéon de las abundancias de elementos ligeros. En el siguiente capitulo,
se presentan los resultados obtenidos y su comparaciéon con datos observacionales, proporcionando
las cotas sobre los parametros del modelo. Finalmente, se dan las conclusiones de este trabajo y
posibles investigaciones que se pueden dar a partir de esta tesis.



Capitulo 1

Expansion del Universo y modelo
cosmologico ACDM



Expansion del Universo y modelo cosmolégico ACDM
1.1 Ley de Hubble

El estudio del universo y su evoluciéon ha sido objetivo de estudio a través de la historia de la
humanidad hasta la actualidad. Este estudio del universo nos ha dado varios modelos cosmolégicos
desde hace muchos tiempo, por mencionar algunos estdn como ejemplo el modelo cosmolégico de
Einstein, después aparecié el modelo de Alexander Friedmann y Georges Lemaittre, el modelo
estacionario y por ultimo se llega al modelo cosmologico estandar, que surge de incluir en el
contenido material del universo a la materia oscura. El modelo mas simple y con mayor aceptacion
actualmente es el modelo ACDM [4].

El principio cosmolégico es un postulado fundamental, y una base para los modelos cosmolo-
gicos. Este principio nos dice que el universo es homogéneo e isétropo espacialmente, es decir, que
en el universo tanto la geometria como la distribucién de materia, se ven iguales en todas partes y
tienen las mismas propiedades en cualquier punto sin importar la direccién, por lo que el modelo
cosmologico nos dice que en el universo no hay un lugar ni direcciéon que sea particularmente
especial.

Es importante mencionar que el principio cosmologico no se cumple a pequenas escalas, un
ejemplo serfa el de nuestro sistema solar. El principio cosmolégico se cumple, a grandes escalas.
La escala usada en el PC es el Mega-parsec (Mpc) que es igual a 3.26 millones de afios luz, la cual
es del orden de magnitud de las distancias entre galaxias vecinas. Sin embargo, el PC aplica a
escalas demasiado grandes, que es a partir de 100 Mpc en adelante [7].

Como se ha mencionado, hay distintos modelos cosmologicos que describen el universo
observable. En cualquier modelo deben considerarse evidencias observacionales fundamentales co-
mo la expansién del universo; el fondo césmico de radiacion y las abundancias de elementos ligeros.

1.1. Ley de Hubble

Un antecedente muy importante que da cuenta a la expansion del universo, es la Ley de Hubble.
La cual relaciona mediciones de corrimiento al rojo con medidas de distancia de galaxias lejanas.
Dichas medidas de corrimiento al rojo ! permiten estimar la velocidad relativa entre galaxias que
se alejan una de otras, conocida como velocidad de recesion:

vy = Hodyp,

la velocidad de recesiéon aumenta mientras la galaxia es méas lejana. La velocidad de recesiéon y
la distancia son proporcionales y tienen una constante de proporcionalidad se conoce como la
constante de Hubble.

Hy ~ 70km s~ *Mpc ™.

Cabe mencionar que si bien la anterior estimacién es una buena aproximacion, al dia de hoy
diferentes mediciones de esta se encuentran en tension [7].

Como consecuencia, las galaxias no son las que se desplazan por el espacio, sino el espacio es el
que se esta expandiendo. Por lo que antes la distancia entre galaxias era mucho menor que al dia
de hoy. El siguiente diagrama nos ayudara a entender mejor la Ley de Hubble.

Has cuales corresponden a un desplazamiento hacia longitudes de onda mas largas respecto al espectro observado
en la tierra.




Expansion del Universo y modelo cosmolégico ACDM
1.2 Explicaciéon de la ley de Hubble a partir de Relatividad General
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Figura 1.1:

Las galaxias tienen velocidades peculiares las cuales dan lugar a incertidumbres que originan la
dispersion en el diagrama de Hubble. Imagen obtenida de [4].

1.2. Explicaciéon de la ley de Hubble a partir de Relatividad
General

Cuando Hubble encontré la relacion entre el espacio y la velocidad de recesién, Einstein y
d’Sitter buscaban hacer pruebas para la teoria de relatividad, estudiando propiedades a las ecua-
ciones de Einstein. Friedmman se enfoco en resolver el enigma de la recesion de las galaxias, y su
explicacion se bas6é en una solucién propuesta por Robertson y Walker, ésta consistia en que el
universo se expandia. Al final Lamaittre unificd los trabajos y dio a conocer la relacion entre las
soluciones de Einstein y d’Sitter, y la Ley de Hubble [21].

1.3. La métrica FLRW

Para describir un universo en expansion, isotréopo y homogéneo, se utiliza la métrica de
Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), que nos describe la geometria del espacio-tiempo.

La métrica de FLRW en coordenadas espaciales comoviles es [21]:

dr?

1—kr2

ds* = —c*dt* + a*(t) ( +r2df? + r?sin” 0 d¢2> ) (1.1)

donde k representa la curvatura del espacio, que puede tomar distintos valores que describen
distintos tipos de universo: si k = 0, el universo seria plano; si k& > 0, es esférico; si k < 0, es
hiperbélico.
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1.4 Coordenadas comoviles y el factor de escala

Ya que se vi6 un poco de teoria y de observacion, a continuacion se vera un poco de la formula-
cion matematica. Una base fundamental del modelo cosmolégico estandar es la relatividad general,
donde la gravedad es un efecto geométrico, debido a que la materia genera una curvatura en el
espacio-tiempo; la geometria nos determina el movimiento de las particulas. Matematicamente esto
se describe por las ecuaciones de Einstein:

G = 87GT, (1.2)

donde G, es el tensor de Einstein que describe la curvatura del espacio-tiempo, 87G es el
factor de proporcionalidad y 7}, es el tensor de energia-momento de la materia, que en el modelo
estandar corresponde al de un fluido perfecto, como:

(1.3)

w =

coc oD
oo ygo

0
0
0
P

ogo o

Introduciendo la constante cosmolégica tenemos:

G — Mgy = 87GTy,,,

la constante cosmologica A, fue introducida por Einstein, y hoy en dia se interpreta como la
energia del vacio.

1.4. Coordenadas comoviles y el factor de escala

Un concepto importante en cosmologia son las coordenadas comoviles, este sistema mantiene
fija las posiciones relativas entre objetos, como las galaxias, a pesar de que el universo se expanda.

Imaginemos dos observadores comoéviles en el espacio, cada uno esta situado en un nodo de
una red imaginaria, que se expande junto con el universo. La distancia entre los observadores
aumentara, pero ellos no lo notaran, para ellos los nodos siguen en las mismas coordenadas,
llamadas coordenadas comdviles. Este sistema se mueve junto con la expansion del universo, a
diferencia de las coordenadas fijas, que si cambian.

Para calcular la distancia fisica o propia a través del tiempo, se multiplica el factor de escala
a(t) por las distancias comoviles:
r(t) = a(t)x,

donde el factor de escala cuantifica como cambian las dimensiones espaciales del universo a través
del tiempo.

1.5. Ecuaciones de Friedmann

Las ecuaciones de Friedmann se derivan de las ecuaciones de Einstein para la relatividad general,
pero aplicadas a la métrica de FLRW. La primer ecuacién de Friedmann nos describe la tasa de
expansion en términos del parametro de Hubble.

.\ 2
8t A K2

H2 — g _ o S 1.4

(a) 3 Ptot + 3 22 (1.4)

La tasa de expansion se ve relacionada con la densidad de energia total piot, la constante
cosmologica A y la curvatura del espacio k.
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1.6 Ecuacion de continuidad y el contenido de materia y energia en el universo

La segunda ecuacion de Friedmann, se deriva a partir de la ecuacion de continuidad, nos describe
la aceleracion de la expansiéon del universo:

a ArG 3P0t A
G T e+ 2200 ) 2 1.
a 3 (pt oF c? ) * 3 (15)

Estas ecuaciones nos permiten estudiar la dindmica del universo en funcién de los distintos
componentes del fluido.

1.6. Ecuaciéon de continuidad y el contenido de materia y
energia en el universo

La ecuacion de continuidad describe como cambia la densidad de energia del universo cuando
este se expande, dependiendo de las distintas especies que lo componen y de la presién. Para un
fluido, la ecuacion de continuidad indica como la densidad de energia p de las diferentes especies
cambian con el tiempo, asegurando que la energia total del universo se conserve, y de esta manera
afectando al factor de escala.

A partir de las identidades de Bianchi y las ecuaciones de Einstein se implica que el tensor de
energia momento de la materia se conserva. La conservacion se expresa de la siguiente manera:

v, T =0,

donde T!" es el tensor de energfa-momento y V,, es la derivada covariante asociada a la métrica.
Tomando la métrica de FLRW y considerando a la materia y la energia como un fluido perfecto
caracterizado por la densidad p y la presiéon P. El indice cero de la ecuacién anterior gobierna la
evolucién de la densidad, reduciéndose a:

pi +3H(p; + P,) =0,

La ecuacion de estado w; = & describe la relacion entre la presion y la densidad de energia para
diferentes componentes del universo. Es importante para entender como se comporta un fluido, y
como influye en la evolucién del universo. La ecuacion de estado permite clasificar las diferentes
componentes del cosmos, y nos proporciona informacion sobre la naturaleza de cada tipo de fluido,
como se puede ver en la tabla (1.6). El determinar el valor del parametro de estado no es algo tan
sencillo. Sin embargo, mediante observaciones es posible inferir su valor. Estos valores tienen un
papel fundamental en las ecuaciones de Friedmann.

La ecuacion de estado no solo define la dinamica del fluido, sino que también afecta la
historia térmica y la evoluciéon del universo. Es esencial comprender este pardmetro para explorar
la composicién de este modelo, pues la materia se describe como un fluido perfecto uniforme
barotropico.

Ocupando la ecuacion de estado w de la especie, se tiene:

pi +3Hp;(1 +w;) = 0.

El universo esta compuesto de distintas especies de particulas, las cuales son las componentes
de la densidad de energia en el universo que afectan en la expansiéon del universo. En el universo
tardio podemos distinguir, dos tipos de especies: las particulas relativistas y las no relativistas. Las
particulas no relativistas contiene a los bariones y a la materia oscura, mientras que las particulas
relativistas se forman por radiacién, como fotones y neutrinos relativistas.

Se asume que las especies no interactiian entre si, a excepciéon de que sea por medio de la
gravedad, asi que cada una de ellas tiene una ecuacién de continuidad que describe su evolucion
energética.
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1.7 Densidad critica y parametros de densidad

Especie Ecuacién de estado | Ecuaciéon de continuidad p(a)
Materia wm =0 Pm +3Hpym =0 Pm ~ @S
Radiacién W = % pr+4Hp, =0 Pr ~ a=*
Energia Oscura wp =—1 prn =0 pa = cte

Tabla 1.1: Tabla con las distintas especies.

1.7. Densidad critica y parametros de densidad

La densidad critica es un valor teoérico de la densidad de energia total del universo, con este valor
podemos manejar las unidades de energia de distintas especies de particulas, utilizando la densidad
critica como unidad de medida. Al dia de hoy, la densidad critica p.y representa la densidad en
un universo plano que da lugar a la tasa de Hubble observada al dia de hoy. De la ecuacién de
Friedmman (1.5), tenemos que la densidad critica es:

3H}?
8rG’

Pco =

Las densidades relativas son parametros adimensionales que nos dan la relaciéon entre la densidad
de energia de una especie y la densidad critica, definida en un tiempo propio propio t :

= ety 3H@R"

Ocupando la primer ecuacién de Friedmann, se pueden expresar las densidades relativas como:

pi(t) 3Kc?

Qz(t) = 5 donde PK = m

Ptot — PK

Las densidades relativas son cantidades adimensionales que miden la cantidad relativa de cada
componente del universo. Estas nos ayudan a entender la composicién energética del universo en
diferentes épocas.

La figura 1.2 nos muestra como las densidades relativas evolucionan a través del tiempo, segiun
las predicciones de ACDM. Se observa como la radiaciéon dominé en las etapas tempranas del
universo. Posteriormente, la materia es la que domina la siguiente etapa, resultando en la formacion
de galaxias y cumulos. Finalmente, la energia oscura es el componente dominante, en las etapas
mas recientes, dando paso a una expansion acelerada del universo.

1.8. Ecuacion de Friedmann Adimensional

Para tener las soluciones de la ecuacién de Friedmann, es conveniente reescribirla en térmi-
nos de las densidades relativas, ya que son parametros adimensionales que nos simplifica el anélisis.
La ecuacion de Friedmann se escribird como:

87G Kc?
H(t)z - Hg (3H02pt0t(t) - Ho(t)Za(t)2> )
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Figura 1.2:
Esta grafica representa las predicciones del modelo AC DM, mostrando la evoluciéon de las compo-
nentes del universo.

donde la densidad total esta dada por las suma de las densidades de cada especie. Asi, se tiene:

g (00 1)
Poc Poc

Ocupando las soluciones de las ecuaciones de continuidad de la tabla 1.6, podemos describirla
de la siguiente manera:

H? = Hi (Qoma ™ + Qora™* + Qop — Qoxa™?) (1.6a)
H

.= V (Qoma=3 + Qora=* + Qoa — Qora=2) (1.6b)
0

Tomando, por convenciéon al dia de hoy, al factor de escala igual 1, se obtiene la ecuacion de
constriccion:
Qom + Qor + Qoa — Qorx = 1.

Esta ecuacion implica que la suma de todas las densidades relativas sera igual a 1, entonces la
energia total del universo se distribuye en estas componentes. Aunque la componente g, se puede
despreciar en el universo tardio.

El modelo de concordancia dentro del marco de AC DM es el conjunto especifico de valores para
los parametros que mejor se ajustan con las observaciones cosmologicas. El universo tardio se ve
compuesto principalmente por tres componentes: materia barionica (5 %), materia oscura (27 %)
y energfa oscura (68 %). Los valores mas aceptados son: €, ~ 0,31, Q = 0,69, Q2 ~ 0.

La grafica 1.3 muestra los parametros actuales en el modelo de concordancia. El area som-
breada, es la interseccién que indica los rangos compatibles con los distintos datos cosmolégicos
mas recientes. Es decir, las observaciones nos dan un modelo cosmologico donde el universo es-
ta dominado por energia oscura, el universo es plano y donde la materia bariénica también es
necesaria.
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Figura 1.3:

Esta grafica muestra de manera clara que las diferentes observaciones cosmolégicas convergen en
una regién muy pequena del espacio de pardmetros. Donde los ejes de la grafica representan las
densidades relativas de dos componentes clave del universo, mientras que las diferentes regiones
de la grafica estdn delimitadas por curvas de contorno que representan los resultados de diferentes
observaciones cosmologicas [14].
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Proceso de Nucleosintesis Primordial

Como se ha mencionado ya, la vision mas aceptada sobre el origen del universo se basa
en el modelo cosmologico estandar, que describe un universo en expansion definido por un
espacio-tiempo de FLRW. Este modelo considera que, en su origen, el universo era un plasma
de muy alta energia que se ha ido expandiendo y enfriando hasta nuestros dias, dando lugar a
diferentes transiciones de fase que han llevado al universo a su estado actual.

Uno de los logros méas notables de la teoria del Big Bang es su capacidad de explicar la
composiciéon quimica del Universo. Combinada con la teoria de evolucién estelar y procesos de
altas energia como lo son las supernovas y fenéomenos de cuerpos compactos, esta teoria nos
permite predecir con precision las abundancias de elementos ligeros en el universo. Es por esta
razon, que es uno de los modelos més aceptados en la cosmologia.

La historia del universo se divide en varios periodos importantes. En este trabajo, nos vamos a
enfocar en el intervalo entre el desacople de neutrinos y el final de nucleosintesis. Este periodo se
caracteriza por procesos fundamentales, que afectan las propiedades del universo hasta que llegue
al estado actual que podemos observar.

La nucleosintesis primordial ocurri6 desde los primeros segundos hasta unos tres minutos des-
pués del Big Bang. En ese periodo, el Universo era muy caliente y denso, por lo que no habia
atomos estables formados. En lugar de eso, el Universo estaba lleno de una sopa de particulas
subnucleares. Conforme el universo se enfriaba debido a su expansion, el plasma césmico consistia
en las siguientes particulas:

= Particulas relativistas en equilibrio: fotones, electrones y positrones.
= Particulas relativistas en proceso de desacoplamiento: neutrinos.
= Particulas no relativistas: bariones, especificamente neutrones y protones.

Como dato adicional, también ya existia una reliquia de materia oscura que se desacoplo del
plasma, (posiblemente antes de esta época como asumimos en este trabajo) y que solo interactuaba
gravitacionalmente con las demés particulas.

La nucleosintesis de elementos ligeros marco la formacion de los primeros nicleos de los
elementos méas simples del universo como el hidrégeno, el helio y el litio. La teoria del Big Bang
sugiere que estos elementos se formaron en los primeros minutos después de la gran explosion,
mediante la fusion de protones y neutrones. Durante este proceso, los protones y neutrones se
combinan para formar ntcleos de deuterio, que a su vez se fusionaron para formar helio y sus
isétopos, como el >He y el “He. De esta manera, el proceso ocurre como una cadena de reacciones
nucleares.

Las abundancias predichas de los elementos se pueden verificar a través de observaciones, lo
que nos proporcionaria una forma de evaluar la precision de nucleosintesis y para entender la
composiciéon quimica primordial del universo.

2.0.1. Densidad numérica de las particulas

La densidad numérica representa el nimero de particulas por unidad de volumen en el univer-
so temprano, un parametro fundamental para determinar las proporciones relativas de elementos
ligeros durante la nucleosintesis primordial. Estas densidades se calculan integrando las distribu-
ciones estadisticas en el espacio fase, como se demuestra en el Apéndice 1. La densidad numérica
en equilibrio térmico, y dependiendo de la energia cinética, se expresa como [5]:
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Proceso de Nucleosintesis Primordial

» Bosones en el régimen relativista(kgT > mpc?):
np =(ksT)’T(3)((3),

donde v = 55, I'(n) es la funcion Gamma, que generaliza el factorial para niimeros reales
y complejos, cumpliendo I'(n) = (n — 1)! para enteros positivos; en este caso I'(3) = 2. Por
otro lado, ((s) es la funcién zeta de Riemann, definida como ((s) = >_>" , n™% para s > 1,
cuyo valor en s = 3 es ((3) &~ 1,20206. Ambas funciones aparecen de manera natural al
resolver las integrales asociadas a la estadistica de Bose—Einstein.

= Fermiones en el régimen relativista:
3 3
Para el régimen no relativista (mc? > kpT), la densidad de ntimero esta dado por:
3 mge?
n; = g (mikBT) ¢ FBT )

I 2

donde kg es la constante de Boltzmann, y el término exponencial se le denomina factor de supresion
(dado que al aumentar la temperatura, la exponencial suprime el numero de ocupacion de los
estados de alta energia).

2.0.2. Mas alla del equilibrio y la ecuaciéon de Boltzmann

Es importante conocer la distribucién de particulas en el espacio, considerando su interaccién entre
ellas. Debido a que el universo se expandia y enfriaba, las reacciones que mantenian el equilibrio
comenzaron a ocurrir mas lentamente. Si el proceso directo ocurre con mayor probabilidad que el
proceso inverso, entonces:

1. Se rompe el equilibrio quimico, debido a que las reacciones no se cancelan entre si, y las
abundancias cambian.

2. La evolucién de la densidad numérica de una especie ny; depende del tiempo.

Usando la ecuacién de Liouville que describe la evolucién de la distribucion de las particulas en el
espacio fase en el régimen relativista

a -
a = LFWR(fi) = O[fz] (2-1)

E? = p? + m2ct
Haciendo un promedio en el espacio fase de una de las especies.

5 d d3 Py
(%) cfd@(agm) = /(%5)32]51 Clh(p)] =

d3P1 d3P2 d3P3 d3P4
= P,+P,+ P+ P
/(27rh)32E1/(27rh)32E2/(27rh)32E3/(27rh)32E4 0(PL+ Py + Py + Py
X 8(Ey + By — B3 — Eg)[M*[fsfa — f1f2] -

El cual nos describe cémo va evolucionar la densidad numérica n,, debido a la expansion del
universo y de dispersion en que dos particulas en su estado inicial son destruidas y dos particulas
en el estado final son creadas.

11
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El primer término f3f4 representa a la tasa de creacion de particulas. Por otro lado, el segundo
término fi fo describe a la tasa de destruccion de particulas.
Para simplificar (x):

Se asume que los procesos de dispersiéon ocurren en equilibrio cinético, lo que significa que la
funcion de distribuciéon de cada especie sigue teniendo la forma de una distribucién de Bose-Einstein

o Fermi-Dirac: 1

fi(Pi,t) = B, (t) .
e kT +1
Sin embargo, como no hay equilibrio quimico, los potenciales quimicos u; no tienen balance entre
s{ y dependen explicitamente del tiempo.
En equilibrio quimico, las interacciones entre especies fijarian relaciones entre los potenciales qui-
micos, por ejemplo el caso del proceso de aniquilaciéon electréon-positréon, en equilibrio quimico:

et +e” < 2y,

que implicaria la relacion:
Pet + fle— = 2fby

Pero dado que el equilibrio quimico no se mantiene, esta relaciéon no es vélida en general y los
potenciales quimicos evolucionan con el tiempo. Como consecuencia, la distribucion f;(P;,t)
también depende del tiempo, y su evolucion esta gobernada por la ecuacion de Liouville (2.1).

Se toma el limite clasico: debido a que la temperatura es baja en comparaciéon con la energia
en reposo de las particulas. En este limite la estadistica es irrelevante, la ocupacion de los estados
cuanticos es mucho menor que uno, lo que permite despreciar el término +1 en el denominador de
la funcion de distribucion y aproximarla por la estadistica clasica de Maxwell-Boltzmann. Ademas,
dado que la temperatura es lo suficientemente baja, la funcién de distribucion estd dominada por
el término exponencial. Lo que simplifica el desarrollo de la evolucion de n;:

dS.Pl L1 (0)
mihT) = / Gz, /(A0 =TT

La relacién entre las densidades de numero y los potenciales quimicos se pueden expresar como:

1 n;
e KT —
(0) ?
2

s —B n; —E;
fi = eEKTeXRT = o €57
0
i

La diferencia entre las tasas de creaciéon y aniquilacion de las particulas cuando interactian es:

ns3 N4 —(E3+FE4) ni n9 —(E1+E3)
— _ - - = KT - = KT
A=hli-hh= g ¢ © o ° '
ng " Ny 1 N

Factorizando y considerando que en el proceso se conserva la energia:

(B +E
A—e (Il(T 2) n3ng N2
n(o)n(o n(o)n(o)
3 4 1 2

Recordando que la densidad numérica de particulas n; en equilibrio quimico, en el régimen
clasico y el régimen relativista:
9i m;T 3/2 —mjc?
_— e KT
2m3h3e3 \ 27w

S g: '(3)¢(3)
2m2¢3h3

(KT)? .
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La ecuacién de evolucién simplificada conocida como la ecuacion de Boltzmann, queda como:

T3y ning
T (0 (0 )
oMo

_ad
a3 2 (a*m) = nf"nf (o)

0) (0
ON:
Donde la seccion eficaz promediada térmicamente, se define como:

4
—(E1+Ej)

B 1 &P s )
o =11 & @rhypag, OB SPIMP e
i=1 11 T2 ¢

la cual cuantifica la tasa de interaccién en promedio.

La ecuacion simplificada, describiré la evoluciéon temporal de las densidades numericas de las
especies debido a las reacciones nucleares y expansion del universo en el BBN.

Ecuacién de Saha

La ecuacion de Saha es un caso particular de la ecuaciéon de Boltzmann. Cuando la seccion eficaz
promediada térmicamente es muy grande en comparaciéon con la tasa de cambio de la densidad de
numero comovil de la especie 1. En un gas ionizado, nos permite estimar la fracciéon de nicleos
con méas de un nucleétn en relacién con los niicleos més simples. Esta ecuacion tiene en cuenta las
propiedades fundamentales de los elementos involucrados, como las energias de ionizacién y los
numeros de degeneracion, asi como la temperatura del gas. Asi, la ecuacion de Boltzmann que
describe la relacion entre las densidades de particulas es:

ning - nang
n(lo)ngo) ni(),o)né(lo) :

Esta ecuacion es valida si consideramos valida la ley de la conservacion y la energia, y para cualquier
proceso en donde inicialmente tengamos 2 particulas, hasta que finalmente tenemos (posiblemente)
otras 2 particulas distintas. Ademas, se supone que el proceso directo ocurre con mayor probabilidad
que el proceso inverso.

2.0.3. Procesos nucleares fuera del equilibrio

Para comprender a profundidad el proceso de nucleosintesis primordial, es necesario revisar
algunos fundamentos de la fisica nuclear que sustentan este fenoémeno. En esta seccién, aplicaremos
los conceptos desarrollados previamente sobre la evolucion de densidades numéricas y equilibrio

termodindmico al estudio de los procesos nucleares involucrados en la nucleosintesis del Big Bang
(BBN).

La fisica nuclear juega un papel importante antes y durante el proceso de nucleosintesis
primordial, ya que nos permite entender las propiedades de los niicleos, asi como calcular las tasas
de reaccion y las probabilidades de formacion de cada nicleo ligero. Esto es fundamental para
describir con precision como se generaron los elementos ligeros.

Comenzamos considerando las consecuencias del equilibrio estadistico nuclear entre las especies
nucleares ligeras. La densidad numérica de una especie nuclear no relativista, en equilibrio cinético
A(Z) con numero de masa A y carga Z esta dada por [10]:

3
maT \2 jpa—m
nagA< o > o(EATRL) (2.2)
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donde p4 es el potencial quimico de las especies. Aqui m 4 es la masa en reposo de la particula
nuclear A(Z), es decir, el ntcleo con ntmero de masa A y namero de carga Z. En unidades
naturales, la masa m 4 se expresa en unidades de energia. Y g4 es el factor de degeneracion de
espin de la particula nuclear A(Z) , que cuenta el namero de estados cuanticos disponibles para la
particula. Para un nicleo con espin J , esta definida como:

ga=2J+1.

El factor de degeneraciéon es importante porque afecta la abundancia de una especie de
particula nuclear en equilibrio. Esta ecuacién también se aplica para los neutrones y protones.

Si las reacciones nucleares que producen la especie A, que esta compuesta por Z protones
y A — Z neutrones, ocurren a una tasa mayor que la expansion del universo, entonces estas
reacciones pueden mantenerse en equilibrio quimico.

En equilibrio quimico, el potencial quimico de la especie A(Z) se relaciona con los potenciales
quimicos de los protones y neutrones de la siguiente manera:

pa = Zjp + (A= Z)pn.

Dado que (2.2) es vélida para protones y neutrones, podemos expresar el potencial quimico de
A en términos de las densidades numéricas:

3A

na Zpp+(A=Z)pn L, 2 2 Zpp+(A—Z)pn

eT =e T :nfn;? Zg=A e T .
mNT

Sustituyendo esta expresion en la ecuacion (2.2), obtenemos:
3(A—1)

3.4 2T Pz Az Pa
na=gaA22 (mNT> nyn, ‘et

donde my es la masa del nucledén. En este contexto se considera que no hay diferencia entre las
masas del neutrén m,,, el protén m, y la masa promedio por nucleén en la especie A (es decir

=), y por lo que se toman como iguales.

El termino B4 corresponde a la energia de enlace nuclear, que se define como la diferencia entre
la masa total de un nicleo con Z protones y A — Z neutrones, esto difiere ligeramente de tomar la
masa de los protones y neutrones individualmente. Definido como [4]:

By =Zy, +(A—=Z)m, —m.

Las energias de enlace nuclear se encuentran en el rango de MeV. A continuacién, se presenta
una tabla que resume las energia de enlace para algunos de los elementos:

A7 Ba (MeV) ga
H 2.22 3
3H 6.92 2
3He 7.72 2
‘He 28.3 1
2¢ 92.2 1

Tabla 2.1: Tabla de algunos elementos con sus energias de enlace. Tabla tomada de [10]
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Un protén individual se denomina 'H o simplemente p. Si un protén se combina con un
neutrén, se forma el nicleo de deuterio 2H o solo D. De manera similar, un ntcleo con un protén
y dos neutrones forman tritio 2H o T'. Por otro lado los nticleos con dos protones son helio He, que
pueden tener uno *He o dos neutrones *He. Estos son los dos is6topos mas importantes del helio
en la nucleosintesis primordial.

Es importante destacar que los elementos tienen un nimero fijo de protones, mientras que sus
isétopos se diferencian por la cantidad de neutrones que tienen. Por ejemplo *He y “He contienen
dos protones, pero difieren en sus neutrones (uno y dos respectivamente).

Ademas, en el universo temprano, los neutrones y protones pueden convertirse entre si a través
de interacciones débiles, como por ejemplo el decaimiento beta. Estos procesos son esenciales en
las etapas iniciales de la nucleosintesis, como se vera a continuacion.
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2.0.4. Freeze Out de la fraccion de Protones

El proceso conocido como freeze-out es una etapa crucial muy importante en el universo
temprano, pues este momento establece la relacion final entre protones y neutrones. Este fenémeno
es esencial para entender la formacion de los elementos ligeros.

Antes del freeze-out, el numero de protones y neutrones variaba debido a que las reacciones
nucleares eran las responsables del equilibrio entre los protones y neutrones. A medida que el
universo se expandia y enfriaba, estas reacciones dejaron de ser eficientes, congelando el niimero
de protones y neutrones.

Las principales reacciones entre los protones y neutrones eran [7]:
mpt+e —n+v
s ptie—ntet
" n<——pt+e +v

Las primeras 2 reacciones mantendran la relacion neutréon-protéon si la velocidad de las
reacciones son mas grandes que la tasa de expansion. La udltima reaccion de la lista, se trata
del decaimiento de neutrones (o también conocido como decaimiento beta). Estas reacciones
mantenfan en equilibrio quimico y térmico a los protones y neutrones con las otras particulas,
mientras que los elementos ligeros se formaron mediante interacciones electromagnéticas [7].

La distribuciéon de equilibrio que nos dan las reacciones, se determinan por el factor de Boltz-

mann:
Ty Amc?
— =exp| ——— ),
ny P\ KRT

donde Am = m, —m, = 1,293 MC ¢V es la diferencia de masa entre neutrones y protones. Esta
expresion nos dice que los neutrones son un poco mas pesados que los protones, debido a esto es

posible el decaimiento beta.

Cuando la temperatura del universo cae debajo de T' ~ 1MeV, las reacciones entre neutrones
y protones ya no son los suficientemente rapidas para contrarrestar la expansion. En ese momento
ocurre lo que llamamos freeze-out, donde la relacién neutron-proton se congela aproximadamente

Después del freeze-out, las reacciones se vuelven raras, pues las anteriores se basan en
interacciones ligeras las mismas que mantienen a los protones y neutrones en equilibrio térmico,
y su relaciéon ya no se describe por el factor de Boltzmann. Sin embargo, los neutrones restantes
comienzan a decaer en protones con el tiempo 7,. Este decaimiento redujo la cantidad de
neutrones, pero el enfriamiento continuo del universo permitié que los neutrones se unieran
rapidamente a protones, formando deuterio y, eventualmente, ‘He. Esto permitié que una fraccion
de los neutrones hayan sobrevivido hasta el dia de hoy como parte de estos nicleos.

El hecho de que la formacion de elementos ligeros no comenzé inmediatamente después del
freeze-out, se debe a la baja energia de enlace del deuterio, que genera el cuello de botella del
deuterio en el proceso de formacién de nucleos més pesados. Es por esto que, las reacciones nu-
cleares responsables de la formacién de elementos ligeros s6lo comenzaron cuando la temperatura
disminuyo atn mas.
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En resumen, el freeze-out establece la cantidad de protones y neutrones iniciales para la creaciéon
de los elementos ligeros como el helio, deuterio y litio. Este proceso nos da las condiciones iniciales
adecuadas para la sintesis de las abundancias observadas en la actualidad.
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2.1. Cuello de botella del Deuterio

Tras haber analizado la etapa del freeze-out, ahora se analizara el fenomeno al cuello de botella
de deuterio. Esta etapa marca la transiciéon para la creaciéon de las abundancias de los elementos
ligeros, mediante las reacciones en cadena que se desencadena a partir del deuterio. Esto se puede
ver en la figura 2.1.

3He D 3He 4He

Figura 2.1:

En la siguiente figura se ilustra el proceso de sintesis de los niicleos de los elementos ligeros.
Hasta que la temperatura baje a 0.08 MeV, las componentes de p, n y D estan en equilibrio entre
si y desacoplados del resto (el cuello de botella del deuterio). Sin embargo, tan pronto como la
temperatura baja a 0.08 MeV, los procesos DD se vuelven muy eficientes, convirtiendo rapidamente
las contribuciones de deuterio de las componentes np en elementos mas pesados. Finalmente, casi
todos los neutrones libres se han ligado en nucleos. Alrededor de este tiempo, las abundancias de
los elementos en los diversos componentes se congelan en sus valores constantes finales. Imagen
tomada de [5].

El deuterio, aunque se comenz6 a formar en etapas anteriores (aproximadamente a tempera-
turas T > 0,1MeV), se destruia debido a que la temperatura era demasiado alta, permitiendo
que los fotones lo destruyera. No fue sino hasta que el universo se enfrié por debajo de esas
temperaturas que el deuterio se formo en cantidades significativas.

En el universo temprano el deuterio se produce a partir de la siguiente reaccion.
n+p—D+y (2.3)

donde un neutrén y un protéon se combinan a través de la fuerza nuclear fuerte para formar un
nicleo de deuterio D, liberando en el proceso un fotén. El como fue evolucionando la abundancia de
deuterio se describe mediante la ecuaciéon de Boltzmann, en términos de la temperatura y la energfa.

Para hacer el calculo de la abundancia de deuterio, se asumiré lo siguiente:
= Los grados de libertad del deuterio, el protén y el neutrén son, gp =3y g, = 2 = ga.
» La masa del proton y del neutrén son practicamente iguales (m, = ms.)

= Si tenemos la masa del deuterio, el proton y el neutrén, se cumple que la energia de enlace
del nticleo de deuterio Bp = mjy, + mz — mp.
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- 0
» Supondremos que nuestro bafio térmico son los fotones, por ende n, = ng ),

2
= El cociente de barion foton esta dado como N, = 22 =55 x 10710 ((?%%) .
¥ )
= Tenemos que el deuterio, el protén y el neutrén no son particulas relativistas, por lo tanto,
utilizamos su respectiva ecuacién para determinar su densidad de ntmero.

La reaccion nuclear relevante para el deuterio es la ecuacion (2.1), de tal forma que la ecuacion
de Saha toma la forma:

NpNp  NDN,
0,0 0,0’
Nply — NpNg

dado que se asume que los fotones actian como un bafio térmico, es decir n, = ng, podemos
eliminar ese término de la expresion anterior y simplificarlo. Las densidades de ntimero con super-
indice 0 son los valores correspondientes al equilibrio quimico, mientras que cuando no lo tienen
estos representan los valores fuera del equilibrio quimico. Después, hay que agrupar a un lado todos
los valores que no tienen ese superindice, para poderse expresar como:

np TLOD

T L O0NO”
npna Ny Ny

Sustituyendo las expresiones de las densidades numéricas correspondientes:

(%) (mDQkBT> 8/ e—mpc® kT
T

npMn (@) (mpkBT>3/2 Sy (gj) (mﬁkBT>3/26m"62/kBT

nD

h3 2n h3 27

Sustituyendo los valores de los grados de libertad gp = 3, g, = 2, ¥ g» ¥y agrupando términos
se obtiene:

(N

mpkpT 2
np — §h3 27 ekziT(mpJ""”ﬁ_mD)
npnﬁ 4 7”pkBT . muakpT :

2w 27

Simplificando términos y consideran que la masa del proton es igual a la masa del neutrén
my = My, se obtiene:

3
np 3.4 < 2mmp )2 oot (BD)

NNy ! mZkpT

Si utilizamos que Nyny = ny, ¥y Nyny = np, respectivamente, y multiplicamos ambos extremos
por Ny, se obtiene:

3
np 93.3( 2mrmp \? 2 g,
— = Nyni-h’ | ————— kpT =P,
N, by g (m%k;;{f) “r

Por ultimo, si hacemos la suposicion de que mp es aproximadamente igual a m, + mp entonces
mp = 2m,, sustituyendo en la expresiéon anterior:

3
np 2 3 3 47 2 LBD
— =n Np-1° | ——— kT =0, 24
Nb n’y b4 (mpkBT> e ( )
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El valor numérico de 2.1 depende de los valores que se tomen de los parametros Q,h2, T v Bp.

Recordemos que durante el universo temprano prevalecian condiciones extremas a temperatu-
ras superiores a 0.01 MeV (1,16 x 10K). En esa etapa no es posible formar nticleos con mas de un
nucleén en el universo temprano, debido a la energia térmica y radiacion tan elevada que habia en
ese momento, entonces los fotones tuvieron demasiada energia cinética (mucho mas grandes que
las energfas de enlace de los elementos), suficiente para romper los niicleos formados debido a las
colisiones violentas y provocando la desintegracion del deuterio (el elemento mas ligero).

Cuando la temperatura desciende por debajo de 0.01 MeV, la energia cinética de las particulas
disminuye lo suficiente para que la interaccion nuclear fuerte se vuelva lo suficientemente fuerte
para superarla. En estas condiciones, el deuterio ya puede sobrevivir y dar paso a la formacién de
elementos mas pesados mediante reacciones en cadena. A partir de este momento seria el fin del
cuello de botella del deuterio.

Por otro lado, la formacién de los nucleones también se da en el interior de las estrellas, pues
las temperaturas son muy altas, pero la densidad de particulas y radiacién es mucho menor en
comparacion con el universo temprano, gracias a esto se crea un entorno propicio para la formacion
de niicleos mas pesados mediante la fusion nuclear. Estos procesos liberan una enorme cantidad
de energia en forma de radiacién y son responsables de mantener la estabilidad y el brillo de las
estrellas.
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2.1.1. Importancia de la ecuacién de Saha

La ecuacion de Saha es fundamental, pues sirve para estudiar la ionizacién y la formaciéon
de ntcleos en diferentes condiciones térmicas. En el caso de la formacion de nicleos con mas de
un nucleén, como el *He, en el universo primitivo o en el interior de las estrellas, la ecuacion de
Saha se utiliza para estimar la fraccién de estos nucleos en relaciéon con los ntcleos méas simples,
como el hidrégeno. Un punto importante es que la ecuacién de Saha es una aproximaciéon y
no tiene en cuenta otros efectos y procesos complejos, tales como las reacciones nucleares. Sin
embargo, en muchas situaciones, esta ecuaciéon proporciona resultados cuantitativos razonables
para comprender la formacion y la evolucion de los elementos en el universo.

Para calcular la fraccion de 4tomos de deuterio D en relacion con los 4tomos de hidrogeno H,
a temperaturas superiores a 0.01 MeV en el universo temprano, la ecuacion de Saha se expresa

Comao: .
o _ (Zmmekp T (00 Spopi (2.5)
ng h? gH

donde np es la densidad numérica de atomos de deuterio, ny es la densidad numérica de
atomos de hidrégeno neutros, m. es la masa del electron, kp es la constante de Boltzmann, T es
la temperatura del gas, h es la constante de Planck, gp es el niimero de degeneraciéon del estado de
deuterio, g es el namero de degeneracion del estado de hidréogeno, Ep es la energia de ionizacion
del deuterio y Fp es la energia de ionizacion del hidrégeno.

Para realizar el calculo, se asumiran los siguientes valores: gp = 1, gy = 2, Ep = 2,2 MeV y
Ey = 0. Sustituyendo estos valores en la ecuacién de Saha y realizando los respectivos calculos, se
obtiene

np
—= ~ 241 x 10%".
ng

Esto indica que la fracciéon de atomos de deuterio en relaciéon con los dtomos de hidrégeno
neutros en el universo primitivo a temperaturas superiores a 0.01 MeV era extremadamente baja.
Por lo tanto, la formaciéon de nicleos con més de un nucledén, como el deuterio, era altamente
improbable bajo estas condiciones.

Para calcular la formaciéon de niicleos con més de un nucleén a temperaturas superiores a 0.01
MeV en el interior de las estrellas, la ecuacion de Saha se expresa de la siguiente manera:

N4iHe 27TmekBT % J4He EEI4He — EH
= exp | ————=— |
ng h? gH kgT

Considerando los siguientes valores: gsygo = 1, gg = 2, Eapge = 23,8 MeV y Ey = 0.
Al sustituirlo dentro de la ecuaciéon de Saha, da como resultado:

MMHe 9 41 % 10%6.

ng

Esto indica que la fraccién de atomos de *He en relacién con los d4tomos de hidrégeno neutros
en el interior de las estrellas a temperaturas superiores a 0.01 MeV es extremadamente alta. Por
lo tanto, la formacion de ntcleos con mas de un nucleén, como el *He, es altamente probable y
eficiente bajo estas condiciones.

En conclusién el cuello de botella del deuterio es el periodo en que se dificulta la sintesis o
produccion eficiente de deuterio en el universo temprano, debido a la alta energia de los fotones que
destruian constantemente los nucleos recién formados. A medida que la temperatura del universo
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desciende por debajo de 0.1 MeV se alcanza una temperatura critica, haciendo que la tasa de
reaccion de los neutrones se volviera mas lenta, permitiendo que las reacciones de fusion del deuterio
se volvieran mas eficientes y los neutrones libres se unieran en niicleos mas pesados.

2.2. Ecuacion de evolucion de las abundancias

La evolucién de las abundancias de los elementos ligeros esta descrita por el sistema de ecua-
ciones acopladas de Boltzmann [3]:

av; vy oy ¥y ey
R S = S F T

Jik,lm,n

Aqui, la abundancia del ntucleo de la especie i-ésima se define como Y; = f?, donde X; = 7%3

i
es la fraccion de masa del nucleo ¢ y A; es su namero atéomico. N; es la densidad de numero de
la especie nuclear i-esima, I';;_1; es la tasa de reaccion directa y I'yi—q; es la tasa de reaccion

inversa promediada térmicamente.

Esta ecuacion puede escribirse en forma matricial:

aY
— =M(Y)Y
= MY)Y,

donde Y = (Y1,Y5,...,Y,)) es el vector de abundancias y M(Y) es una matriz que depende de
Y. Este sistema linealizado se puede resolver numéricamente.

En equilibrio quimico, las tasas de las reacciones directas e inversas se igualan, y las abundancias
de los nucleos no cambian con el tiempo. Debido a la expansion y el enfriamiento del universo,
el equilibrio quimico se pierde, haciendo que las abundancias evolucionen. La evoluciéon de las
abundancias de los elementos ligeros es fundamental en nucleosintesis primordial porque describe
como cambian las concentraciones de elementos ligeros a medida que el universo se expande. Al
describir las interacciones nucleares, nos conecta las condiciones fisicas del universo temprano,
como la temperatura y densidad de bariones, con las abundancias finales.

2.2.1. Solucién mediante el método de integracion y el método Runge-
Kutta de orden 2

La integracion discreta de las abundancias se realiza utilizando, la siguiente relacion entre los
valores de la solucién a pasos de tiempo consecutivos en el dominio discretizado del sistema.

Y1 = [1+ M(Y)A]Y,.

Para mejorar la precision, se puede reformular como [15]:

Y1 =[1-M(Y)A] Y,

haciendo que mejore la convergencia hasta para valores pequenios de At.

El método de Runge-Kutta de orden 2 mejora la precisiéon evaluando derivadas en puntos
intermedios [16]:

aY dY

<(tn) + =t + At)) At,

1
Y,.1=Y, +=
1 , + at a

2
donde:

%(tn + A = M(Y, + AD)(Y, + At).
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El paso de tiempo At se adapta dinamicamente como:
A (T Y { 1+ log(Y) }
=min | =, ¢ =, —— ¢y |.
% % 1Og(Ymin)
donde ¢y y ¢; son pardmetros que controlan la velocidad y estabilidad del método. Aunque este

método es rapido y preciso, puede tener problemas de convergencia.

Ambos métodos tienen como propédsito resolver las ecuacion de evolucion de las abundancias,
escoger uno del otro, depende del problema. El c6digo AlterBBN, implementa estos métodos para
integrar las ecuaciones y obtener las abundancias finales de los elementos ligeros.
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2.3. La importancia que tienen las abundancias de helio en
el BBN

Después de que se forma una cantidad significativa de deuterio durante la nucleosintesis pri-
mordial, este elemento da lugar a elementos mas pesados. En el universo temprano, los elementos
que se produjeron con una gran abundancia fueron el hidrogeno (debido el exceso de protones, ya
que no habfa suficientes neutrones para unirse) y el *He que resulto el nticleo més estable en ese
periodo. En la figura 2.1 se ve como el deuterio se convirtié en *He y al combinar el tritio con el
deuterio se convierte en *He.

La sintesis de *He se llevo la mayor parte de neutrones debido a la alta energia de enlace, por lo
que se convirtio en el proceso maés eficiente lo cual permitio alcanzar el equilibrio. Las abundancias
del “He se ven afectadas por varios pardmetros fundamentales, como la densidad de bariones, el
numero de familias de neutrinos, la tasa de expansiéon del universo y la constante de Hubble. Por
esta razon, medir la fraccion de *He es crucial, para obtener informaciéon sobre estos parametros
y para validar el modelo cosmoldgico estandar. Ademas, las observaciones y predicciones de “He
imponen restricciones a los modelos cosmoldgicos alternativos del universo temprano, asi como a
las condiciones del Bing Bang.

2.3.1. Calculo de la densidad y fracciéon de masa de ‘He

Como se mencioné anteriormente, la densidad numeérica de los nicleos de helio es un parametro
fundamental. Dado que todos los neutrones presentes en el universo temprano estan ligados con
“He, su densidad se puede calcular como ng. = 5+ ya que todo nicleo de helio contiene dos
neutrones.

Ademas, la densidad numérica de protones libres después de la formacion de helio se expresa
COMO: N = Ny — Ny, debido a que 4He contiene un ntmero igual de protones y neutrones.

La fraccion de masa de “He respecto a la densidad barionica, Y, esta dada por [7]:

_ dnge 21, 2(nn/ny)
C dnge +nyg np + Ny 1+ (nn/np)

~ 0,25, (2.7)

p

donde en el altimo paso, se utiliz6 la relacién n,/n, ~ 1/7 a la temperatura de la formacion
del deuterio Tp.

Este calculo predice que alrededor de una cuarta parte de la masa bariénica del universo deberia
estar en forma de *He. Este resultado es una prediccién robusta del modelo Big Bang, y esta en
excelente acuerdo con las observaciones astronomicas.

2.3.2. Evoluciéon y relevancia de las abundancias de helio

En la figura 2.2, se muestra la evolucion de las abundancias de los elementos ligeros durante
el BBN. La disminucién en la abundancia de neutrones en los primeros ~ 3 minutos se debe a
la desintegracion de neutrones. La densidad del deuterio aumenta abruptamente, vinculada a la
fuerte disminucion de la densidad de neutrones, y alcanza un maximo en ¢t ~ 3 minutos porque
entonces su densidad se vuelve suficientemente grande para que comience la formacion eficiente de
4He. S6lo unos pocos niicleos de deuterio no encuentran un compaero de reaccién y permanecen,
con una fraccién de masa de ~ 107°. Sélo se forman algunos otros niicleos ligeros en el Big Bang,
principalmente >He y “Li.

En épocas posteriores, las abundancias de helio cambian debido a la fusion nuclear en las
estrellas, donde se producen nticleos més pesados (los metales). Sin embargo, la cantidad total de

24



Proceso de Nucleosintesis Primordial
2.3 La importancia que tienen las abundancias de helio en el BBN

helio producido en las estrellas es menor, por alrededor de un orden de magnitud en comparacion
con el helio generado durante el BBN.

Minutes: 1/60 1 5 15 60
10! + v )

107 }

1079

10—14 |

Mass Fraction

Temperature (10% K)

Figura 2.2:
La evolucion de las abundancias de los elementos ligeros formados en BBN, como funcién de la

temperatura (eje inferior) y del tiempo cosmico t (eje superior). Imagen tomada de [14]

De esta manera se ve el papel importante que toma el helio en el proceso de nucleosintesis
primordial y es una de las principales evidencias que respaldan el Big Bang. Las observaciones
actuales de *He muestran un acuerdo con las predicciones del modelo estandar. Estas mediciones
dan validez a las teorias cosmologicas y también nos proporcionan restricciones esenciales para

entender los pardmetros del universo temprano.
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2.4. Dependencia entre las abundancias de elementos y la
densidad bariénica

Al final de los primeros tres minutos, la composicién de el componente bariénico de nuestro
Universo se puede describir de la siguiente manera: El 25% de la masa barionica esta ligada a
niicleos de *He, el 75% en niucleos de hidrégeno, y con rastros de otros niicleos ligeros, como el
deuterio, 3He y 7Li.

No se pueden formar nicleos mas pesados debido a la ausencia de nucleos estables con el namero
de masa 5 u 8, por lo que impide la produccién de nuevos niicleos estables mediante colisiones entre
nucleos mas ligeros. Ademaés, las colisiones entre tres nicleos son demasiado raras en el universo
temprano, por lo que no podria contribuir a la nucleosintesis [7].

2.4.1. Relaciéon entre la densidad bariénica y las abundancias elementa-
les

Las abundancias de *He y el deuterio depende directamente de la densidad bariénica en el
Universo, como se puede ver en la figura 2.3, y pueden ser comprendidas tomando las siguientes
consideraciones:

» La densidad barionica €, esté relacionada con la relacion barion-fotén como:

_Po
Py

n =6,1 x 10719,

Cuando la densidad bariénica €2, sea mayor, entonces mayor sera la relacion barion-foton
7, pues menos neutrones decaen antes de formar helio. También, de 2.3.1, implica que Y,
aumenta con el aumento de €.

= La abundancia de deuterio disminuye cuando mayor es €2}, pues una mayor densidad barionica
acelera y hace mas eficiente la conversion de deuterio en *He. Como consecuencia habra menos
nicleos de deuterio.

Las bandas de color en la figura 2.3 representan los valores tedricos predichos por los modelos
de nucleosintesis primordial para distintos valores de densidad bariénica, mientras que los rectan-
gulos negros muestran las abundancias observacionales. Se observa que existe una region estrecha
de la densidad barionica (sombreada en azul) donde coinciden las predicciones tedricas con las
observaciones para la mayoria de los elementos ligeros, lo cual permite restringir con precision el
valor de €.

2.4.2. Mediciones de la densidad baridénica a partir de las abundancias

En la figura 2.3, las abundancias medidas corresponden a la altura de lo rectangulos, mientras
las lineas de colores corresponden a las abundancias calculadas a partir de la teoria. Cada elemento
nos da un rango de valores permitidos para la densidad bariénica €2, que corresponde a la base
de los rectangulos. Claramente el rango con menos incertidumbre lo proporciona la abundancia
del deuterio y corresponde al ancho de la banda azul, esto lo convierte en la mejor estimacion
de la cantidad de Bariones que tenemos hasta el dia de hoy. Las mediciones de las abundancias
primordiales de “He y deuterio, junto con modelos detallados de nucleosintesis en el universo
temprano, permiten determinar a n o .

La medicién de la abundancia de deuterio es especial, pues es una medida particularmente
sensible para €. La medicion se hace a partir de las lineas de absorcion QSO. Las lineas de
absorcion QSO se dan debido a los quasares (QSOs - Quasi-Stellar Objects), un quasar es una
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fuente de luz muy distante que se ocupan para indagar el gas que interviene, pues su luz al
viajar por el universo, atraviesa nubes de gas y estas dan las lineas de absorcion de sus espectros.
Podemos decir que las abundancias se miden a partir de lineas de la profundidad, de las lineas de
absorcion del gas intergalactico lejano.
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Figura 2.3:

Predicciones de las abundancias primordiales de elementos ligeros en funcion de la densidad de
bariones actual (py 0, eje inferior)a partir de la teoria del BBN. El parametro de densidad corres-
pondiente (£2;) y donde se asumié h = 0,65. La extension vertical de los rectdngulos marca los
valores medidos de las abundancias (arriba: “He, centro: D, abajo: “Li). Los resultados de la exten-
sién horizontal provienen de la superposiciéon de estos intervalos con curvas calculadas a partir de
modelos teoricos. Los rangos en £, permitidos por estas tres especies se superponen, como se indica
por la franja vertical. Las mediciones de deuterio proporcionan las restricciones mas estrictas para
. Imagen obtenida de [22]

La intensidad relativa de las lineas de *He y deuterio tienen frecuencias de transicién ligera-
mente diferentes debido a las diferentes masas de sus nucleos. La abundancia relativa del deuterio
medida en lineas de absorciéon de QSO es: D/H ~ 3,4 x 1075.

Dado que el gas intergalactico que produce estas lineas de absorcién es pobre en metales y apenas
afectado por la nucleosintesis estelar, esta relacion D/H deberia estar cerca del valor primordial.
Usando este dato y las predicciones de las curvas del modelo mostradas en 2.3.1, se puede calcular:

Qph? =~ 0,02.
Asumiendo una constante de Hubble de Hy ~ 70km s *Mpc™!, lo que implica h? ~ 1/2,
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obtenemos €, ~ 0,04. Sin embargo, dado que €, > 0,1, este resultado implica que los bariones
representan solo una pequena fraccion de la materia en el universo. Por lo tanto, la mayor parte
de la materia debe ser materia oscura no bariénica.

Para evitar la consideracion de una fraccion dominante de materia oscura no bariénica, se han
propuesto modelos alternativos, por ejemplo, el de la nucleosintesis inhomogénea. Pero, estos dan
valores que son demasiado bajos para reproducir los valores de €2, por lo tanto, no proporcionan
una alternativa viable. Esto da pie a considerar en el modelo la existencia de materia oscura, que
en este trabajo ademéas probamos la hipotesis de que ésta sea inestable.

Por otro lado, cabe mencionar que el modelo de nucleosintesis primordial tiene una dependencia
en el niimero de familias de neutrinos relativistas. Se asume que que no existen mas de tres familias
de neutrinos relativistas. De lo contrario si se asumiera N, > 3, las predicciones cuantitativas de
BBN cambiarian, la expansion del universo ocurriria mas rapido debido a que habria una mayor
densidad de energia p(T'). Esto dejaria menos tiempo para la desintegracion de neutrones, dando
una mayor abundancia helio. Desde 1990 se concluyd a partir de las predicciones del BBN (con
incertidumbres relativamente grandes) que N, =~ 3, esto fue confirmado en laboratorio con las
mediciones experimentales del boson Z [7].

La dependencia de las abundancias primordiales con la densidad bariénica y su mediciéon de
lineas espectrales, son una herramientas fundamental para entender la composicién del universo.
La observacién mas importante, es que la mayor parte la materia total no es bariénica, la mayor
parte se atribuye a la materia oscura no bariénica.
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En este capitulo se revisara cémo una gran parte de la materia en el universo corresponde a
la materia oscura. Esta materia no es directamente visible, ni detectable mediante interacciones
electromagnéticas de esta con la materia ordinaria, pues esta hecha de particulas neutras
eléctricamente y sin carga de color; su existencia se infiere a través de los efectos gravitacionales
que ejerce sobre la materia visible y las estructuras en el universo. Previamente, se menciond que,
durante las primeras etapas del universo, el plasma primigenio contenfa una reliquia de materia
oscura que interactuaba principalmente mediante la interaccién débil, y después del desacople de
la materia oscura los procesos mediados por esta ultima dejaron de ser eficientes quedando una
remanente que solo afecta gravitacionalmente al resto de la materia.

La naturaleza y composiciéon de la materia oscura siguen siendo desconocidas. Al dia de hoy, se
han propuesto varios candidatos, como: WIMPs (particulas masivas que interactian débilmente),
neutrinos estériles y MACHOs (objetos compactos de halo masivo). El modelo predominante es el
de la materia oscura fria (CDM), que consiste de particulas no relativistas que se comporta como
un fluido tipo polvo. Este modelo tiene gran aceptacion, ya que explica de manera sencilla la
formacion y evolucion de estructuras a grandes escalas durante la historia cosmica; sin embargo,
también tiene ciertas inconsistencias que han llevado a considerar otros modelos alternativos [24].

En este trabajo, se tomara un modelo alternativo de materia oscura CDM basado en un campo
escalar, el cual puede desempenar el papel de la materia oscura en la evolucién del universo, debido
a que un solo campo puede tener diferentes fases y asi jugar el papel de diferentes componentes
en la evolucion césmica. Un caso particular puede ser el de un campo como el inflatén, que
posteriormente podria convertirse en materia oscura.

La clave de este modelo radica en que se asume que la materia oscura como campo escalar
sufre una transicion de fase que consiste en un decaimiento, el cual libera una considerable
cantidad de energia, en forma de particulas ultra-relativistas. Dicha transicién produce cambios
en las propiedades del universo. Particularmente en la termodindamica de la materia durante el
decaimiento.

Considerando ahora el caso de una especie ¢ que no sea relativista, con una vida relativamente
larga. Al no ser relativista, la densidad de energia de esta especie decrece proporcionalmente a a3,
donde a es el factor de escala. En contraste, la densidad de energia de la radiaciéon decrece como
a~*. La suposicién de que esta especie tenga una vida relativamente larga es importante, ya que
permite que la densidad de energia domine el universo durante un tiempo antes de que este decaiga.
Al hacerlo, es posible que este libere una considerable cantidad de entropia en el proceso [10]. Para
describir este proceso fuera del equilibrio, se analizara el decaimiento de una especie de particula
masiva fuera de equilibrio. Este proceso tiene la capacidad de producir una cantidad considerable
de entropia, lo que afecta al comportamiento térmico y dindmico del universo. El decaimiento de

estas particulas introduce cambios importantes en la evolucién del cosmos.

3.1. Un campo escalar como materia oscura

Actualmente, los campos tienen un papel muy importante en la fisica fundamental pues
representan entes fisicos que dan lugar a las particulas de las cuales se forma la materia en el
universo. Un campo es un sistema con infinito nimero de grados libertad, lo que significa que, a
diferencia de un sistema mecanico con un namero finito de coordenadas generalizadas, un campo
asigna una variable a cada punto del espacio-tiempo, de modo que en principio hay que especificar
un valor independiente en cada punto Por ejemplo, los electrones son excitaciones de un campo
fermidnico. Las interacciones entre particulas se describen a partir del intercambio de particulas
mediadoras, como por ejemplo los fotones en el caso de interacciones electromagnéticas entre
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electrones o positrones.

Un campo escalar es un tipo particular de campo que asigna un valor numérico a cada punto
del espacio-tiempo. Matematicamente es una funcién que toma valores en cada coordenada del
espacio-tiempo y no tiene componentes vectoriales ni direccion, solo magnitud. Cabe mencionar
que las excitaciones de un campo escalar corresponden a particulas con espin cero. El tinico campo
escalar detectado hasta ahora es el campo de Higgs. Sin embargo, se considera la posibilidad
de que existan otros campos escalares hipotéticos que aun no se detectan, como el campo del
inflatéon, del axién o como grados de libertad nuevos en teorias modificadas de la gravedad. El
campo que seria un buen candidato para considerarlo en este trabajo, seria el del campo modulli
el cual surge de compactificaciones en teorias con dimensiones extra. El campo modulli puede
ser muy pesado, y por ello pueden decaer en particulas del modelo estandar o el sector oscuro.
A continuacion, se analizarad la dindmica de un campo escalar relativista, esto es, de manera
consistente con relatividad especial y general relativista. [15]

Considerando un campo escalar ¢(t, ), que tiene un energia cinética, y un potencial de energia.

La primera contribucion corresponde al término cinético, el cual es invariante bajo las transforma-
ciones de Lorentz, y el cual, en un espacio de LFRW tiene la forma: [15]:

1 1. 1
122 _ - 2 - 2
59" 040,60 = 507 — S(V6)2,
Entonces podemos escribir la densidad lagrangiana:

L / d%[—%gwamam +V (o)),

donde g"” corresponde a la métrica de LFRW, 9, = 2.

potencial del campo y define las autointeracciones del mismo.

El segundo término corresponde al

La evolucion del campo sigue del principio de Hamilton considerando la funcional de accién

siguiente:
ta
S = / dtL.
t1

El conjunto de configuraciones del campo que minimice dicha funcional nos dara la evolucién del
sistema. El principio de minima accién nos da las ecuaciones de campo haciendo que la variacion
de accién sea igual a cero.

Para describir el campo, es en un espacio tiempo curvo y con ello considerar los efectos de la
gravedad como requerimos en este trabajo, es necesario considerar la contribucién de la curvatura
en la acciéon y la variacién del campo, expresado como:

S = Sgi + S5 = / doy=g {R LY .ovre + V(¢)} . (3.1)

2

donde nabla es la derivada covariante asociada a la métrica del espacio tiempo curvo g,,, y R
es el escalar de Ricci.

Variando la accion total respecto al tensor métrico dg*” en ambos términos, obtenemos las
ecuaciones de Einstein acopladas al campo escalar [23]:

Gy = 817G T

2
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donde G, = R, — %ng es el tensor de Einstein. Ademas de que Tﬁf), se obtiene variando la

accién asociada al campo escalar:

1 v
05y = 75/ d*x ngﬁ)(;g“ , (3.2)
el cual explicitamente corresponde a:
T _ v 1 o
v — u¢vu¢ — Guv 59 vad)v[%b - V(¢) . (33)

De ahi la densidad de energia y presiéon del campo escalar en un universo de FLRW, se puede
describir a partir de las componentes del tensor de energia momento del campo (3.3):

T (/.52 %
lT 7@\ _ p, — ¢.52 v
3 T( ij ) =r¢ = 9 . (3.5)

Dichas densidades influyen en la expansién del universo, como una fuente de energia y presiéon
en las ecuaciones de Friedmann.

Al variar la accion respecto al campo escalar, tenemos la ecuacién de Klein-Gordon:

ne— YW _ (3.6)

d¢
donde O¢ =V, V*¢, es el operador d’Alembertiano.

En un universo en expansion descrito por la métrica de FLRW dada en la ecuacion (1.3), la
ecuacion de Klein-Gordon describe como evoluciona el campo escalar considerando la expansion
cosmica, tomando la forma:

¢=—3Hd—Vy, (3.7)

av
donde — = V.
o~ ?
Para determinar la ecuaciéon de Friedmann que gobierna, la dindmica de expansién del universo
descrita por el factor de escala, se deriva a partir de las ecuaciones de Einstein (1.2) acoplada al
campo escalar mediante su densidad de energia:

/4,2

La ecuacién (3.7) se puede escribir en términos de py v Py, y deducir la ecuacion de continuidad:

Py = b+ Vi. (3.9)
Sustituyendo (3.7) en (3.9):
Py = &(=3H$ = Vy) + Vo = —3HJ”. (3.10)
ps + Py = ¢*. (3.11)
Sustituyendo 3.11 en 3.10:
pp = —3H(py + Py). (3.12)
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Reorganizando se tiene:
ps+3H(py + Py) = 0. (3.13)

Las ecuaciones mostradas anteriormente describen a la materia oscura como un campo escalar
desacoplado del resto de la materia. Sin embargo, en este trabajo se considera la posibilidad
de que dicho campo decaiga a grados de libertad relativistas pertenecientes al sector oscuro,
usualmente llamados ’radiacién oscura"', y por lo tanto, se da un intercambio de energia
entre estas especies el cual se describe a partir de un término de colisién en las ecuaciones de
continuidad respectivas. Si bien en este trabajo se estudia a este par de especies como campos
clasicos en el limite de fluidos, por lo tanto, se ignoran las propiedades a nivel fundamental de la
materia y radiacion oscura, el estudio en el limite de fluidos puede englobar diversos escenarios
descritos a nivel fundamental por teorias de un campo escalar algin grado de libertad relativis-
ta que bien puede ser un campo vectorial como un fotén oscuro o bien neutrinos estériles ligeros, etc.

Un caso sencillo se da cuando un campo vectorial con simetria U(1) local se acopla al campo
escalar que juega el papel de materia oscura. El siguiente Lagrangiano es invariante bajo dichas
transformaciones las cuales tienen la forma ¢ — e*®(®),

1 1
L= §DM¢D“¢* + V(o) + ZFWFW +1(A,, ), (3.14)

donde I(A,, ) es un termino de acoplamiento no minimo entre el fotén oscuro y el campo
escalar y V(¢) describe las autointeracciones del campo escalar. El tensor de campo asociado al
campo A,,, definido como:
F,, =0,A, -0,A,.

La derivada covariante asociada al grupo de simetria U(1) permite introducir el acoplamiento
minimo entre el campo escalar ¢ y el campo A, y se define como:

Dy¢ = 8,6+ aA,.

Si el campo decayera a fotones del modelo estandar, se observarian sefiales electromagnéticas
que nos permitirfan detectarlo, lo cual sabemos no ha sucedido. Pero si el campo decae en
radiacion oscura, este podria tener efectos en la formaciéon de estructuras cosmicas.

El término de interaccién efectivo entre el campo escalar (o pseudo-escalar) y el campo A, en
algunos trabajos se describe en el contexto de un modelo de teoria de campos efectiva [15]. El
término de interaccion efectivo I;(A,,, ¢) depende de si es un campo escalar o pseudo-escalar.

Si ¢ es un escalar entonces un termino efectivo posible para describir el decaimiento seria

Is(A,ua ¢) = )‘QZ)FuuFHVy (315)

o en caso de que ¢ fuera un pseudo-escalar:

Ls(Au, @) = AGF,, F'. (3.16)

Los términos de interaccion efectivos, permiten modelar el acoplamiento entre el campo escalar
con el sector visible o el sector oscuro. Entonces, puede generar sefiales observables, como radiacion
electromagnética o efectos en la formacion de estructuras cosmicas, dependiendo de si el campo
interacciona en fotones o en radiacion oscura. [25]

lestos grados de libertad no son descritos por el modelo estandar de particulas e interacciones elementales
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3.2. Deduccioén de las ecuaciones de continuidad
de la materia oscura y los productos de decaimiento.

Para este analisis, es importante considerar la evolucion de la densidad de energia de las par-
ticulas no relativistas ¢, ya que estas sufren un proceso de decaimiento en un volumen comovil.
Suponiendo que la energia liberada por el decaimiento de ¢ se convierte rapidamente en particulas
relativistas y que estas particulas luego se termalizan, entonces la densidad de energia del universo
se distribuye en dos componentes principales:

= Particulas no relativistas: La materia residual que no ha decaido.
= Radiacion: Producto del decaimiento

Procederemos a deducir las ecuaciones de continuidad para ambas componentes.

Ecuacién de continuidad de para la materia oscura

En el escenario del decaimiento del campo escalar primordial, la densidad de energia de pg se
describe mediante la siguiente ecuacién de Boltzmann [3]:

dp
L = —nHpy — Typy, (3.17)
dt
donde n es el exponente que caracteriza el decrecimiento de la densidad el campo escalar en
términos del factor de escala, I'y = % es la tasa de decaimiento (siendo 7 el tiempo de vida

promedio de ¢).

Para deducir dicha ecuacién, se asume que ambas especie forman un fluido respectivamente
los cuales se acoplan entre si debido al decaimiento. Dependiendo del tiempo de vida de ¢, se
consideran dos casos:

= Vida larga 7 > tp: La particula domina la densidad de energfa del universo durante un
tiempo mayor a un tiempo de Hubble y decae muy lentamente.

s Vida corta 7 — 0: La particula decae rapidamente y por lo tanto deja de dominar desde
épocas tempranas en la historica cosmica de la materia oscura.

Considerando un volumen comévil unitario V = a39 = a3, la densidad de energia de la materia
oscura ecalar no es constante debido a la produccién de radicaciéon oscura por el decaimiento de
la particula, lo cual genera que la entropia no sea constante (S # constante).

En este trabajo se hace la suposicion usual de que el decaimiento es exponencial, esto es, el
numero de particulas de materia oscura ¢ disminuye de acuerdo a la siguiente ecuacion:

dNy Ny
L 1
dt = (3.18)

Considerando el caso mas simple para n=1, se tiene que:

dNy Ny
—L =, 3.19
dt T ( )

1dN, 1

N¢ dt_ 7'.
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Integrando respecto al tiempo propio:
t
1DN¢ = ——+4 th(m..
T

Despejando Ng:
N¢ = N¢i6_£.

El termino exp(—f) describe como decae Ng, con el tiempo. Si 7 es muy pequefio entonces la
exponente tiende a ser negativo y la exponencial tiende a cero, entonces las particulas decaen muy
rapido y por lo tanto no tendria una gran contribuciéon desde etapas tempranas. Cuando 7 es muy
grande entonces se irfa a cero, por lo que la exponencial tiende a 1, por lo que la particula se-
ria mas estable, mas tiempo de vida y su valor si tendria una gran contribucion hasta épocas tardias.

Ahora, considerando N, = V14 = a3n¢ y sustituyendola en la ecuacion 3.2:

dNgy _ da®ng _ _a3n¢
dt dt T
Expandiendo:
3
a3n'¢ + 3a2(m¢ -G n¢,
-

Dividiendo entre a®:

Mg + 3Hng = —%.

Multiplicando por m (para especies relativisatas p = mn)
. n
Py +3Hpy = ——ps. (3.20)

(3.20) es la ecuacion de continuidad para la especie de materia oscura escalar, la cual es la
version modificada de (3.1), considerando ahora que existe una disminucion de energia debido al
decaimiento.

Ecuacion de continuidad para la radiacién oscura

Si ahora consideramos un sistema mixto, el volumen incluiria tanto a la materia oscura como
a la radiacion.

Entonces la ecuacion de continuidad se puede deducir a partir de la primera ley de la termodi-
namica aplicada a un volumen comovil:

dQ =TdS =dU + PdV =dE + pdV =0, (3.21)
d@ = 0, pues el sistema completo es cerrado.
La energia total F se distribuye como:

E =vpior = v(pr + pg)-

Para un volumen comévil 9 = a3, ya que tomamos un fluido mixto, en la parte de la presién se
involucra solo la radiacién, pues la materia oscura no ejerce presion.

1
P = —pg.
3PR
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Por lo tanto, la ecuacion (3.2) se escribe como:

1
d(a®pr) + d(a’py) + ngda3 =0,

1
d(a’pr) + gpﬁda?’ = —d(a’py),

3a’pradt + a®prdt + praadt = —daspd),

344 . da®py
4— = — . 3.22
a”( aPR+PR a ) ( )

El lado derecho de la ecuacion, se deduce como en el caso de la ecuacion (3.24), con la ecuacion
(3.2), asf tendrfamos que:

3 3
da’ps) __aps, (3.23)

dt T
Sustituyendo (3.23) en (3.22), obtenemos la ecuacion de continuidad para un fluido mixto:

. n
Pr+4Hpr = —po. (3.24)

Con esto, hemos deducido las ecuaciones de continuidad para una especie de materia oscura y
otro de radiacién, los cuales intercambian energia entre si. Aunque en conjunto estos forman un
solo fluido adiabatico, cada uno de ellos es un fluido no perfecto debido a su mutuo intercambio
de energia. Estas ecuaciones nos describen el efecto del decaimiento de la materia oscura, como la
transferencia de energia a la radiacion.

3.3. Entropia de las especies oscuras

En el universo temprano ocurrieron procesos en los cuales, las tasas de reaccion entre las
particulas, eran mucho mayores que la tasa de expansion del universo. Como resultado, el equilibrio
térmico local del bano de particulas se mantuvo, lo que llevo a que la entropia por volumen comévil
permaneciera constante. Lo anterior ocurriria si no existiera el decaimiento de la materia os-
cura. A continuacion, se tomara el decaimiento de particulas y veremos como modifica a la entropia.

La segunda ley de la termodinamica (3.2) aplicada a un elemento de volumen comoévil del
fluido de materia oscura.

Considerando que el volumen propio esta dado por: V = a?0 = a3. Ademas, la densidad

energia es p = %, y la presion depende de la densidad P(p).

Reescribiendo la energia E como:
E = pV = pa®,

entonces la segunda ley puede escribirse como:
dQ = TdS = dE + PdV = d(pya®) + Pyda®. (3.25)
Desarrollando los términos se tiene que:
dQ = a®pdt + 3a*adtp + P(3a*adt)

Agrupando los términos: )
TdS = a3 (g, + 3%(% + Py))dt. (3.26)
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Esta ecuacion, es la ecuacion de continuidad para pg. Si existe decaimiento, el d@) no sera nulo, pues
la energia asociada al decaimiento contribuye a un cambio en la entropia. Si no hubiese decaimiento
(1 — 0) entonces

TdS =0,

lo que implica que la entropia se conservaria. Sin embargo, si consideramos el decaimiento, el
cambio en la entropia esta dado por [10]:

3
Tas = 42Pe). (3.27)

-
donde py es la densidad de energia de la especie en decaimiento y 7 es su vida media.
La entropia comdvil se puede expresar en términos de la densidad propia. Si consideramos la

entropia total, entonces [10]:
S =Vs=a’0s. (3.28)

Reescribiendo la densidad comévil de entropia:
=a’s. (3.29)

De la ecuacion (3.27), tenemos:

3
== =P (3.30)

Sustituyendo (3.29) en (3.30)
ds  a’pg

dt T

Derivando y dividiendo entre a®, se obtiene la ecuaciéon que describe la evolucién de la entropia
debido al decaimiento:
$+3Hs = L2 (3.31)
TT
donde H = % Esta ecuacion nos demuestra como el decaimiento de la particulas modifica la
evolucién de la entropia. Cuando el decaimiento ocurre, se crean particulas relativistas y ademas el
proceso inverso no tiene lugar, por lo que el decaimiento es un proceso irreversible y en consecuencia

la entropia aumenta.

3.3.1. Soluciones para las densidades de energia y de entropia

La soluciones para las ecuaciones continuidad y la ecuacion (3.31) deducida en la anterior
seccion, se representan en la figura 3.1.

Los ejes de las graficas corresponde al logaritmo de la densidad de energia normalizada respecto
a la de la particula de materia oscura. El otro eje es el de la densidad de entropia normalizada
respecto a la densidad de entropia inicial. El eje horizontal corresponde al logaritmo del factor de
escala [11].

La linea discontinua que es la densidad de energia de la radiaciéon oscura en el caso donde
no hay decaimiento de ¢, se observa que este decrece como una ley de potencia debido a la
expansion. Sin embargo, en la linea continua (donde hay decaimiento de ¢), se aprecia un incremen-
to en pg debido a la energia transferida de la materia oscura a la radiacion a partir del decaimiento.
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3.3 Entropia de las especies oscuras

En cuanto a pg, si no hay decaimiento, entonces su densidad solo va decreciendo debido a la
expansion del universo. Por otro lado, cuando existe el decaimiento, entonces podemos ver como
la densidad de energia tiene una tendencia a decrecer de manera exponencial decreciente. Este
comportamiento esta bien descrito por la ecuacion (3.17).

En el caso de la entropia, se observa un aumento debido al decaimiento de la particula ¢, lo que
implica que la entropia esta relacionado con la radiaciéon generada por el decaimiento. Inicialmente,
las curvas de la grafica llegan a coincidir en el principio de los dos escenarios, pero cuando no hay
decaimiento, la entropia solo decrece conforme el universo se va expandiendo. En cambio, cuando
hay decaimiento, la entropia comienza con un valor muy bajo y crece progresivamente hasta llegar
a un estado de equilibrio y tomar un valor constante. El incremento en la densidad de entropia
total debido al del decaimiento de ¢ es consistente con la segunda ley de la termodinamica, pues la
entropia de un sistema cerrado no puede disminuir en procesos irreversibles como el decaimiento
de particulas fuera del equilibrio.
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Figura 3.1:

La evolucion de las densidades de radiacion y energia, ¢, y la entropia, S, a lo largo de la época
de desintegracion de ¢ fuera de equilibrio (lineas continuas). Las lineas discontinuas indican la
evolucion de pr y pys en ausencia de decaimiento. Imagen obtenida de [10].
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Implementacion del cédigo Alterbbn
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Implementacion del cédigo Alterbbn
4.1 Codigo AlterBBN

En este capitulo se busca resolver las ecuaciones de Boltzmann descritas anteriormente,
las cuales describen la evolucion de las abundancias de elementos ligeros. Al mismo tiempo se
resuelven numeéricamente las ecuaciones dinamicas de la cosmologia de fondo, que describen
la evolucion del factor de escala y de las especies interactuantes, la materia oscura que decae
(DCDM) y la radiacion oscura (DR).

La solucién de las ecuaciones nos permite analizar como la expansién del universo se ve
modificada debido a las interacciones entre especies del sector oscuro, y a través del decaimiento
de la materia oscura escalar. El efecto principal se debe a una transferencia de calor entre especies,
que da lugar a un incremento en la entropia por volumen comoévil, y como consecuencia modifica la
evolucioén de la temperatura durante la evolucién coésmica, en la época de nucleosintesis primordial.

En este trabajo se utilizo el codigo publico AlterBBN, en el cual se implementan las ecuaciones
antes mencionadas, asi como el método de integracion de Runge-Kutta 2 para resolverlas
numéricamente, y con ello predecir las abundancias de elementos ligeros. En este trabajo se
busca predecir las abundancias de Helio y Deuterio especificamente dado que actualmente se han
realizado mediciones precisas de estos elementos, que nos permiten mejorar las estimaciones del
tiempo de vida de la materia oscura escalar inestable.

4.1. Codigo AlterBBN

AlterBBN es un codigo publico escrito en el lenguaje de programacion C, disenado para
calcular las abundancias de los elementos generados durante la época de BBN. Este codigo utiliza
como unidad principal de energia y temperatura los GeV y considera unidades naturales, donde
c=h=Kgp=1 [3]

La fisica detras de este cédigo, es consistente con lo presentado en los capitulos anteriores,
donde se describen con mayor detalle las ecuaciones que describen las reacciones nucleares y las
condiciones iniciales necesarias, dependiendo del escenario que se quiera estudiar.

AlterBBN nos permite explorar diferentes escenarios modificados. El modelo modificado que se
ocupo para este trabajo fue el del decaimiento de un campo escalar (alter.phi). En este escenario,
se implementan las ecuaciones mostradas en capitulos anteriores, como la evolucién de la densidad
del campo escolar, descrita por la ecuacion (3.17), donde I'y tiene relacién con la temperatura de
recalentamiento Try segun la relacion [3]:

[ 473 T T2
Iy = m geff( RH) RH (4_1)
45 M,

donde g.rs es el numero de grados de libertad efectivos relativistas. M, es la masa de
Planck. Try es un parametro que puede interpretarse como una temperatura caracteristica que
corresponde a un parametro que indica la temperatura del universo cuando tenia la edad del
tiempo de vida de la materia oscura, indicando que la mayor parte de la materia oscura decayo.

El decaimiento del campo escalar nos da una inyecciéon de entropia a temperatura constante.
Dicho incremento en la entropia por volumen comévil, la cual se asocia a las especies relativistas
por ser las mas energéticas, se describe por la siguiente ecuacion:

aéNLd o F¢p¢
=—-3H ra e
ot 3HSqq + T
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4.1 Codigo AlterBBN

Una vez estudiado el trasfondo del codigo, se aprendié a ejecutarlo y procesar los datos de
salida del mismo programa. En este caso, el modelo tiene sélo dos pardmetros de entrada: la
densidad inicial del campo escalar pg y la temperatura de recalentamiento Trg. Al introducir estos
parametros, el programa nos genera los datos de las abundancias de los elementos primordiales.
Estos resultados incluyen los valores minimos, méximos y centrales de las abundancias de los
elementos ligeros primordiales, ademas de verificar si son compatibles con las predicciones del
BBN.
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4.2 Resultados de las cotas de los parametros y de las abundancias de Y},

4.2. Resultados de las cotas de los parametros y de las abun-
dancias de Y,

En los dltimos anos en plena era de cosmologia de alta precision, las mediciones de abundancias
de Helio y Deuterio realizadas por diferentes colaboraciones han mejorado significativamente.
Uno de los objetivos principales de este trabajo es considerar estos resultados para actualizar las
cotas sobre el tiempo de vida de la materia oscura escalar asi como su abundancia, la cual esta
directamente controlada por la pg inicial.

Con los datos obtenidos, se pueden comparar las abundancias de helio primordial. Para esto, se
van considerar las mediciones de la tabla (4.1), cuyas constricciones estdn a un nivel de confianza
del 68 %.

Autores Yp_ min | Yp central | Yp max
Aver (2015) 0.2409 0.2449 0.2489
Peimbert (2016) | 0.241700 0.2446 0.2475
Izotov (2014) 0.2529 0.2551 0.2573

Tabla 4.1: Mediciones de la produccién de Y, = n/T? del Helio realizado por las colaboraciones
[26-28].

Con el proposito de estudiar la viabilidad del modelo cosmologico con materia escalar inestable
que estudiamos, comparamos las predicciones de las abundancias de Helio obtenidas a partir de
AlterBBN para diferentes realizaciones del modelo, cada una de ellas, asociada a un conjunto de
valores de los parametros pfb y Try (o el tiempo de vida). Para hacer dicho analisis a partir de los
datos de salida de AlterBBN.

Se desarroll6 un cédigo en Python, implementado en Jupyter, el cual por un lado permite
automatizar la obtencion de los datos de salida y por otro lado filtrar dichos datos dependiendo
de si son compatibles con las mediciones mostradas en la tabla 4.1. De esta manera, se pueden
determinar los intervalos de los parametros compatibles con las mediciones que permitan com-
probar su rango de validez. Los resultados obtenidos permiten generar gréaficos que ilustran las
comparaciones entre teoria y observaciones.

A continuacion, se presentan tres graficos que nos muestra las abundancias de Y}, en el modelo
del campo escalar que decae (superficie marcada con puntos grises). Asi como los planos de colo-
res que representan las cotas para las mediciones de Y, correspondientes a diferentes colaboraciones

Los resultados que muestran estas graficas son las regiones en el plano pg-Try del modelo
permitidas por las mediciones. En las graficas asociadas con las cotas de Aver y Peimbert,
representadas por lo puntos amarillos, se observa que los resultados son compatibles con el BBN.
Sin embargo, el tercer panel a la derecha de la figura (4.1), ningan punto es valido, ya que todos
los valores caen fuera de las cotas propuestas por Izotov.

En la grafica (4.2) se presenta una vista mas clara del espacio de parametros y de las regiones
permitidas en este. A su vez, se muestra un seccion transversal de la abundancia de Helio mediante
una grafico de calor y curvas de nivel.
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4.2 Resultados de las cotas de los parametros y de las abundancias de Y},

Figura 4.1:
Comparacion de las abundancias de Y, segtn diferentes autores. Cada grafico muestra los intervalos
correspondientes a las mediciones de Aver (2015) [27], Peimbert (2016) [26] e Izotov(2014) [28].
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Figura 4.2: Gréfica de calor y curvas de nivel sobre los datos validos de Yp.

En la figura (4.2), se muestran las lineas verde y azul que representan la cota central
y minima de las abundancias de helio primordial reproducidas a partir de las simulaciones
del coédigo realizado. Debido a que ps esta en funcién de la Try, la abundancia de materia
oscura crecerd o decrecerd conforme lo haga la Try. Las cotas tienen una pendiente positiva,
lo que indica un crecimiento en la abundancia de helio primordial. Las abundancias minima
y central de helio muestran un comportamiento similar: para temperaturas muy altas, sus
valores se estabilizan y tienden a formar una linea vertical, indicando que el numero de particulas
se vuelve constante. Esto representa las cotas méximas necesarias para el modelo del campo escalar.

Conforme el decaimiento es mas eficiente, la Try permitida aumenta, como consecuencia
la abundancia inicial de materia oscura tiende a un valor constante. La densidad de materia
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oscura necesaria es pequena. Cuando la temperatura es pequefia, también lo hace la cantidad
de particulas de materia oscura, ya que se necesita menos energia par producir Y. Por lo tanto
con temperaturas mas bajas, se observan una menor cantidad de particulas de materia oscura
conforme el universo se expande.

La tasa de decaimiento esta relacionada con el tiempo de vida de la especie de materia oscura.
Baséndonos en la ecuacion (4.1), también podemos analizar la relacion entre la tasa de decaimiento
y la temperatura de recalentamiento, y tener los valores de Try a traves de la relacion:

[m
Try = —pF¢, (4.2)
Co

473 . .,
donde ¢y = (%) . A continuacion, veremos que cuanto mayor es Tgry, la tasa de

decaimiento sera mayor.

Para verificar que los resultados de este trabajo sean compatibles con las cotas existentes para
el tiempo de vida de la materia oscura correspondiente a datos cosmologicos como mediciones de
las anisotropias del CMB y la distribucién de materia a gran escala. Considerando la cota inferior
7 > 246 Gyr [19], tenemos el valor correspondiente de la tasa de decaimiento y de la temperatura
de reheating.

Ty =8,5x 107* GeV.

Sustituyendo I'y en (4.2), y tomando los valores:
M, =122 x 10" GeV, geg = 10,75, co ~ 5,45.

1,22 % 1019
Tmax _ \/(’5X450)(8,5 % 10=44) = /1,004 x 10-25 ~ 4,36 x 10" 3GeV.

Si el total de materia oscura fuera inestable.

Las anteriores cotas fueron obtenidas bajo la suposiciéon de que si el total de la materia oscura es
inestable, por lo cual son muy restrictivas. Sin embargo, si solo una fraccién fuera inestable, como
consideramos en este trabajo el tiempo de vida puede ser menor y Try tomar valores mayores
a dicha cota. En esta situacién se consideran dos tipos de materia oscura, una estable y otra
inestable, por lo que la materia estable podria haber decaido antes de nucleosintesis, mientras que
la materia inestable tendria un tiempo de vida demasiado grande que al dia de hoy todavia no
decaiga. Tomando como cota inferior: Try ~ 1MeV = 1073GeV y gog ~ 10,75 [20], pues es la
temperatura donde ocurre nucleosintesis primordial, y podria haber efectos sobre la creacién de
los elementos ligeros.

Sustituyendo en (4.1):

3,154 x 1016 s

Iy = 1072%)(1,519 x 10*4) = 1,32 x 10~ 's7 !
o = (0,87 x 107°°)(1,519 x 10%) 32 x 107 s7 X TG

=4,16 x 10'° Gyr*

Si tomamos el ultimo caso, corresponderia a un caso extremo en el cual la materia oscura
habria decaido justo antes nucleosintesis primordial, y afectaria significativamente el proceso de
nucleosintesis.

Cabe destacar que la linea roja, correspondiente a la cota méxima, no aparece en la grafica.
Esto se debe a que el numero de bariones para nuestras cotas esta fijo; por lo tanto, es imposible
observar la linea roja para dicho valor. Sin embargo, si se modificara el nimero de bariones, seria
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posible predecir la cota superior.

A pesar de que hay un aumento en la entropia, la expansiéon del universo es mayor y provoca
que el universo se enfrie, haciendo que la densidad de particulas disminuya. La temperatura y la
densidad al estar relacionados mediante el decaimiento, entonces la temperatura de recalentamiento
depende directamente de la densidad.
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4.3. Conclusiones

Este trabajo se dedico al estudio de la época de nucleosintesis primordial, con un modelo
alternativo de ACDM, el cual considera el decaimiento de un campo escalar como materia oscura,
el cual decae en particulas relativistas.

Uno de los resultados que se encontraron, es el efecto del decaimiento de un campo escalar
como materia oscura, este nos da un recalentamiento que modifica la produccion de elementos li-
geros. Otro resultado es el de la producciéon y aumento de entropia debido al proceso de decaimiento.

Se determinaron cotas para los parametros del modelo de materia oscura, los cuales pueden
modelarse para una fraccion de materia oscura. Ademas, se predijeron las abundancias de Y,
cuyos resultados coincidieron con las cotas observacionales de otros autores.

En la elaboraciéon de esta tesis, no se alcanzé a realizar las reproducciones de las abundancias
del Deuterio o otro elemento ligero. El codigo desarrollado debera modificarse dependiendo del
elemento con el que se quiera realizar, por lo que este trabajo da pie a futuros trabajos, lo
cual es conveniente para poder tener los parametros necesarios para que el modelo propuesto
tenga mayor validez. Si bien el modelo puede predecir abundancias de Helio dentro de las cotas
observacionales, la cota superior no logra predecirse. Sin embargo, consideramos que sera posible
hacerlo en trabajos futuros al dejar la cantidad de bariones como pardmetro libre.

En conclusion este trabajo sienta las bases para seguir trabajando en un modelo alternativo
en la nucleosintesis primordial, enfocdndose en analizar otros nicleos para comparar el modelo de
decaimiento de la materia oscura como un campo escalar.
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Capitulo 5

Apéndice 1: Calculos de las
densidades de particulas en el
espacio fase

Si tenemos un espacio fase, que corresponde a los estados de una particula, se define una

densidad de probabilidad f(P,T):
JPT) =
’ ewt £1

Donde E es la energia de la particula, p es el potencial quimico, y el signo £ corresponde a los
fermiones (+) o bosones(—).
El sistema que se toma es isotrépico y homogéneo. El numero de estados de una particula por

P 3, donde d3p representa el diferencial

(27h)
de volumen en el espacio momento.
De relatividad especial, se tiene la relacion: E? = p? + m?, = p = VE2 — m2.
Derivando implicitamente, se obtiene:

unidad de volumen en el espacio de fases esta dado por:

E = PdP.

El numero de densidad de particulas es:

— dBpdx
Nzg/f(P)(QZT);;~

donde g es el grado de degeneracion y f(p) es la densidad de probabilidad que se definio.
El diferencial de volumen en coordenadas esféricas en el espacio momento es:

d3p = p? sin OdpdHde.

Integrando respecto a 6 y ¢

2 7w

dp = //p2 sin Odpdfdae.
0 0

Por lo tanto:
d®p = 4mp?dp.
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Sustituyendo en la densidad de particulas, tenemos:

ﬁ:g47r/f P
0

(2mh)3

La densidad de energia de las particulas esta dada por:

g /Epzdp
p_27T2h20 eEI;TM:tl-

Cambiando la variable de p a E y usando p = v E? — m?2, se tiene:

g /OOE\/EQ —m?EdE
I et 11
Tomando unidades naturales i = ¢ = k = 1 y redefiniendo las variables: « = %, 8 = &, x = %
donde z = % —dE =Tdx si T.
Definiendo la densidad de particulas p, y antiparticulas pp:
gT4/ 2Vx? — o2dx (5.1)
Pr= on B ETE '
B gT4 22Vx2 — a2dx 59
r= 2772 CertBx1l (52)
La suma de las densidades es:
_ gT* 2,2 2\4 1 1

[

Esta suma p, + pp es importante debido a que este proceso se da tanto en equilibrio como fuera
de él. Para simplificar la expresion, introducimos funciones especiales.
Se busca demostrar :
po+ pp = (D) (I + a2 JL))

donde ¢(T) = %. Definiendo a las integrales auxiliares:

oo 2 2\v/2 0 <x2 _ a2)y/2
J E/ ud / ———dz0
+ (a;/B) " 6I75q21 T + N eerﬁ:Fl X

Usando la definicion anterior, se puede seguir con la demostracion:

o0

(3) 2 1) g 1 1 20,2 2
(J3' +a”Jz / ez+5il+ez*5il]dm+/a($ a”)

(03

[ 1 n 1
ettB+1 er=F+£1

(M)

|dx,

T 11 1

2 2
/x -of)i +o®@’ + a3l + mE T
(03
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7 . 1 1
_ 2 Nir2 2 2
_/(x —a)2[z a’+a ][ez"‘ﬁ:tl—'_ef—ﬁ:l:l]dx’
«

_ 20,2 2\3 1 1

_/a: (% — « )2[er+ﬁ:tl +e$*5:|:1]dx’
Que multiplicado por ¢(T) tenemos:

I [~ o s + il

= r° -« x

o2 | 7 et Ll e B L1l

[e3

por lo que se cumple p, + p5 = c(T)(Jf) + aQJg))

Utilizando las propiedades diferenciales de J, se pueden construir expresiones para integrales
de ordenas mayores a partir de las integrales de orden inferior. Estas propiedades se dan a partir
de la relacion de recurrencia [5].

dJy

o = —avJ' 2 (5.4)

. -1 o C e
En particular, para el caso de Ji ), se puede escribir como una serie infinita convergente en
términos de funciones modificadas de Bessel de segundo orden [5]:

0 7 —nx
JEY = E (+1)" Tt coshﬁn/eidx
+ 2 _ o2
— J Vi? —a
Ahora buscamos expresar a Ji como una suma infinita de funciones de Bessel, para eso usamos

el resultado anterior y el hecho:
dJi

T = —avJ !
% _ _ai(_l)nﬁ-l cosh Bn / e—nw(x2 _ a2)_%d$
dex n=1
= —a
dJ: = (=1)"" cosh fn / d:c/dmﬂ“’”(—m)(m2 —a’)7s
n=1 —a

oo

= 22(—1)”+1 cosﬁn/dxe*m”(x2 —a?)z.
n=1

—x

[SIE

Podemos comparar la ecuaciéon anterior

M)

00 oo
2 Z —1"* cos An / dre " (22 — o?)2.
n=1 o

Pero y = £ = x = ya, dr = dya. Los limites serén:
r=a—y=1.

T =00 — Yy =00.
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— 2 Z(—l)n-H cos (5n)a/dwe‘"y"(ya2 . a2)%
1

n=1
=23 (-1 eos (Bma [ dye a7 - )Y,
n=1 1
Siz=na
= Z\4 7 3
Z )"t cos(Bn) (n> /dye (y? —1)2.
=1 1

K, (z) = VT .(lz)r/e*w(ﬁ — 1) 3dx. (5.5)

1

Las ecuaciones (5) [11] son las funciones de Bessel modificadas de segundo tipo, son una de las
soluciones a la ecuacion diferencial de Bessel.

Podemos escribir el ultimo resultado en términos de la funcién de Bessel, debido a que las
integrales tienen la misma forma

Pero ()1 =T (3) yT(3) = 3 T(3) =3 dvm=2F.

Entonces:
7 2 1 o 3
e *(z* —1)2dx = s Ko(z) = —QKQ(Z)
J V7 (32)
(oo} 2,’2
= J}F =6 Z( 1)" ! cos(Bn) 1 Ka(2)
n=1
De la relacion :
dJY W
:F
do = 30“]¥

)

Ya se tiene una expresion para J3’ en términos de una serie y la funcion de Bessel Ka(2):

Usamos la relaciéon diferencial para integrar y obtener Jj(?):

®)
dJ

_ 1)
o ——30@]$ .

J(3) oo 52
da = —3a Z 1) cos(Bn) 4K2(z) .

n=1
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es:

Simplificando:

dJ( ) 2
; = —18az 1) cos(Bn) 4K2(z).

3)

Para obtener JJ(F , integramos ambos lados con respecto a a:

= —182 1) cos( Bn)jj /ong( )da.

Si z = na. Sustituyendo:

2
- —182 1) cos( 6n)z /ZKQ( )dz.
La integral se resuelve utilizando propiedades de las funciones de Bessel. Sabemos que:

/ng(z)dz = —zK(z)+ C.

Por lo tanto:
2

z
=-18 IDian K C).
Z cosﬁn)n(z 1(2)+C)
Ignorando la constante de integracion (se busca la forma funcional), la expresion final para JJ(F?’)

43
J(B) = 182 1) cos(Bn) 6K1(Z)-

n=1

Sustituyendo las expresiones para Jj(Fl) y J(;’) en términos de las funciones de Bessel, obtenemos:

pp + pp = c(T) (JQ +a2JP) =

pp+pp = <18 Z 1)"* cos Bn) )+a®-6 Z 1)" ! cos(Bn) iKﬂz)) . (5.6)

Estas expresiones estan relacionadas con las propiedades de las particulas y nos permiten cal-

cular la densidad de energia, en funcién de la temperatura 7. Este resultado proporciona una
herramienta teoérica para estudiar la densidad de las particulas y el equilibrio quimico durante el
proceso de decaimiento de un campo escalar.
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5.1. Apéndice 2: Funciones especiales

Demostracion de regala de recurrencia de las funciones de Bessel A partir de la definicion de

00 (12 _ . 2\v/2 00 (12 _ 2 2\v/2
) _ (z* —a?) / (z* — o)
Jx (a,ﬁ)_/a | dx + el dz0

Derivando tenemos que

a1y d < (@ —a?)? +7/ @ —a?)?
doo  da J, et=B 1 v e th 1 v
d [ (22 — a2)V/2 d [ (22 — a2)V/2
== ud +i/ (@ —a®)"”

et=Px1 da e tB 1
/ )u/2 @ =y 00 i (3;‘2 —a )y/de
5‘04 er— 5:121 o Oa erthxil

1 1
_ O 2 a2
/a 8a(x o) [eI+5:F1+e$*5:F1]dx

e 1 1
_ _ 2 2\w/2
/a va(z® — a?) [ew+ﬁ;1+ew—6¥1]dx

i 1 1
— _ 2 2\v/2
= ya/a (% — a?) [ef+5:F1+ez—B:F1]dx

:fVaJ(;_Q)
Parav =1 )
dJ.
sz_ayj_l
T2 2 2 2
1 [ (@ —af)E (z* —a%)2
:>J:F—/ eﬂ”*ﬁqzldx—i_/ e@’+3:|:1dx
1
deF 8(;v—a d+/ x—azx
da Oa e*=F F1 Oa e*th F1
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