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Resumen

El modelo cosmológico de concordancia (� CDM) ha mostrado ser consistente

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

inconsistencias, por ejemplo, la tensión a5� en las constante de Hubble (H0) y en

la amplitud de las �uctuaciones de materia a 8 Mpc (� 8), así como problemas a

nivel de subestructuras, entre otros. Por lo anterior, en este trabajo se considera un

modelo alternativo en donde a la materia oscura se le permite decaer a partículas

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

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

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

la evolución de las densidades de energía de ambas especies, en el límite en que el

tiempo de vida de la materia oscura es igual o inclusive varias veces mayor a la edad

del Universo. Después, a partir de la primera ley de la Termodinámica, se calcula la

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

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

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

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

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

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

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

Oscilaciones Acústicas de Bariones.
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Introducción

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

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

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

predicción impresionantemente precisa de las anisotropías de temperatura y polari-

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

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

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

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

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

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

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

del CMB y el estudio de la estructura a grandes y medianas escalas [20] sugieren que

esta componente interacciona con otras especies y consigo misma principalmente por

la gravedad. Por estas razones, dentro del paradigma estándar de� CDM, la materia

oscura tiene las siguientes características [21]:

Consiste en partículas con velocidades no relativistas

Solo interactúan gravitacionalmente y no tienen interacciones entre ellas ni con

otras especies de manera signi�cativa en el universo tardío. A escalas de energía

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

de la fuerza débil.

Se comportan como �uido perfecto sin presión a grandes escalas.

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

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

temprano.

xv



xvi Introducción

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

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

bariónica, esto debido a que son eléctricamente neutras.

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

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

Es usual asumir que se trata de una partícula estable, sin embargo, las constric-

ciones de detección directa y aquellas basadas en observaciones cosmológicas

permiten que sean inestables con tiempo de vida mayores que la edad del uni-

verso.

Sin embargo, algunos aspectos dan lugar a tensiones dentro de este modelo es-

tándar y las observaciones. Un ejemplo notable es la discrepancia a5� entre es-

timaciones del parámetro de HubbleH0 inferido de datos de supernovas tipo Ia e

inferencias del modelo� CDM a partir de datos del universo temprano tales como

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

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

estándar la materia oscura es descrita presumiblemente como un �uido perfecto sin

presión llamado polvo, y aunque esto proporciona una descripción su�cientemente

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

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

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

se pueden mencionar los siguientes [23]:

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

indican que estas no son tan numerosas como se predice en las simulaciones.

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

El problema del halo cuspidal, en donde los per�les de densidad de halos de CDM

en galaxias pequeñas predichos por la teoría di�eren a los obtenidos mediante

simulaciones.

La densidad en las regiones centrales de halos de materia oscura en galaxias es

mucho mayor en las simulaciones con CDM que en algunas galaxias observadas

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

esperado.

Simulaciones producen galaxias cuyos discos son más pequeños y con menos

momento angular que las observadas.

Lo anterior sugiere que la materia oscura posiblemente podría comportarse de

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

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

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

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

difusa o la materia oscura generalizada.

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

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

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

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

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

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

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

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

de la amplitud de las �uctuaciones de materia observada a8 Mpc, � 8 [26], también

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

en esta tesis, la tensión en la constante de HubbleH0 se relaja, [14, 27, 28]. Más aún,

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

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

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

del modelo estándar� CDM.

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

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

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

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

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

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

de DM respecto a la de radiación aumenta conforme se expande el universo, por lo

que los efectos de este decaimiento son considerables y vale la pena tomarlos en

cuenta. En este trabajo se considerará un decaimiento exponencial de la densidad de
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número propia comóvil de este candidato. Una de estas importantes consecuencias

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

materia.

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

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

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

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

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

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

de soluciones a las ecuaciones de continuidad correspondientes bajo la suposición

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

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

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

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

diferentes observables a grandes escalas con el �n de imponer constricciones sobre

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

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

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

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

sistemático y detallado sobre la termodinámica de este proceso.

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

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

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

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

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

la termodinámica.

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

trabajo y sus perspectivas a futuro.





Capítulo 1

Una introducción a la Cosmología y

al modelo � CDM

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

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

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

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

revisará brevemente la historia térmica del Universo.

1.1. El principio cosmológico

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

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

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

grandes escalas presentahomogeneidad e isotropía [39]. Homogeneidad implica que

a escalas cosmológicas1, la distribución de materia es aproximadamente la misma

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

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

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

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

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

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

del universo.

1Aproximadamente 200 Mpc (1 Mpc = 1; 000; 000 pársecs =3:26 años luz)

1
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1.2 La ley de Hubble y la expansión del universo

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

1.2. La ley de Hubble y la expansión del universo

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

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

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

su velocidad relativa a nosotros es mayor, la cual recibe el nombre develocidad de

recesión. Edwin Hubble en 1929 descubrió que, entre más distancia existía entre

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

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

entre estas, lo que matemáticamente se representa por:

vr = H0r; (1.1)

dondevr es la velocidad de recesión,r es la distancia que separa estas galaxias yH0 es

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

conoce como laley de Hubble y, en la Figura 1.2 se muestra grá�camente. En esta

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

2
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1.2 La ley de Hubble y la expansión del universo

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

galaxias cercanas, que típicamente poseen movimientos conocidos como velocidades

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

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

resulta pertinente introducir una manera de cuanti�car esta expansión, para ello po-

demos visualizar la siguiente analogía: imaginemos un globo que está siendo in�ado,

el cual tiene dibujada una malla y los nodos de esta están etiquetados. Conforme el

globo se va in�ando, la malla se expande, pero las etiquetas siguen correspondiendo a

los mismos nodos, los cuales reciben el nombre decoordenadas comóviles. Formal-

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

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

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

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

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

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

las cuales reciben el nombre decoordenadas físicaso propias, matemáticamente se

puede expresar como:

r = a(t )x; (1.2)

3
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1.2 La ley de Hubble y la expansión del universo

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

en donder representa los puntos en coordenadas físicas o propias,x representa los

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

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

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

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

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

siendot0 el tiempo actual. Es importante recalcar que, por el principio cosmológico,

a(t ) no puede depender de alguna coordenada espacial, esto debido a que el Universo

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

Debido a la ley de Hubble, debemos ver a las galaxias alejarse de nosotros. En-

tonces, la longitud de onda de la luz emitida de un objetivo lejano aumenta debido

a la expansión, por lo tanto, la longitud de onda observada es mayor que la emitida.

Es conveniente de�nir este factor de estiramiento como el corrimiento al rojoz y su

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

1 + z �
� obs

� emit
=

1
a

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

1.3. La métrica de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker

(FLRW)

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

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

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

Walker [41].

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

sigue [42]:

ds2 = � dt 2 + a2(t )
�

dr2

1 � kr 2 + r 2
�
d� 2 + sen2�d� 2

�
�

(1.4)

donde ds2 es el elemento de línea in�nitesimal,dt es la coordenada temporal o

tiempo propio, dr; d�; d� son las coordenadas espaciales radial, angular y azimutal,

respectivamente, yk es el parámetro de curvatura que determina la geometría de la

parte espacial del espacio-tiempo, el cual puede tomar los siguientes valores:k = � 1

para un espacio hiperbólico,k = 0 para un espacio plano yk = 1 para un espacio

esférico.

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

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

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

lógico. No obstante, esta descripción de un universo in�nito es solo un modelo, ya

que no se tiene forma de descubrir si efectivamente el Universo real se comporta de

esta manera. Por esa razón, los cosmólogos trabajan con un concepto diferente del

universo, llamadouniverso observable, que corresponde a la parte del universo que

se puede ver, limitada por la velocidad de la luz [2]. Por ese motivo, a partir de este

momento, se trabajará con un universo con geometría plana. En ese caso, la parte

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

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

coordenadas cartesianas comóviles de la siguiente manera:

ds2 = � dt 2 + a2(t )� i j dxi dxj ; (1.5)

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

5
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identi�car al tensor métrico de FLRW:

g�� =

0

B
B
B
B
@

� 1 0 0 0

0 a2(t ) 0 0

0 0 a2(t ) 0

0 0 0 a2(t )

1

C
C
C
C
A

; (1.6)

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

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

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

tanto temporales como espaciales.

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

mann

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

evolución del factor de escalaa(t ) en un universo de FLRW. Estas ecuaciones se

derivan de las ecuaciones de campo de Einstein y relacionan la geometría del espacio-

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

mostrará una deducción de estas ecuaciones, describiendo ambas componentes de

las ecuaciones de Einstein.

1.4.1. Describiendo el espacio-tiempo

La teoría de la Relatividad General nos proporciona un buen marco de referencia en

donde las interacciones gravitacionales se pueden asociar a la curvatura del espacio-

tiempo. Esta relación puede deducirse de ecuaciones de campo de Einstein, las cuales

se pueden derivar delPrincipio de mínima acción aplicado a la acción de Einstein-

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

�S = �
�

1
16�G

SE� H + Sm

�
= �

�
1

16�G

Z
R

p
jgjd4x + Sm

�
= 0 (1.7)

dondeSE� H es la acción de Einstein Hilbert,Sm es la acción de un sector de materia,

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

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

6
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[44]:

G�� � R�� �
1
2

g�� R = 8 �GT �� ; (1.8)

G�� es eltensor de Einstein, R�� es eltensor de Ricci, que depende de la métrica

y de sus derivadas, es más conveniente expresarlo en términos de lossímbolos de

Cristo�el [5]:

R�� = � �
��;� � � �

��;� + � �
�� � �

�� � � �
�� � �

�� : (1.9)

Los símbolos de Cristo�el se construyen a partir de un tensor métricog�� de la

siguiente manera:

� �
�� =

g��

2
(g��;� + g��;� � g��;� ); (1.10)

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

derivada parcial respecto de las coordenadas del espacio tiempo, es decir,@f
@x� � f;� .

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

tensor de Ricci:

R = g�� R�� : (1.11)

El término fuente del lado derecho de la ecuación (1.8) es eltensor de energía

momento , que se de�ne como la variación de la acción de materia:

T�� � � 2
1

p
jgj

�S m

�g �� : (1.12)

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

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

r � T �� � T ��
;� + � �

�� T �� + � �
�� T �� = 0 ; (1.13)

donder � es la derivada covariante asociada a la métrica. Ahora podemos obtener las

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

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

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

� 0
00 = 0 ; (1.14a)

� 0
0i = 0 ; (1.14b)

� 0
i j = a _a� i j ; (1.14c)

� i
j 0 =

_a
a

� i
j ; (1.14d)

� i
jk = 0 ; (1.14e)

� i
00 = 0 : (1.14f)

Ahora, con los símbolos de Cristo�el obtenidos, y usando la de�nición del tensor

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

R�� =

0

B
B
B
B
B
@

� 3
•a
a

0 0 0

0 a•a + 2 _a2 0 0

0 0 a•a + 2 _a2 0

0 0 0 a•a + 2 _a2:

1

C
C
C
C
C
A

(1.15)

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

R = 6
�

•a
a

+
_a2

a2

�
(1.16)

y con todo eso se obtiene el tensor de Einstein:

G�� =

0

B
B
B
B
B
@

3
_a2

a2 0 0 0

0 � 2•aa� _a2 0 0

0 0 � 2•aa� _a2 0

0 0 0 � 2•aa� _a2

1

C
C
C
C
C
A

: (1.17)

1.4.2. Describiendo la materia en el Universo

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

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

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

8
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caracterizado por su densidad� y su presiónp: [5]

T �� = ( � + p)u� u� + pg�� ; (1.18)

donde u� es la cuadri-velocidad del observador comóvil al �uido. Notemos que por

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

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

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

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

escalas la mayoría de las componentes del Universo se comportan aproximadamente

como �uidos perfectos homogéneos. Además, también se considera que este �uido

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

densidad [2], es decir,p = p(� ). Esta relación recibe el nombre deecuación de

estado del �uido y, en el caso más simple, está dada por:

p(� ) � !�; (1.19)

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

tipo de especie de partícula que forma al �uido.

1.4.3. Las ecuaciones de Friedmann

Finalmente ya es posible calcular las ecuaciones de Friedmann a partir de las

ecuaciones de campo de Einstein (1.8) y el tensor de energía momento (1.18), para

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

T�� = g�� T �
� . Es así como se obtienen dos ecuaciones, una corresponde a la parte

tiempo-tiempo (G00 = 8 �GT 00) y la otra a la parte espacio-espacio (Gi i = 8 �GT i i ),

que corresponden a las siguientes relaciones:

�
_a
a

� 2

=
8�G

3
�; (1.20a)

•a
a

= �
4�G

3
(3p + � ): (1.20b)

Normalmente, a la ecuación (1.20a) se le suele llamar por sí sola laecuación de

Friedmann y al resolverla se determinaa(t ), la cual caracterizaría la expansión del

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

9
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Partícula Parámetro de estado Ecuación de continuidad Solución

Materia ! m = 0 _� m + 3
_a
a

� m = 0 � m � a� 3

Radiación ! r =
1
3

_� r + 4
_a
a

� r = 0 � r � a� 4

Energía oscura ! � = � 1 _� � = 0 � � = constante

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

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

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

sección 1.5.

1.5. Evolución de las especies en un universo FLRW

La conservación del tensor de energía momentoT�� es consecuencia de las identi-

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

_� + 3
_a
a

(� + p) = 0 : (1.21)

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

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

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

_� + 3 �
_a
a

(1 + ! ) = 0 : (1.22)

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

escala es:

� = � 0a� 3(1+ ! ) ; (1.23)

donde se impuso la condición de que al día de hoya(t0) = 1 y que � (t0) = � 0. La

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

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

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

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

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

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

soluciones analíticas. Sin embargo, durante largos periodos, el Universo ha sido domi-

nado por una sola especie en particular, por lo tanto, es posible aproximar la historia

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

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

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

oscura.

Universo dominado por materia

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

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

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

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

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

� m = � 0ma� 3; (1.24)

donde� 0m es la densidad de materia al día de hoy. Con eso, la ecuación de Friedmann

es

H2 �
�

_a
a

� 2

=
8�G

3
� 0ma� 3; (1.25)

en donde aH = _a
a se conoce como el parámetro de Hubble, y su valor al día de hoy

es la constante de HubbleH0. Ahora es conveniente de�nir la densidad crítica del

Universo al día de hoy,� 0c, como:

� 0c =
3H2

0

8�G
; (1.26)

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

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

de hoy, 
 0i , como:


 0i (t ) �
� 0i (t )
� 0c(t )

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

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

forma siguiente:

H2 = H2
0 
 0ma� 3; (1.28)

siendo 
 0m es el parámetro de densidad de la materia evaluado al día de hoy. La

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

a(t ) =
�

3
2

p

 0mH0t

� 2=3

; (1.29)

donde se usó la condición iniciala(t = 0) = 0 .

Universo dominado por radiación

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

Modelo Estándar de Física de Partículas y posiblemente otras partículas relativistas

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

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

� r = � 0r a� 4; (1.30)

en donde� 0r es la densidad de energía de la radiación al día de hoy. La ecuación de

Friedmann correspondiente a este caso es

H2 = H2
0 
 0r a� 4; (1.31)

siendo
 0m el parámetro de densidad de la radiación en el presente. La solución de la

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

donde únicamente domina esta especie:

a(t ) =
�

3
2

p

 0r H0t

� 1=2

: (1.32)

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

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

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

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

partículas cumplen que3p + � � 0, dicha condición es llamadacondición fuerte de

energía [45], la cual la cumple cualquier tipo de materia contemplada en el Modelo

Estándar de Partículas Elementales. Sin embargo, en 1998 Saul Perlmutter, Adam

Riess y Brian Schmidt [15], a través de observaciones de supernovas distantes de tipo

1a, determinaron que el Universo se está expandiendo aceleradamente. Este descu-

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

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

cumple que3p + � < 0.

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

acción de Einstein-Hilbert llamado laconstante cosmológica, � :

SE� H+� =
1

16�G

Z
(R � 2�)

p
jgjd4x (1.33)

que modi�ca las ecuaciones de Einstein:

G�� + g�� � = 8 �GT �� : (1.34)

Es posible incorporar la constante cosmológica al tensor de energía momento

como un término de materia de�nidiendo� total = � + � � y ptotal = p + p� , donde

� � � �
8�G y p� = � �

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

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

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

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

también recibe el nombre deenergía del vacío o energía oscura.

Cabe notar que con estas de�nicionesp� = � � � , por lo tanto el parámetro de

estado de la constante cosmológica como energía del vacío es:! � = � 1, violando

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

densidad de energía es una constante:

� � = � 0� ; (1.35)
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y su correspondiente ecuación de Friedmann es

H2 = H2
0 
 0� ; (1.36)

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

rencial anterior es:

a(t ) = ai e
p


 0� H0t (1.37)

dondeai es una constante de integración.

1.7. El modelo � CDM

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

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

constante cosmológica� , interpretada como la energía de vacío, y porCold Dark

Matter , o materia oscura fría. En este modelo se consideran los tres tipos de especies

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

H2 = H2
0(
 0ma� 3 + 
 0r a� 4 + 
 0� ): (1.38)

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

1, obtenemos laecuación de constricción, que nos relaciona los parámetros de

densidad de las especies:


 0m + 
 0r + 
 0� = 1 (1.39)

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

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

constante de Hubble a un 68% de nivel de con�anza son:


 � = 0 :6889� 0:0056; (1.40)


 m = 0 :3111� 0:0056; (1.41)

H0

km � s� 1 � Mpc� 1 = 67 :66 � 0:42; (1.42)

adicionalmente, en la Figura 1.4 se muestran los contornos de con�anza para
 � y


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

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

espectro de temperatura del CMB, se in�ere que el valor del parámetro de densidad

de la radiación es del orden de10� 5, por lo que, si queremos encontrar soluciones

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

H2 = H2
0(
 0ma� 3 + 
 0� ): (1.43)

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

función del tiempo propio para el modelo� CDM:

a(t ) =
�


 0m


 0�

� 1=3

senh2=3

�
3
2

p

 0� H0t

�
: (1.44)

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

del Universo:

t (a) =
2
3

H � 1
0

1
p


 �
arcsenh

� r

 �


 m
a3=2

�
; (1.45)

la cual se puede calcular al día de hoy:

t (a0 = 1) =
2
3

H � 1
0

1
p


 �
arcsenh

� r

 �


 m

�
: (1.46)

Con los valores de los parámetros
 m, 
 � y H0 dados por las ecuaciones (1.40),

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

(1.46)) es aproximadamente 13.787 Gyr. Finalmente, en la Figura 1.5 gra�camos

a(t ) para los tres diferentes casos, el primero donde domina la materia, el segundo

donde solo hay radiación y el tercero incorporando energía oscura al universo, en todos

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

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

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

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

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

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

1.8. Breve historia del universo

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

tiempo mostrando algunos de los eventos más importantes a lo largo de la historia

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

Las interacciones fundamentales y su evolución

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

interacciones fundamentales de la naturaleza, las cuales son:

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

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

aplicada a la gravedad es mediada por una partícula hipotética, llamadagra-

vitón , sin embargo, estas dos teorías son conceptualmente muy diferentes e

incompatibles.

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

dos� a los átomos y es de largo alcance. Su partícula mediadora es elfotón.

Interacción fuerteSolo actúa en distancias comparadas al diámetro de un nú-

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

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

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

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

mediada por losbosonesW+ ; W � y Z0.

La era de Planck

Esta primera etapa en la historia del universo ocurre cuandot < 5 � 10� 44 s,

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

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

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

In�ación y el �n de la gran uni�cación

Cuando el Universo tenía10� 36 s, y la temperatura de interacción era del orden

de T � 1027 K ' 1014 GeV e iba disminuyendo, las interacciones fuerte y electrodébil

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

un proceso en donde el factor de escala creció por un factor de1050, este dramático

episodio de la expansión se llamain�ación [3], sin embargo, el mecanismo detrás

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

variedad de problemas cosmológicos [46], como el problema del horizonte2 y el

problema de la planitud3.

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

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

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

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

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

El �n de la uni�cación electrodébil

A los t � 10� 12 s del Big Bang (T � 1015 K ' 10100 GeV), las interacciones elec-

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

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

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

observado tiene la misma temperatura y propiedades físicas en regiones separadas que nunca estuvieron en
contacto causalmente.

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

Cuandot � 10� 5 s ( T � 1012;13 K ' 200 MeV - 1 GeV), con las energías altas

del Universo temprano, los quarks no estaban con�nados en hadrones. La existencia

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

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

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

únicos su�cientemente estables para tener efectos a largo plazo en la composición

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

número de ellos.

Desacople de neutrinos y la aniquilación electrón-positrón

A los 0.7 s del Big-Bang (T � 1010 K ' 1 MeV) fue la última ocasión en que

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

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

�n de las interacciones entre neutrinos y otras partículas se conoce comodesacople

de los neutrinos [48].

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

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

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

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

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

quedó un pequeño número de electrones.

Nucleosíntesis y la abundancia de elementos ligeros

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

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

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

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

proceso se denominanucleosíntesis primordial o Big-Bang nucleosíntesis. Durante

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

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

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

metro de densidad de los bariones,
 b. En la Figura 1.7 se muestran las abundancias
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Figura 1.7: Constricciones en la densidad de bariones de Big Bang Nucleosíntesis. Las predicciones
se muestan para cuatro elementos ligeros:4He (línea verde), deuterio (línea roja),3He (línea azul), y
litio (línea morada). Los rectángulos horizontales muestran los rangos de abundancias observadas. La
región azul claro muestra los valores de la densidad bariónica actual que son consistentes con todas
las observaciones. Imagen tomada de [6].

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

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

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

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

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

postula el modelo del Big Bang [6].

Recombinación

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

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

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

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

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

recombinación, y ocurrió 378 000 años después del Big Bang, a un corrimiento al

rojo z = 1100.

Antes de este proceso, los fotones estaban en equilibrio térmico con el plasma a

través de la dispersión con electrones libres. Después de la recombinación, el número

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

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

fondo cósmico de microondas (CMB).

El fondo cósmico de microondas

El fondo cósmico de microondas (CMB, por sus siglas en inglés) nos ofrece una

imagen del universo en el momento del desacople de los fotones del resto del plasma,

cuando el universo tenía 378 000 años de edad (Figura 1.8).

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

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

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

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

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

peratura son del orden de10� 5 [51]. Estas pequeñas �uctuaciones posteriormente,

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

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

en el Universo actual.

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

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

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

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

temprano.

22



Una introducción a la Cosmología y al modelo � CDM
1.8 Breve historia del universo

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

Materia oscura fría (CDM)

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

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

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

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

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

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

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


 b = 0 :048 � 0:003; (2.1)

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

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

partícula no detectada directamente hasta ahora, que no absorbe o emite luz de

ninguna longitud de onda. Este tipo de materia, recibe el nombre demateria oscura,

y es el punto central de este capítulo, y del resto de esta tesis.

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

en general, es descubrir la, o las partículas que conforman este tipo de materia,

ya que hasta este momento no se tiene certeza sobre su naturaleza. Sin embargo,

sabemos bastante sobre la materia oscura a un nivel macroscópico. Sabemos muy

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

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

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

modelo estándar. Asimismo debe ser fría, o al menos tibia y que ha estado en el

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

2.1. Evidencias observacionales de la posible existencia de ma-

teria oscura

Aunque la naturaleza de la materia oscura sigue siendo al día de hoy un misterio

sin resolver, podemos saber de su existencia a partir de los efectos gravitacionales

que ejerce sobre ciertos objetos en el Universo. A continuación enumeramos algunas

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

Materia oscura en galaxias

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

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

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

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

velocidad orbital esv, entonces la estrellas experimentan una aceleración

a =
v2

R
; (2.2)

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

por la atracción gravitacional de la galaxia, entonces

a =
GM(R)

R2 ; (2.3)

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

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

entre v y M:

v =

r
GM(R)

R
: (2.4)

Si nos alejamos lo su�ciente del centro de la galaxia, la masa de las estrellas dentro

de R se vuelve constante. Entonces, si las estrellas contribuyen a toda, o la mayoría

de la masa en la galaxia, la velocidad debería caer comov / 1=
p

R, relación a la

que se le suele referir comocurva de rotación kepleriana.

En 1970, Vera Rubin y Kent Ford [17], al buscar las líneas de emisión de regio-

nes de gas ionizado caliente, fueron capaces de calcular la velocidad orbitalv(R)
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de estrellas y gases en Andrómeda, encontrando que era prácticamente constante

(v(R) t 230km� s� 1 más alla deR = 35 kpc), es decir, no había señales de una

disminución kepleriana de la velocidad orbital. Debido a que la velocidad orbital de

las estrellas y gas a radios grandes es mayor que la esperada si éstas fueran las únicas

componentes de materia presente, se puede deducir la existencia de unhalo de ma-

teria oscura en donde está contenido el disco estelar visible. Este halo proporciona

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

con�nados así como para reproducir las curvas de rotación observadas.

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

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

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

ser constante aR > 15 kpc, en lugar de tener una disminución kepleriana. En la

Figura 2.1 se muestran las velocidades orbitales de la galaxia NGC 6503 y se observa

que al incorporar un halo de materia oscura los datos observacionales y los cálculos

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

Materia oscura en cúmulos

El primer astrónomo que presentó un argumento convincente sobre la existencia

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

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

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

su�ciente atracción gravitacional para mantener el cúmulo unido. Para mantener las

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

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

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

con�rma por el hecho de que gas caliente en el cúmulo está en su centro. En la

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

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

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

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

estabilidad de galaxias y cúmulos [55].
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