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Expansion del Universo Temprano en

Cosmologia No estandar

Vicente Villegas Inostroza

Resumen

En esta tesina se desarrollé un estudio sobre cosmologia no estandar. Para
comenzar, se partié por describir la cosmologia estandar del Universo, mediante el
modelo A —C'DM (del inglés: Lambda-Cold Dark Matter), desde la formulacion
matematica a través de la métrica de FLRW, hasta la Nucleosintesis primordial.
Luego se describio la necesidad de una extension adhiriendo al modelo la inflacién
cOsmica, puesto que pese a sus exitosas predicciones, existen problemas que
arraiga el Modelo Cosmoldgico. La inflacién consta de la existencia de un campo
¢ que expandira rapidamente el Universo tras una transicién a un nuevo minimo
potencial, decayendo después en particulas del modelo estandar, donde a estas
escalas de energia se comporta como radiacion.

Suponiendo la existencia de una densidad de energfa p4 bajo distintos com-
portamientos de su pardmetro de estado w, en el Universo temprano, se examind
su influencia sobre la evolucién de la energia de radiacion del Modelo Estandar

al decaer en ella, y como al disminuir el periodo de dominacién de p, sobre pg

an
crit?

mas alta para que aumente la densidad de energia del modelo estdndar pg a los

a través del aumento de z(}, es que se requiere de una tasa de decaimiento I'y

valores requeridos para dar paso a una Nucleosintesis Primordial exitosa.

Para estudiar las evoluciones de las densidades de energia se utilizé una solu-
cién analitica y otra numérica, construidas a partir del programa Mathematica,
normalizadas respecto al valor que deberia tener la densidad de energia del ME

luego del decaimiento de ps. Al comparar ambas soluciones se hallé una evolu-

an

cién similar de las energias para valores pequenos de x|

sin embargo, a medida

que aumenta el valor z2";, comienza a diferir la soluciéon numérica de la analitica,

an

acortandose el periodo de dominacion de pg*™. Es tal el aumento de xgy,,

que

se encontraron valores en los que no se permite un periodo de dominaciéon de

~num

pg™, pero con un decaimiento de py que incrementa la energia de radiacion del



ME hasta los valores requeridos por la Nucleosintesis Primordial. Ademaés, se

an
Cr1

ni tampoco un decaimiento 4 para incrementar la densidad de energia del ME.

hallaron valores del &% en que no se generaban periodos de dominacién de pg,

Si bien este comportamiento se repitié para cada valor de wy, la variacién de este

parametro influy6 en el mismo proceso de mantener las soluciones numéricas con

an
crit

una evolucién similar a las soluciones analiticas. De forma que un z%%, = 0,1 pa-

ra wy = —1, genera una evolucion de las energias que atraviesan por un periodo

de dominacién de pg. Sin embargo, para =&}, = 0,1 con un pardmetro de estado

we = 1/5, no existe ningin periodo de dominacién para ps. De esta forma se
concluye que la soluciéon analitica no es una buena aproximacion para cualquier

an
crity

numérica que cumpla con la evolucion del modelo cosmoldgico estandar.

valor de x4, , encontrandose este con un limite superior para hallar una solucién

Se estudié ademas como esta evolucién en las densidades de energia afectan
a la tasa de expansion del Universo en comparacion a una que tasa de expan-
sién estandar sin la densidad de energia p, presente, en la que se observo un
incremento en la tasa de expansion tras el decaimiento de pg, para luego seguir
el mismo comportamiento que en la cosmologia estandar. Debido a las distintas
evoluciones que tienen durante un periodo la tasas de expansién estandar y
no-estandar, se entiende que la producciéon temprana de materia oscura (MO)
seran distintas, requiriendo de una modificaciéon en su fuerza de interaccion de
aniquilamiento para que el Universo obtenga la abundancia de MO observada

hoy en dia.



Capitulo 1
Cosmologia Estandar

La cosmologia es el estudio del Universo en su nivel més amplio, abarcando ast:
su origen, como la formacion y dindmica de sus estructuras mas grandes pudieron
llegar a formarse, y cudles son sus posibles destinos. El modelo que se encarga
de describir los grandes procesos por los que tuvo que atravesar el Universo para
llegar al estado de hoy en dia se llama A-CDM o modelo cosmoldgico estandar,
explicando los datos experimentales y observacionales de la cosmologia [3]

La base desde la que se fundamenta todo el modelo cosmoldgico, es el Prin-
cipio Cosmoldégico, el cual establece que el universo es homogéneo e isotropico
a grandes escalas, es decir, que no importa donde nos encontremos, el universo
tiene las mismas caracteristicas en cada punto del espacio, y no importa la
direccion en la que observemos, se veran las mismas propiedades. Basicamente,
nos dice que no hay lugares preferenciales en el universo, y por ende, no nos
encontramos en ningin punto particular o especial de este, generalizando el
Principio de Copérnico.

Hace no més de 100 anos se pensaba que el Universo se encontraba estatico y
que este no evoluciona a través del tiempo, es decir, que siempre ha estado como
se observa, y, por tanto, es infinito en el tiempo. Sin embargo, Vesto Slipher fue
el primero en descubrir el desplazamiento al rojo en las galaxias, hecho del cual
se apoy6 Hubble para descubrir que de todas las galaxias que habia observado,
la mayoria se encontraban alejandose de ‘nosotros’, y que ademas lo hacian
mas y mas rapido segin més lejos estuviesen. Més tarde, se encontr6 que esta

caracteristica estaba presente en cada galaxia, ilustrando asi la universalidad de
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la expansion.

1.1. Ecuacion de Friedmann

La dinamica de un universo en expansion es entonces necesaria para expli-
car nuestro universo, por lo que la geometria del espacio debe ser explicada
a través de una métrica apropiada. La mas famosa hoy en dia es la métrica
de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), que se establece como el
modelo mas simple para formar un universo no estatico, homogéneo, isotrépico,

y en expansion. Se puede expresar en coordenadas esféricas (r, ¢, ) como

dr?

ds® = —dt? 20) | ———
S —I—a() (1+kr2)

+ 72(d6* + sin® 0d¢?) | , (1.1)
donde ds corresponde a la distancia entre dos puntos del espacio-tiempo, dt la
diferencia de tiempo entre ellos, a se conoce como el factor de escala, indicando
como crecen las componentes espaciales en funcion del tiempo, y & es la curvatura,
correspondiente al comportamiento que tendran las componentes espaciales y
que segun su valor la geometria del universo adoptara distintas formas. Esta

ecuacion se puede escribir en forma de tensor como,

-1 0 0 0
2
0 e 0 0
v = " 1.2
o 0 a*(t)r? 0 (12
0 0 a?(t)r? sin® 0

y asi usarla en la ecuacion de campo de Einstein, relacionando el comportamiento
o evolucion que tendra el espacio-tiempo (nuestra métrica) en presencia de la

materia (el contenido de este) y viceversa. Esta ecuacion estd dada por

87GT,
G = T’W (1.3)
donde G es el tensor de Einstein que contiene la informacion del espacio-tiempo
(la métrica), T} es el tensor energia-momento conteniendo la informacién sobre lo

que estd en el espacio-tiempo, y G es la constante de gravitacion universal. Para
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ser consistentes con la simetria de nuestra métrica y con el principio cosmolégico,
el tensor energia-momento debe ser diagonal, y por isotropia las componentes
espaciales deben ser iguales. El tensor mas simple que cumple estas condiciones

es el de un fluido perfecto,

Ty = diag(—pc?, p, p, p) (1.4)

caracterizado por una densidad de masa p y presion p.
A partir de estos tensores, y el calculo de sus componentes segin [4], es que

surgen las ecuaciones de Friedmann

<@>2 _ &G ke (1.5)

a(t) 3 a(t)?’
) -G, ) o

Si bien la relatividad general es la forma mas rigurosa para obtener las
ecuaciones de Friedmann, que describen la expansion del Universo, también
pueden obtenerse desde el punto de vista de la teoria Newtoniana de gravedad.
Para esto debemos calcular la energia potencial gravitacional y cinética de una
particula de prueba y usar la conservacion de la energia.

Asumiendo que el universo se expande uniformemente, con una densidad
de masa p, siendo esta masa por unidad de volumen, donde podemos tomar
cualquier punto como su centro, ya que este debe comportarse de igual forma en
todo el espacio. Considerando ahora una particula a una distancia r del centro
con masa m, la cual, debido al teorema de Newton, esta particula solo siente
una fuerza desde el material a radios mas pequenos. Este material tiene una

masa total dada por M = 4w p*r?/3 ejerciendo una fuerza dada por

GMm _ 4rGprm
r2 3 7

F =

donde nuestra particula tiene una energia potencial gravitacional
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GMm ArGprm

V=- = 1.8
" 3 (1.8)
La energia cinética es facil; la velocidad de una particula es  dando
1
T:Emﬁ (1.9)

La ecuacion que describe como cambia la separacion r puede ser derivada

de la conservacién de la energia para esa particula, esta es

U=T+V, (1.10)

donde U es constante. Notar que U no debe ser la misma constante para particu-
las separadas a distancias diferentes. Sustituyendo tenemos
1

4
U= §m'r‘2 — ?ﬂGpTQm (1.11)

Esta ecuacién entrega la evoluciéon de la separacion r entre dos particulas.
Debemos entender que esta separacion puede generalizarse para cualquier par de
particulas, ya que el Universo es homogéneo. Esto nos permite cambiar nuestro
sistema de coordenadas al sistema de coordenadas comoviles, las cuales llevan
consigo la expansién. Debido a que la expansién es uniforme, la relacion entre

distancia real 7y la distancia comévil & pueden ser escritas como
7= a(t), (1.12)

donde la propiedad de homogeneidad nos asegura que a esté solo en funcién del
tiempo. Para visualizar esta ecuacién, debemos pensarla como una cuadricula de
coordenadas que se expande con el tiempo. Si bien la distancia entre galaxias esta
cambiando, en coordenadas comoviles la distancia entre galaxias permanecera
fija. La cantidad a(t) se conoce como el factor de escala del Universo, y mide
la tasa de expansién universal, diciéndonos como las separaciones fisicas estan
creciendo con el tiempo, ya que las coordenadas ¥ estan fijas por definicion.

Podemos usar el factor de escala para reescribir la ecuacion de U considerando
la expansion. Sustituyendo la ecuacién anterior con U, y notando que = = 0,
obtenemos

1 g o 4m 2

U= §mc'z x* — ?G,oan m (1.13)
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Multiplicando cada lado por 2/ma?z? y reordenando los términos tenemos

a*(t)  8nG kc?
OERE SARTOE (114

donde kc® = —2U/ma?. Esta es la forma estdndar de la ecuacién de Fried-

mann, vy es la misma que se deduce de los tensores de la ecuacién de campo
de Einstein. Ya que k = —2U/mc?z? es independiente del tiempo, significa que
serd una constante, con unidades de [longitud] > Bésicamente el significado de
nuestra expansion se aplica a objetos que se encuentran en escalas de separa-
cion tan grandes que su movimiento se rige por la homogénea distribucién de
materia en la que se encuentra. Esto no aplica para distancias gobernadas por
la atraccion gravitacional de estrellas, como la Tierra con el Sol.

Si bien tenemos la Ec. de Friedmann para explicar la expansion del Universo y
como las distancias se ven afectadas, necesitamos entender como se desenvolvera
la materia ante estas condiciones en el tiempo. para realmente tener una visién
sobre como llego a su estado actual (el Universo). Para ello se requiere de la
ecuaciéon de fluido, la cual podemos obtener a través de aplicar la primera Ley
de la Termodinamica a un volumen V que se esta expandiendo con un radio
comévil a, visto en [1] para obtener

p+ 32 (p+%) =0 (1.15)

a c

Aqui los términos que influyen en el cambio de densidad son los contenidos en
paréntesis. El primero equivale a la pérdida de densidad debido al incremento de
volumen, mientras que el otro a la perdida de energia por la presién del material
hecha a medida que aumenta el volumen del Universo. De esta forma tenemos
una ecuacion que nos dicta la evolucién de p si es que conocemos la presion del
material.

La ecuaciéon de estado es aquella formula que nos relaciona una presion
especifica para cada densidad segun el tipo de materia que se considere.

Ademas de la ecuacién de Friedmann y la ecuacién de fluido, podemos hacer
uso de ambas para obtener la llamada ecuacién de aceleracion de Friedmann.
Para ello, diferenciamos la ecuacion 1.14 respecto al tiempo y obtenemos

aai—a® 887G kc*a

2 =it 2 (1.16)
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Luego, sustituyendo p por la ecuacién de fluido, cancelando el factor 2a/a se

tiene

a a\’ P kc?
() o (pe ) 2 e
a a c a
donde podemos reconocer el término de la ecuacion de Friedmann, y asi reem-

plazar por la ecuacion 1.14, obteniendo finalmente
a ArG 3
a_ I <p+_p)’ (1.18)

la ecuacion que describe la aceleracion del factor de escala. En ella se puede ver
que si existe presion en el material, la fuerza gravitacional aumenta y, por tanto,
la expansién se desacelera méas rapido. La densidad de masa p y energia € estan
relacionadas via € = pc?. En adelante se usardn las ‘unidades naturales’, donde

c? es igual uno, para escribir la ecuacién de Friedmann sin el término c2.

1.2. Geometria del Universo

Para resolver la ecuacién de Friedmann y entender la evolucion de la materia
contenida en el Universo, debemos conocer el verdadero significado de la cons-
tante k, el cual dentro de la relatividad general es aquel parametro que mide la
curvatura del espacio. Debido a que el modelo establece un universo isotropico
y homogéneo, se tuvo que establecer cuales eran las posibles curvaturas que
cumplieran con esto, de las cuales se encontraron tres posibles geometrias para

el universo, segin k tenga valor positivo, negativo o nulo.

= La geometria plana es la méas simple, estda basada en los axiomas de la
geometria euclidiana, y podemos destacarle aquel que dice que rectas
paralelas permanecen a la misma distancia”. Un universo con esta forma
serfa infinito en extensién, ya que un borde violaria el principio que debe

verse igual desde cualquier punto. Para obtener tal geometria, el valor de
k debe ser 0.
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= La geometria esférica es aquella que rompe con el axioma de que las
rectas paralelas permanecen a una distancia fija, correspondiendo a un
tipo de geometria no-euclidiana, la cual puede entenderse, por ejemplo,
con la superficie de la Tierra. En esta podemos observar la curvatura
del espacio al ver, por ejemplo, que las lineas de longitud son paralelas
en el ecuador, pero segin avanzan a los polos su separacion se vuelve
nula. Si bien la curvatura de la que hablamos es en una superficie de 2
dimensiones, debemos extrapolarla a nuestro universo de 3 dimensiones,
pues nos es imposible visualizar tal curvatura. Este Universo tendra un
tamano finito pero sin limites, manteniendo asi los principios del modelo
cosmologico, y donde si se viaja en linea recta, en algiin momento volveras
al mismo punto pero desde la direccién opuesta. Para esta geometria se

deben escoger valores positivos de k.

= Finalmente, la geometria hiperbdlica, la cual se obtiene con valores nega-
tivos de k, es la menos intuitiva para visualizar isotropia, sin embargo, la
tiene. En ella las lineas paralelas nunca se cruzan, de hecho divergen, vy,

por tanto, debe ser infinito en extensién. Se le llama universo abierto.

1.3. Modelos Cosmolégicos

Los distintos modelos de expansiéon que puede adoptar el universo estaran
dados por el tipo de material que contenga, esto se logra con la ecuacién que

relaciona la densidad de masa p y la presion p, la llamada ecuacion de estado

p = wp, (1.19)

donde w distintos valores, segtin el comportamiento que tenga la materia, donde
por ejemplo, w = —1 corresponde a la energia oscura, w = 0, a la materia no-
relativista como el polvo frio, y w = 1/3 a un comportamiento relativista de la

materia. De esta forma, la ecuacién de fluido tendra la forma

p+3g(1+w)p=0 (1.20)
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Resolviendo esta ecuacién a través de separacién de variables se obtiene una

solucién para p que nos establece una relaciéon de proporcionalidad

1

Para el caso de materia la evolucién tendrd la proporcién p o 1/a®, mientras
que para la radiacién serd p oc 1/a?, por lo que la densidad de materia decaerd
mas lentamente que la densidad de radiacion. Ademaés, reescalando a = 1 para
el tiempo presente, las densidades se expresaran respecto a la densidad presente
como p = pg/a® (materia) y p = po/a* (radiacién). Sustituyendo, por ejemplo,
la densidad de materia en la ec. 1.14 con k = 0, se tiene

, SmG 1

1= ——po— 1.22
a 3 poa ( )

En cosmologia, la dependencia del tiempo para el factor de escala a usada es
a x t7, la cual aplicada a la ec. 1.22, nos lleva a que la solucién exista si ¢ = 2/3
(la dependencia del tiempo en ambos lados de la ecuacién debe coincidir). De
manera analoga para la radiacion, se halla que la evolucion de ambas densidades

respecto al tiempo serd
£\ 2/3
a(t) = (—) (materia), (1.23)

a(t) = (ti)m (radiacién). (1.24)

0
Esto nos dice que en ambos casos el universo se expandira por siempre, pero

que esta expansion se hard cada vez mas lenta, hasta llegar a un punto de
estancamiento. Ademas, para el caso de radiacién dominante la expansion sera
mas lenta que para la dominacién de materia. Ver esta evoluciéon desde el punto
de vista de mezcla es algo més apropiado a la realidad, donde uno de los dos
dominé en el comienzo. Sea cual sea el caso, en lo que resulta esta evolucién es
en una inevitable dominacién de la materia, pues en ambos casos la densidad de
radiacion decae més rapido que la de materia. Un universo plano, entonces ya
sea dominado por radiacion o materia en su comienzo, se expandird por siempre
con una taza que va decreciendo con el tiempo y que es dominada por la materia

no-relativista.
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Retomando el término de curvatura en la ec. de Friedmann, y usando la

constante de Hubble H = a/a, es que se puede reescribir la ecuacién 1.14 como

G k
=", 8
3 p a?’

donde se puede notar que si k es negativo solo contribuird a la expansién. El

(1.25)

término k/a? decrece més lento con la expansion que pua; o 1/a® 0 praq o 1/a?,

por lo que su existencia pasara a dominarla eventualmente con

(%)2 = —% (1.26)

Lo cual tendra una solucién a o t, por lo que cuando domine, la expansion se
hard mas rapida y la velocidad no tendera a 0, sino que se volvera constante. En
cambio, si la curvatura es positiva, su eventual dominacién igualara y superara
el término de densidad, deteniendo la expansién para luego recolapsar por la
atraccion gravitacional.
Un parametro fundamental para entender la geometria del Universo es a través
de la densidad critica, que consiste en la densidad que debe tener el universo
para que este sea plano. Para ello, usamos k£ = 0 en la ecuacién de Friedmann
reescrita para H, y despejamos p. Esta corresponde a la densidad p, dada por
= 3H?
Pc( ) ek

La ecuacién depende del tiempo, ya que H cambia con el tiempo. Aunque

(1.27)

con los valores observados hoy en dia de Hy = 100h kms s~ Mpc™t, v G =
6,67 x 107 'm3kgtseg™! [1], podemos obtener la densidad critica actual, la cual

expresada en masas solares y Megaparsecs, queda como
pe(to) = 2,781 x 10" My /(h™*Mpc)?®. (1.28)

Esta densidad critica es comparable a las masas de las galaxias y a las distancias
tipicas entre ellas, por lo que debe ser una buena aproximacion para la densidad
del Universo. El universo no tiene que ser necesariamente plano, pero con esta
densidad obtenemos una escala natural para las posibles densidades llamada
densidad de pardametro €2, definida como

Qt) = ﬁ. (1.29)

Ne}
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Escribiendo la Ec. de Friedmann en términos de la densidad critica y luego a

esta ultima en términos de H obtenemos

k
La cual podemos reescribir como
k
Q—1= pYiE (1.31)

Si 2 = 1 implica que k£ = 0, como nuestro universo contiene varios tipos de
materia, podemos separar nuestro {2 en las componentes 2.4, Qmat, €tc. Incluso
podemos hallar una densidad de pardametro para el término de curvatura, escrito

como

k

=~

(1.32)

1.3.1. Constante Cosmologica

La constante cosmoldgica es un término permitido por la relatividad general,
la cual en primera instancia Einstein agregd para formar un Universo estatico,
sin embargo, esta situacion es inestable ante pequenas perturbaciones, por lo
que no es viable en el Universo. A pesar de esto, su inclusién entrega resultados
importantes en la cosmologia. Dentro de la ecuaciéon de Friedmann, el término

se agrega como

8rG E A
H*="—"p— —+= 1.33
3 a? * 3 (1.33)
Lo cual nos entrega la ecuacién de aceleracion
a e 3p A
-—= — - 1.34
a 3 <p+ 02> * 3 (1.34)

Si la constante cosmoldgica es positiva, contribuird en la aceleracion del factor
de escala, y debido a que no se diluye con la expansion, pasara a dominarla y asi
posiblemente explicar la aceleracion observada. Podemos hallar una densidad

de parametro para la constante cosmoldgica como

A
Oy = — 1.

10



Capitulo 1 Cosmologia No Estandar

y asi representar la Ecuacién de Friedmann en término de sus parametros de

densidad
k

donde el caso de un universo plano nos lleva a
Q+Qy=1 (1.37)

Podemos describir A como un fluido con densidad p, y presion py.de esta forma,

la ecuacién de fluido para A sera

pr+3% (pa+22) =o0. (1.38)
a c?

Como la densidad se debe mantener constante por definicion, en la ec. de fluido

debemos tener que
pa = —pac’, (1.39)

la se puede interpretar como la presion de energia del espacio vacio.

Los modelos cosmolégicos mencionados se ven afectados por la presencia de
la constante cosmoldgica. En el caso de un universo cerrado ya no es necesario
que recolapse, o en el de uno abierto que se expanda por siempre. De hecho, si
es lo suficientemente potente, no es necesario siquiera un Big Bang, comenzando
el universo desde una fase recolapsada y rebotando en un tamano finito bajo la
influencia de la constante cosmolégica. O también una fase que permanezca casi
estatica segun el arreglo de parametros. Debido a que el pardmetro de Hubble
solo entrega un factor de escala general, se parametrizan modelos a través de la
densidad de materia presente y de la constante cosmoldgica que se observan en

la figura 1.1.

1.4. Materia Oscura

Dentro del parametro de densidad €2y conteniendo la densidad total de ma-
teria en el Universo es de importancia conocer su valor y como se divide este

entre las distintas densidades de energia. Como se dijo anteriormente, haciendo

11
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una estimaciéon cruda de la densidad del universo a través de las galaxias y
sus distancias, se ve que no puede estar muy lejos de la densidad critica p..
Al estudiar la suma de los distintos términos que se adhieren al parametro de
densidad €2 se llega a la conclusiéon que la materia bariénica no es capaz suplir
la densidad critica. Por ejemplo, una estimacién de la masa total de estrellas

entrega una densidad

O = Poelas ) 005. (1.40)
Pe

Mientras que una medicion mas completa a través de la abundancia de elementos

observada nos da una estimacién de materia bariénica de [1]
0,021 < Qph? < 0,025, (1.41)

que nos dice que hay esencialmente mayor materia barionica en el Universo que
el de solo las estrellas, donde la materia bariénica corresponde a protones y
neutrones. Ademds, la ecuacion contiene la constante de Hubble h que si bien
tiene incertidumbre, sus posibles rangos estan muy lejos para llegar a tener una
densidad critica hecha de pura materia bariénica.

Ademas de estos datos, cuando se estudia el movimiento de objetos astronémicos
se puede observar que el material visible es insuficiente para ejercer la fuerza
gravitacional inferida”. El estudio de las curvas de rotacién de galaxias es un
claro ejemplo de esto, ya que la velocidad de las estrellas a través de un disco

en una galaxia espiral estda dada por

GM(R)

v=\N TR (1.42)
donde R corresponde al radio del disco y M (R) es la masa de la galaxia. La masa
M (R) deja de contribuir en la atraccién gravitacional, haciéndose constante en
la ecuacién, por lo que la velocidad deberia decaer como la raiz cuadrada de
R. Sin embargo, a grandes distancias la rotacion mapeada por gas interestelar
entrega una velocidad que queda constante. Estas velocidades pueden llegar a
ser 3 veces mas grandes que las predichas por la materia luminosa, implicando
que hay 10 veces mas materia de la que se esta observando. Esto es un ejemplo
de materia oscura, la cual con estimaciones estdndar, entregan un parametro

de densidad
Qhato ~ 0,1, (1.43)

12
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donde ‘halo” hace referencia al bulbo de materia oscura en la que cada galaxia
deberia estar sumergida. Se sugiere que esta densidad de materia oscura se
encuentre en una nueva forma de materia, que no es baridénica e interactua
extremadamente débil con la materia ordinaria.

Existen varias hipotesis para la produccion de la materia oscura, con dos de las
mas populares siendo el mecanismo de freeze-out y el de freeze-in. Brevemente,
el freeze-out corresponde al escenario en que la materia oscura se encontraba
en equilibrio térmico con el plasma primordial y en grandes cantidades en el
Universo, tras desacoplarse de este debido a la disminucién de temperatura y
producto de la expansiéon del Universo, es que su densidad disminuye hasta
congelarse en el tiempo en la abundancia observada de hoy en dia. Mientras
que en el mecanismo de freeze-in, el Universo comienza con una densidad de
materia oscura despreciable, donde las particulas de MO nunca entran equilibrio
térmico con las particulas del ME debido a la débil interaccion que poseen.
De esta forma, la produccién de materia oscura producto de las particulas del
ME en equilibrio térmico, cesara producto de la expansion del Universo y de
la disminucién de la temperatura, congelandose asi la abundancia de materia

oscura.

1.5. Fondo Césmico de Microondas (CMB)

El fondo césmico de radiacion es una de las pruebas mas contundentes de un
Universo en expansion y siendo mas especifico del Big Bang Caliente. En 1965
se desubrié que la Tierra estd constantemente recibiendo una radiacion desde
todas direcciones, la cual toma la forma de una funcién de cuerpo negro con
temperatura

Ty = 2,725 + 0,001 K. (1.44)

Cuando particulas estan interactuando frecuentemente, igualando las produc-
ciones en ambas direcciones, su energia puede ser descrita por equilibrio ter-
modindmico. En el caso de los fotones (bosones), tenemos que su densidad de
energia € en un intervalo de frecuencias df sobre la frecuencia f es
8mh F3df

() = & exp(hf/ksT)—1

(1.45)

13
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donde kg es la constante de Boltzmann y h la constante de Planck. Al integrar
esta ecuacion sobre todas las frecuencias se obtiene una densidad de energia de
radiacién

€rad = PraaC” = T (1.46)

«a como constante de radiacién definida por

27.4
I kg
15h3¢3

= 7,565 x 1076 Jm K™, (1.47)

donde i = h/27 es la constante reducida de Planck. Debido a que la radiacién
evoluciona como pr.q o 1/a*, que la dependencia de la temperatura respecto al
factor de escala serd

T L. (1.48)

a

Lo que significa que el Universo se enfria mientras se expande, por lo que si
hoy se encuentra aproximadamente a 3 K, en sus etapas iniciales el Univer-
so tuvo que estar mucho mas caliente. Debido a esto, su distribucién térmica
también evoluciond, pero con una frecuencia decayendo en proporcién a 1/a
debido al redshift, por lo que hoy se observa la misma distribuciéon pero a menor
temperatura. El origen que tendria esta radiacion surge de la energia minima
para ionizar un atomo de hidrogeno, la cual en el estado basal es de 13.6 eV.
Tomando 1,48 podemos ver que cuando el universo tenia una millonésima de
su tamano, contenfa una temperatura 7' = 3 x 10° K, destruyendo cualquier
enlace entre electrén y proton. A medida que se fue expandiendo y enfriando, los
fotones dejaron de tener la energia suficiente para ionizar atomos, comenzando
asi la recombinacién, etapa en la que por primera vez los electrones se unen
con los nucleos. Esto continua hasta el punto en que todos los electrones se
combinan y los fotones cesan completamente de dispersarlos, viajando ininte-
rrumpidamente a través de la evolucion del Universo. Este proceso es conocido

como desacoplamiento.

1.6. Nucleosintesis

La nucleosintesis es el proceso por el cual los niicleos atémicos comenzaron a

formarse en el Universo, cuando los fotones dejaron de tener la energia suficiente

14
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para romper la energia de enlace nuclear, que se encuentra alrededor de 1 MeV,
temperatura 10° veces més grande que el enlace de electrones. En el momento
que protones y neutrones dejan de ser relativistas por la caida de temperatura,
obedeceran una distribucion de Maxwell-Boltzmann que entregara las densidades

relativas neutrén-proton segtin la temperatura

N, may \ ¥/ (my —my)c?
No  (mn _ (i = mp)c” 14
v () ool =

p

Con el tiempo las reacciones que producen neutrones en protones y viceversa
se detendra por la expansién y la densidad relativa quedard aproximadamente
en 1/5 [1]. Luego de esto comienza la produccién de elementos ligeros (D, ?He,
1He), los cuales a medida que se creaban, neutrones decafan, esto hasta que
todos se acoplaran a un ntcleo. En el universo temprano, los elementos que se
produjeron en abundancia fueron el hidrogeno y el helio-4. El 1ltimo porque es
el ntcleo ligero mas estable y el otro debido a que no hay suficientes neutrones
para unirse a todos los protones. Luego se puede calcular la fracciéon de masa
total en helio-4, que nos dice que un 24 % de la materia total estd compuesta
de helio-4. Manteniendo entonces la conexién total de reacciones nucleares se
puede estimar la abundancia de todos los elementos ligeros.

Hay 2 parametros que pueden modificar la abundancia de elementos: el
numero de especies de neutrinos sin masa por un lado, que afecta la salida de las
reacciones nucleares del equilibrio térmico. Y la densidad de materia bariénica
de la cual los nicleos se componen. En la teoria del Big Bang caliente el acuerdo
con la abundancia de elementos es posible, solo si es que las especies de neutrinos
son 3, lo que coincide asi con las especies de neutrinos que se sabe que existen
(elétronico, mudnico, y tauénico). Con esto, el modelo del Big Bang reproducira
las abundancias si es que la densidad de materia barionica se encuentra en el
rango [!]

0,021 < Qph? < 0,025 (1.50)

donde A, medido por el proyecto SHOES por ejemplo, es de h = 0,75 + 0,03.

15
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1.7. Inflacion

En 1981 fue propuesta la inflacion césmica, una expansién que dominé las
etapas mas tempranas del Universo, antes de la evolucion estandar del Big Bang
Caliente. Fue creada como una solucién para algunos aspectos insatisfactorios de
esta teoria, sin embargo, mantiene las condiciones para una exitosa nucleosintesis
y formacién de CMB, por lo que se considera como una idea adicional a esta.
Basicamente, la expansién inflacionaria corresponde a un periodo en que el factor
de escala estaba acelerando, por lo que si vemos la ecuacién de aceleracién

a e 3p
= + = 1.51
a 3 <p 02) ’ ( )

se puede notar que pc? + 3p < 0. Y dado que asumimos siempre una densidad

positiva, se necesita una presion negativa,

2
p< —%. (1.52)

Un ejemplo de la expansion inflacionaria es la constante cosmologica A que
corresponde a un universo que tiene un fluido con p = —pc?. En la Ecuacién de

Friedmann que contiene la constante cosmoldgica,

8rG kA
H?=—"—"—p— — 4= 1.53
3 a? * 3’ (1.53)
luego de un tiempo debido a la dilusién que tienen por la expansién, p y k seran
despreciables y la ecuacién de Friedmann (EF) se volverd,
a A
H*=-="_. 1.54
- =3 (1.54)

Resolviendo la ec. para a en el tiempo, llegamos a la solucién,

a(t) = exp (\/%75) : (1.55)

Esto implica una exagerada tasa de expansién cuando domina la constante
cosmoldgica en comparacion a los demas casos vistos. Luego de un tiempo, la
inflacién debe llegar a su fin, convirtiendo la energia de la constante cosmolégi-
ca en materia convencional, tal y como una particula decayendo en otra. En
modelos tipicos la inflacién sucede alrededor de 10734 seg, en escalas de energia

de la Gran Unificacion, sin interponerse asi con la Teoria del Big Bang.
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1.7.1. Problemas de la teoria del Big Bang

Es a través de esta fase de expansion exponencial que se plantea resolver
diferentes aspectos de la teoria del Big Bang que no han sido resueltos. Algunos

de estos problemas y como se solucionan mediante la inflacién son:

Problema de planitud

Sabemos que el universo posee una densidad de material total Qo = Qg + Qa,
la cual se encuentra en un rango 0,5 < o < 1,5, cercano a la densidad critica.
Esto significa que el Universo estd muy cerca de poseer una geometria plana, sin
embargo, podemos notar que esta situacion resulta inestable al estudiar como
evoluciona 2, con el tiempo en la ec.

Qun(t) — 1] = A2 (1.56)
a’H?
En el caso de que la materia o radiaciéon estén dominando la evolucion del

universo por sobre la curvatura o la constante cosmoldgica, podemos encontrar

2

la dependencia en el tiempo de a?H? a través de las ecuaciones , lo que nos

entrega
a’H?  t~! dominacién de radiacién; (1.57)
a®’H? & t72/* dominacién de materia. (1.58)
Que nos llevan a
|Qot — 1| ox t dominacién de radiacion; (1.59)
|Qor — 1] o 23 dominacién de materia. (1.60)

En ambos casos la diferencia entre €2; vy 1 estda incrementando con el tiempo,
por lo que si existe cualquier curvatura, esta crecera cada vez mas. Sin embargo,
las observaciones nos dicen que el Universo esta muy cercano de ser plano hoy
en dia, por lo que este tuvo que estar en una situacién de extrema planitud en su
inicio para conservarla. Un ejemplo de que tan plano tuvo que estar el Universo
es tomando la nucleosintesis, por ejemplo (t = 1), que con la restriccién de hoy
to ~ 4 x 1017 seg, se necesitard una ecuacién de densidad con |Qo — 1| < 10718,

lo que nos deja un rango muy restringido para ..
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Lo que genera la inflacion, es revertir el incremento con el tiempo de la ecuacion
(ec. de friedmann reescrita) al tener una aceleracién positiva, ya que
. d . d
a>0:a(a)>0———>%(aH)>O. (1.61)

De esta forma, el valor de ) cada vez se acercarda mas a 1 en vez de alejarse,

El problema del horizonte

El fondo césmico de microondas es altamente isotrépico, donde la luz que se
mide en este tiene casi la misma temperatura de 2.725 K. Para que esto suceda
tienen que estar en equilibrio térmico, sin embargo, las luces que nos llegan desde
direcciones opuestas no se han encontrado desde el desacoplamiento, por lo que
no han tenido tiempo para interactuar y establecerlo. Esto empeora, pues antes
de que ocurriera el desacoplamiento, el camino libre medio de los fotones era
muy corto para que termalizaran, por lo que tuvo que suceder ain antes. Por
ultimo, el CMB no es perfectamente isotropico, contiene pequenas fluctuaciones
(una parte en 10° segin el satélite COBE). Se piensa que estas son las ‘semillas’
de las cuales las grandes estructuras del Universo surgen, esto es un problema,
pues en la teoria estandar del Big Bang no se permiten teorias que generen
perturbaciones semilla.

Este se arregla con la inflaciéon incrementando una regién del Universo mien-
tras mantiene la escala de Hubble fija. De esta forma, una pequena parte del
Universo que haya alcanzado el equilibrio térmico, puede expandirse a un tamano
mas grande que nuestro Universo observable actual, ligando asi las microondas de
direcciones opuestas a que estuvieron en algiin momento en equilibrio. Ademas,
esta permite generar irregularidades que lleven a la formacién de estructuras en

el Universo.

De esta forma, la expansion acelerada que plantea la inflacién nos resulta muy
util para resolver los problemas cosmoldgicos. Sin embargo, simplemente postular
una constante cosmoldgica (como este caso) que decaiga después de haber hecho
su trabajo estd demasiado orquestado. Es necesario, un modelo confiable que
contenga una hipétesis razonable para originar la inflacién y llevarla a su fin,

que no se interponga con el inicio de la bien estudiada nucleosintesis, la cual
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sucede alrededor de 1 seg de edad del Universo. Una idea son las transiciones de
fase, que corresponden a cambios dramaticos en las propiedades de un sistema
fisico cuando se calienta o enfria. Estas son controladas a través de los campos
escalares, los cuales pueden comportarse con presiones negativas para llevar
a cabo una expansién. Luego de que este campo acabe su transicién de fase,

decaera y la inflacion acabara.
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Figura 1.1: Plano que muestra las densidades de materia {0y y de la constante cos-
moldégica Q2 para identificar los distintos modelos del Universo. La figura muestra las
propiedades principales en regiones diferentes, donde las etiquetas indican el compor-

tamiento en cada lado de las lineas divisoras.[!]
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La idea béasica de la inflacién, es que durante un periodo de tiempo, la
energia del vacio era la componente dominante del Universo, la cual genera una
expansion exponencial del factor de escala. Durante esta época, una pequena,
suave y coherente regién de tamafno menor a H ! puede crecer a tal tamafo,
que abarque facilmente el volumen comévil que se convierte en el Universo
Observable de hoy en dia. Luego de la rapida expansion, la energia de la inflacién
debe decaer en energia del ME, generando un recalentamiento en el Universo,
el cual estudiaremos a través del comportamiento de su materia y el periodo

durante el que decayd.

2.1. Mecanismos Inflacionarios

La idea de la inflacién es considerarla como una transicion de fase de su
potencial de energia, el cual encontrandose en una escala de energia o o superior,
tiene un potencial V' (¢) minimizado en (¢) = 0. Este, en una primera transicién
de orden, desarrolla un segundo minimo para (¢) = o # 0 a medida que
su temperatura decae a hacia un valor critico T, el cual tras bajar de este
convertird su nuevo minimo potencial en el minimo global. La transicién desde
(¢) = 0 a (¢) = o no sucede inmediatamente, sino que depende de la dindmica el

campo ¢. La evolucion del campo ¢ al verdadero vacio esta dada por la ecuacion
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de movimiento clésico [5]
O+ 3Ho+V'(¢) =0, (2.1)

correspondiente a una bola con friccién rodando una colina cuesta abajo (que en
este caso corresponde a la expansién del Universo), donde ademds se considerd
su ecuacion de estado en w = 0. Durante el tiempo que evoluciona el campo ¢
a o, el Universo es dotado de una enorme cantidad de energia del vacio pyq., la
cual una vez que la temperatura caiga por debajo de 7., comenzard a dominar
la densidad de energia del Universo. Cuando esto ocurre, el Universo comienza
su expansion exponencial (llamada fase de de Sitter), la cual es descrita en la

seccién 1.7 con un factor de escala
a(t) = exp (Ht). (2.2)

De esta forma, si suponemos que el tiempo de evolucion de ¢ desde 0 a o es
de At = 100H~ !, con un tiempo de expansién de escala H~' = 1073* seg,
el tiempo de ruedo serd At ~ 10732 seg, y habiendo aumentado el factor de
escala en un factor de 3 x 10%3. Si bien todo esto sucede aceleradamente en
tiempos muy cortos, el tiempo de bajada serad lento en comparacion al de escala,
refiriéndose a este periodo como ‘slow-rollover’, siendo una caracteristica clave
para los modelos viables de inflacién.

Mientras ¢ se acerca al valor minimo del potencial, este tultimo se empina y
la evolucién de ¢ se acelera hasta sobrepasar el minimo de su potencial y oscilar
sobre ¢ = o en una escala de tiempo corta comparada al tiempo de Hubble.
La enorme energia del vacio del inflatén (¢) existe en la forma de oscilaciones
coherentes espaciales del campo ¢ [5], correspondiendo a un condensado de
particulas ¢ de cero-momentum. El decaimiento de estas particulas a otras de
campos mas ligeros a los que se acopla, amortiguara estas oscilaciones. Y a
medida que se termalizan las particulas producidas por decaimiento de ¢ el
Universo sufre un recalentamiento. La evolucion del campo ¢ desde 0 a o es

ilustrada en la figura 2.1
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V(o)

oy

N\

®s Pend reheating
e
Ao o

Figura 2.1: Ejemplo de un potencial de inflatén V(¢) vs ¢ que ilustra el ‘slow-roll’
desde un valor p; hasta penq para luego oscilar coherentemente sobre el minimo del
potencial en o y generar el recalentamiento, convirtiendo la energia del inflatén en

radiacion [2].
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2.1.1. Inflacién como un campo escalar dinamico

Como se ha entendido, la inflacion envuelve una evolucion dinamica de un
campo escalar ¢ débilmente acoplado que en algiin momento fue desplazado del
minimo de su potencial. Ademas, se asume que ¢ solo decae en radiacién del ME
con una tasa I'y. La densidad Lagrangiana de un campo escalar ¢ minimamente
acoplado, es dada por [7]

L=¢"/2-V(e), (2.3)
de la cual se puede obtener la ec. de movimiento variando la accién (S, =
[ d*z/=gL)

con un tensor de energia
T = 0"pd" ¢ — Lg™”. (2.4)

el cual toma la forma de un fluido perfecto, ya que ¢ es espacialmente homogéneo,

y con una densidad de energia y presion dadas por

po=6"/2+V(0) (2.5)

o= 9°/2 = V(9) (2.6)

Para obtener la ecuaciéon de movimiento de pg4 se utiliza la conservacién de
energia-momentum (7 = 0) dada en [5], y asi conseguir

¢+ 3Hp+ T4+ V'(4) =0, (2.7)

en la que el término I'y, surge, ya que las oscilaciones coherentes sobre o corres-
ponden a un condensado de particulas ¢ de momento-cero, que decaen debido
a la creacion de particulas de otros campos que se acoplan a ¢. Durante es-
tas oscilaciones, el campo ¢ evoluciona rapidamente en la escala de tiempo de

expansion, y el ciclo de oscilacién de ¢? puede escribirse como [7]

(0°) = po. (2.8)
Sustituyendo la ec. 2.8 en la ec. 2.7, y multiplicdndola por ¢ nos queda expresada

en términos de su densidad de energia como

Notar que esta corresponde a la ec. de Boltzmann que gobierna el decaimiento

de una particula masiva.
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2.1.2. Evolucion No estandar

Como vimos anteriormente, la ec. 2.9 nos permite estudiar la evolucién que
tendréd pg para el caso de una particula no relativista. Sin embargo, podemos
generalizar el estudio a distintos comportamientos de py4 a través del parametro
de la ecuacién de estado w € [-1, 1], con w = p,/ps. Esto nos lleva a que la ec.

2.9 de la densidad de energia pg sea
po +3(1 +wy)Hpy = =Typo, (2.10)

con wy = 0 para el caso visto en la subseccién 2.1.1. Si esta densidad de energia
solo decae en radiacion del modelo estandar, que tiene un comportamiento
relativista con w = 1/3 y de la cual se asume que mantiene un equilibrio interno
durante el Universo temprano, implica que la evolucion de su densidad, de forma

andloga a la ec. 2.9 estard dada por [0]

Ambas ecuaciones 2.10 y 2.11 corresponden a las ecuaciones acopladas de Bol-

tzmann, donde la tasa de expansién de Hubble estd definida por

g2_ P _Potrm
3M2 3MZ

con Mp siendo la masa reducida de Planck.

(2.12)

Como se menciono en la seccién 2.1 el proceso de decaimiento del inflatén ¢
en energia de radiacién, generara un recalentamiento en esta ltima. Asumiendo
que py atravesé por un periodo de dominacién sobre pp durante su decaimiento
en el Universo temprano, es de nuestro interés estudiar los mecanismos en los
que suceda. Comenzamos por la generalizacién de las ecuaciones de Boltzmann
a

dp

3L+ w)Hp=Glp.a), (2.13)

donde al usar H = a/a y
dp dpda dp,

At dadt  da" (2.14)
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para reemplazarlos en 2.13, se halla la dependencia respecto al factor de escala

a, obteniendo,

dp a
— 1 —-p= ) 2.1
7,013 +w)-p=Glpa) (2.15)
Al factorizar por a, se expresa como
f(dp  3(1+w)p
LR Sl o) 2.1
i () o) (2.16)

y usando la diferenciacién:

d dp n
—(pa") =a" | — + — 2.1
(pa") = a (da+ap>, (2.17)

con n = 3(w + 1), podemos reescribir 2.16 como:

0 4 4
m%(mg( V) = G(p,a) (2.18)
, O
H d
——(pa®“tV) = G(p,a). (2.19)

a3w+)—-1 Jq
De esta forma, las ecuaciones de Boltzmann 2.10 y 2.11 de pys vy pr en

términos de a seran expresadas como

H d
a3 da (a'pr) =Tsps, (2.20)
H d 3(1+w
a3(+we)—1 g (a 4t ¢)P¢>) = —L4p4, (2.21)

Suponiendo que

Segun la descripcién de las energias esperada, podemos definir el factor de
escala acit en el que comienza el periodo de dominacién de py, y el factor de escala
@ena donde termina. Asumiendo que la densidad de energia p,; se hace pequena
para un factor de escala que se encuentre lejos de su periodo de dominacién,
podemos definir que p, < pr, se presenta ante los casos:

a > e, que implica

S da (a*pr) =0 — a*pr = cte. (2.22)
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Y para a < aeng, que de la misma forma, se obtiene:

H d
peiem (a*pr) =0 — a*pr = cte, (2.23)
Podemos entonces comparar los valores de la densidad a*pr a través de un factor

F' que nos describe el aumento entre antes y después del decaimiento de pg como

a4pR(a) |a>>aend

F=
a4pR(a) |a<<acrit

(2.24)

Bajo la suposicion de que el plasma del ME mantiene el equilibrio interno,
la dependencia temporal de pg con la temperatura puede ser obtenida de [7]
como )

% g.(T)T*. (2.25)

Aqui g.(T) corresponde al nimero efectivo de grados de libertad de la densidad

PR =

de energia del ME, los cuales se evaltian segun la temperatura a la que se
encuentre, donde para un rango de temperaturas de [107° — 10] GeV el ntimero
de grados de libertad puede ir desde [4 - 110], como se define en [3]. Para que
exista una nucleosintesis del Big Bang exitosa, la temperatura al final de la fase
de dominacion de p, debe satisfacer que Tenq > 4 MeV [9, 10, 11, 6], por lo
que densidad de energia de radiacién pg tendra una restriccién en su valor al
alcanzar pr(denq)-

En la fase de dominacién de pg, la evolucién de pgr estd gobernada por
2.20, con la tasa de Hubble escalando como H ~ \/ps y py ~ a~ 3@t Este
comportamiento de py es extendido o extrapolado hasta el punto en que deja
de dominar (py).

Considerando un decaimiento instantdaneo de ps cuando deja de dominar,

con I'y = 0, la evolucién de p, en la ecuacién 2.21 estard dada por

cte
a3(1+w)

ppa® 1) = constante — py(a) = (2.26)

Podemos determinar la cte usando el hecho de que en py(dend) = pr(dend), 10

que nos lleva a

cte = pr(aena)aciy ™ — ps(a) = pr(aena) (

3(14w)
ae“d) (2.27)

a
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Podemos usar una normalizacién respecto al valor que alcanzara la densidad

de energia pr . en ae,q y simplificar el andlisis de cada evolucién. Para esto

end

usaremos los siguientes reemplazos:

a
r= (2.28)
PR(Z) = PR(T)PR (2.29)
Ps(x) = Ps(T) PReny (2.30)
H? = H’H? (2.31)
L'y = s Hena (2.32)

Con H? = py + pr v H24 = pr.../(3Mp?) representando la normalizacién de
la tasa de expansién respecto a la masa reducida de Planck y a la densidad
de radiacién, tras finalizado el periodo de dominacién de pg. Aplicando estos

cambios a las ecuaciones 2.21 y 2.20, se pueden reescribir como

Hd . 3
;@(Piﬂll) = ToP¢s (2.33)
H d. _ N

) g Pe”) = V6P, (2.34)

con a = 3(1 + w). De esta forma, tenemos normalizadas las ecuaciones de

Boltzmann, las cuales nos entregan las soluciones normalizadas y analiticas

B 1
Ps(®) = (2.35)
3 1
pr(z) = o (2.36)

A través de F' podemos hallar el valor en que la densidad de energia pgr se

cruza con py para cuando comienza a dominar este tltimo. Sea entonces

GenqPR PRepa [ Gend \*
F — end end _ = end < en > 237
&élritpRcrit pRcrlt F a ( )

Igualando la densidad pg,_,, junto a py podemos encontrar la relaciéon entre F'y

el factor de escala a en el punto critico como

U 3(1+w)—4
F= ( t) = 22 (2.38)

crit )
Qend
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donde segtn el punto en que comience la dominacién de py4 respecto al factor
de escala en el que termine, aumentard o disminuird el cambio de energia entre
a‘pr... v a*pr..,. Esta descripcion es representada en la figura 2.2, donde se usé
ZTerit = 0,1 y w = —1 en las ecuaciones 2.35 y 2.38 para ilustrar la comparacién

entre la evolucién de la densidad de energia py y pr.

1 L -
< — b
Q L R
3 0.001 )
< Pe
10—6_ | pResténdar
0.001 0.010 0.100 1 10 100

X=al8gng (adim)

Figura 2.2: Gréfico :c4p¢ /Pend VS T = a/aenq, donde se representa la evolucién de las
densidades de energia a través de la solucién analitica normalizada a pg_,,. La linea
naranja muestra la evolucion de pg para w = —1 y las lineas azules la evolucién de pg.
En & = Gend/Gena = 1 la densidad de energia z*pr queda constante en 1, indicando
que llegé a la densidad requerida para una exitosa BBN y el fin de la dominacién de
ps- En la linea superior verde se ve la evolucién de pr para el caso de una evolucién

estandar.

Solucion Numérica

A través de la solucion analitica podemos generar una proyeccién de valores
Ps Para T < Teiw ¥ establecer una densidad de energia minima py_ .. < Peo
para un Ty, < Teis v asi hallar una soluciéon numérica que atraviese por un
periodo de decaimiento de pg. Estas se realizan a través del software Wolfram
Mathematica con la herramienta NDSolve descrito en el Anexo 4, que mediante

las Ecuaciones de Boltzmann normalizadas 2.33 y 2.34, y junto a valores minimos
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para pg y pr genera las soluciones numéricas de estas, las cuales son graficadas

en comparacion a nuestra solucién analitica.

100;‘
10
% E ] ﬁRan
K 1k E = an
F p¢
g 0.100; T B
3 ] ~ num
< 0.010; E Fo
[ 1 pResta’ndar
0.001: o R e E

o
0.1 1 10 100
X = al@gng (adim)
Figura 2.3: Grafico 2%p/penqa v = a/aenq, donde se representa la evolucién de
las densidades de energia mediante una soluciéon analitica y tres numéricas. Las
lineas azules y naranja corresponden a la solucién analitica de la figura 2.2. Mientras
que las curvas discontinuas verde y continuas negras indican la evolucion de pg y
PR, de nuestras soluciones numéricas respectivamente. Las evoluciones numéricas se
realizaron a partir del mismo valor de 73" = 0,1 y wg = —1 pero con diferentes
tasas de decaimiento, siendo 4 = 0,62173 el valor necesario para que la densidad de
energia del ME termine por coincidir con la evolucion estandar. Para las curvas de
energia superiores de pg y pr, se usé una tasa de decaimiento v, = 0,900, mientras

que para las inferiores v, = 2,100

En la figura 2.3 se graficaron 3 soluciones de la evoluciéon numérica de py y
PR, & través de las curvas verdes punteadas, y las curvas negras, respectivamen-
te. Estas, al estar influenciadas por un decaimiento constante 7, sufrirdn una
transicién continua hacia sus valores finales a diferencia de la solucién analitica.

La evolucién de z%pr cumple con quedar constante en 1 para un la solucién
numeérica con la tasa de decaimiento v4 = 1,45386, donde el valor del factor de
escala x en que deja de dominar p, es mayor al caso analitico.

De esta forma, la evolucién de densidades esta dada por un valor tinico de

74, €l cual me puede entregar una evolucién que cumpla con las condiciones
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impuestas, o segin como lo variemos, un valor mayor o menor a la densidad

de energia ppr_, requerida. De esta forma podemos determinar las distintas

evoluciones de la energfa, a través de la variacion de wy, F(225) ¥ 7o-
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Analisis y Resultados

Como hemos visto, la solucién numérica tendra un comportamiento parecido,
pero diferente, de las soluciones analiticas de las ecuaciones normalizadas de
Boltzmann, donde los parametros que haran variar a estas tltimas seran: el
parametro de estado wy, el incremento de energia que obtienen las particulas
del modelo estandar F', y la tasa de decaimiento que sufriran las particulas del
inflaton vy.

Debemos estudiar como debe comportarse 7, para que la evolucién de py
y pr cumplan las condiciones impuestas en nuestra solucién analitica, donde
ps debe atravesar por un periodo de dominacién por sobre pr y alimentar a

esta ultima hasta que alcance el valor pg_ , requerido para no interferir en una

an
crit

el incremento de energia F' del ME y el momento en que comienza la dominacion

nucleosintesis primordial exitosa. Debido a que el punto critico %%, me establece
de py, se espera que el valor de la tasa de decaimiento 7, varfe en relacién con
el valor de @ it.

El trabajo siguiente consisti6 en determinar para que valores de 4 se cumple

an
crit?

el valor final de 2%/ a medida que se varfa 2%, , que es el punto en que comienza
la dominacién de pg.

Como se mencion6 en la subsecciéon 2.1.2, la funcién NDSolve entrega una
soluciéon numérica de las densidades de energia py y pr a partir de los pardmetros
que ingresemos de wy, Tait ¥ V¢. Por otra parte, se crea una funciéon Module
la cual utiliza las soluciones de NDSolve para hallar ademaés el factor de escala

normalizado x en que cambia la densidad de energia dominante z3{" y 24",
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asi como también el valor al que queda normalizado z%ppr, tras terminar el
decaimiento de py. Es a través de la funcion Module descrita en el Anexo 4
que se genera una lista de valores de la densidad de energia normalizada x*pp
tras el decaimiento de pg segtin un rango de posibles valores de 7,. Luego, esta
lista es interpolada en el Anexo 4 para hallar el valor exacto que debe tener el
decaimiento 7, para obtener la densidad de energfa requerida 2*pr = 1 tras la

desaparicion de pg.

3.1. Evolucion de las densidades de energia va-

riando los parametros Wey Teyit YV Vo

En la inflacién mencionada en la subseccion 2.1.1, se considera a la densidad
de energia pg con un valor de su pardmetro de estado wy = 0, sin embargo, como
se ha mencionado en 2.1.2, este no es el inico comportamiento que puede tener
la materia, por lo que se analizaron distintos valores del pardmetro de estado
wg, que se mantuvieran por debajo del comportamiento relativista que tiene la
radiacion del ME (w, = 1/3). En particular, se utilizé wy con el valor -1, 0 y

1/5 para estudiar las diferencias que se podrian presentar en cada evolucién.

Parametro wy = —1

Para este comportamiento de la materia, asociada a la energia oscura de

presién negativa, se abarcé un rango de soluciones del %% entre [107° — 0,2],

cri

los cuales entregaron sus valores respectivos del decaimiento 7y, desde [0.15649 -
0.8156].

Graficando los casos extremos de estos rangos podemos observar en la figura

an __
crit —

3.1, que para wy = —1, 107° y 4 = 0,15649, existe un claro periodo de
dominacién de p, para la solucién numérica, donde la energia del ME aumenta
un orden de 10%° y el factor de escala en el que termina el recalentamiento, y
comienza a dominar pr sucede més tarde que en la solucién analitica z&; = 1,
con un z 9" = 3,185.

En la figura 3.2 se graficé la solucién analitica y numérica para w, = —1 con

an
crit

el otro extremo del punto critico %% = 0,2, el cual, al igual que en la figura 3.1
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Figura 3.1: Grafico de 2%p/p Ronq VS & = a/aend €n que se muestra la evolucién de
las densidades de energia ps y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,
para un roh = 1072, we = —1y 74 = 0,15649.

representa un periodo de dominacion claro de pg, el cual cumple con decaer en
particulas del ME hasta que esta tltima alcance el valor de la solucién analitica
con un aumento de su energia del orden 10. El punto de recalentamiento, donde

termina la dominaciéon de pg, es de 20" = 1,39239, este sobrepasa el valor de

xa,, pero a menor diferencia que en la figura 3.1.

10¢
— 1 L J .
'-% — Pg™
& 0.100 ]
p¢an
= 0.010 3 .
QQ::” pRnum
kel 0.001 i = num
< Py
= 10—4 ]
pResténdar

0.050.10 0.50 1 5 10
X = alagnq (adim)
Figura 3.2: Gréfico de 2%p/pg,., VS T = a/aena en que se muestra la evolucién de

las densidades de energia py y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,
para un xl% = 0,2, wgy = —1y 74 = 0,8156
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Parametro wy =0

100t 1
s L= e
S ]
0.01f ] Py
é.t% 10—47 : ﬁRnum
Q 1 -
v>< 10—6, | — p¢num
-8 L L :_ o pResta’ndar
10 1077 1074 0.1 100

X = alagnqg (adim)

Figura 3.3: Grafico de :U4p/ PRu.q VS & = a/aeng €n que se muestra la evolucién de

end

las densidades de energia ps y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,

para un z%?, = 1075, we =0y v =1,1337

crit

Si el fluido p, se comporta como polvo (materia no relativista), tendra un

wg = 0 tal y como se expresa en la ecuacion 2.7. En este caso, se abarcé un rango

an

para el x9%, de [107° — 0,5], los cuales entregaron valores del decaimiento v, en

un rango de [1.1337 - 5.6529] para que la densidad de energia p, incremente lo

requerido.

an

Graficando ambos limites en nuestro rango de valores z}i; con w, = 0, se
an

crit

Snum

tiene que para el caso %% = 107° en la figura 3.3, hay una dominacién de Oy
que evoluciona de manera conjunta a su caso analitico, perdiendo su relevancia
practicamente en el factor de escala z2"; y cumpliendo un decaimiento apropiado

en particulas del ME.

an
crit

~num

Para ¢y = 0,2 en la figura 3.4, se observa que pi"™ posee un periodo de

dominacion, sin embargo, no sigue un comportamiento similar al de su solucién

an

o, pero logrando el

analitica, perdiendo su periodo de dominacion antes que x
aumento necesario de energia para pi"".

Luego, en la figura 3.5, en el otro limite calculado de wy = 0, con x2} = 0,5,
se llega a un caso en que la solucién analitica no es totalmente compatible con
su soluciéon numérica, donde la evolucion de energias no atraviesa por ningin

periodo de dominacién de pg4, pero que, sin embargo, cumple con el decaimiento
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Figura 3.4: Grafico de 374,0/ PRo VS T = a/aeng €n que se muestra la evolucién de
las densidades de energia py y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,
para un o = 0,2, w =0y 74 = 1,99335

crit

~num

suficiente para que la densidad de energia del ME llegue a p'™ = 1. Podemos

inferir, entonces, que mientras menor sea el aumento de energia atravesado

an

por pr (mediante un aumento de x%% que aplaza el periodo de dominacién

de pg), mayor debe ser la tasa de decaimiento 7, para que la evolucién de
la radiacién del ME cumpla con z*p, = 1 Esto provoca que el periodo de

™ se haga cada vez mas corto, hasta valores en los que no

dominacion de pj*
se logra generar una dominaciéon por parte de pg4 en la solucién numérica. De
esta forma, con los parametros mencionados, se obtuvieron inconsistencias en
la solucién normalizada, con x3; = 1000,6 y 2% = 1000,8. Luego, para valores

del 227 mayores al anterior, la solucién analitica se vuelve inconsistente, ya que
no hay una tasa de decaimiento suficiente para que la evolucién de x%pg llegue

al.

Parametro w, =1/5

Estudiar el caso de en que se comporte como materia relativista (w, = 1/3)
no es de interés, puesto que tendria la misma evolucion que la radiacién del ME,
por lo que se opté por materia que no se comportara como esta ultima, pero si

con una presién mayor que nuestro caso anterior (wy = 0). Para un wy = 1/5 se

an

estudié un rango para el z%% de [107° — 0,1], los cuales entregaron valores 7,4
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Figura 3.5: Grafico de $4p/ PRy VS T = a/Geng €n que se muestra la evolucién de

las densidades de energia ps y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,

para un ro, = 0,5, wgy = 0y 74 = 5,65291

crit

desde [1.2036 - 10006].
En la figura 3.6, se grafico la evolucién de las energias para x%%, = 1077,

con su tasa de decaimiento correspondiente 7, = 1,20361, el cual, tiene una

evolucion de pg*™ practicamente idéntica que la de su evolucién analitica, con

un fin de su dominacién en zi* = 1. El incremento de energia que sufre la

radiacién del ME es de 10%.

1 L
B )
§ 0.100, — PR
[)¢an
£ 0.010: ] -
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-4 L L L L o pResta’ndar
10 1076 10~4 0.01 1
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Figura 3.6: Grafico de :U4p/ PRunq VS T = a/Gena €0 que se muestra la evolucién de

las densidades de energia ps y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,

para un 2% = 1075, wy = 1/5 y 75 = 1,20361

crit
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Luego, en la figura 3.7, se estudia el caso de 2%, = 0,1, en el que nuevamente
no concuerda del todo la solucién analitica con la normalizada, debido a que no
existe ningin periodo por el cual p3*™ domine sobre las energias presentes. Es

posible llegar al valor necesario de radiacién del ME a través de una fuerte tasa

de decaimiento 4 = 15,5296.

2
£ e
L) I ] ~ an
0.5 1 Pe
é.tqc, ﬁRnum
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| — pResténdar
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Figura 3.7: Grafico de z%p/p Renq VS & = a/aend €n que se muestra la evolucién de

las densidades de energia ps y pr a través de sus soluciones numéricas y analiticas,

para un 2% = 0,1, wy = 1/5y 74 = 15,5296.

crit

Como hemos visto, la evolucién de ambas densidades de energia variara en
gran medida segin el wy, Tl v Ve, encontrando casos donde basicamente pg
domina sobre toda la evolucién de pg; periodos en el que su dominio no prevalece

durante tanto tiempo, y casos en que ni siquiera se atraviesa por un periodo de

dominacién de pg.

3.2. Evolucién de la tasa de expansion H

En el caso de que el Universo no hubiese atravesado por este periodo inflacio-
nario, la tasa de expansién H vista en la subsecciéon 2.1.2, no dependerd de py, ¥
su comportamiento estard enteramente dominado por pg y su evolucion a través
del factor de escala. En un caso como este, la tasa de expansién normalizada

para la aproximacién analitica normalizada pgr = 1/2%, estard definida como
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il = /(@) = ﬁ - (3.1)

Esta solucién nos muestra como el valor de H cae a medida que el factor

de escala crece para una evolucién en la que no existe una densidad de energia

adicional que influye sobre la expansiéon del Universo. De manera andloga a

la comparacion entre densidades de energia hecha en la subseccion anterior,

podemos estudiar la evolucion de la tasa de expansion estandar de H junto a la
que sufre la presencia de otra densidad de energia en el Universo Temprano.

Segun lo visto en la subseccion 2.1.2 la tasa de expansion de Hubble depende

de las densidades de energias presentes en el Universo mediante

H? = H*/HZq = ps + P (32)

Esto nos indica que los distintos casos de dominacién de energia, tanto de
Ps, como de pr afectaran directamente a la expansion del Universo Temprano,
por lo que podemos analizar los distintos casos de evolucion que tendra la tasa
de expansién H.

Se realizaron graficos de comparacién entre la evolucién estdndar de H vy los
distintos casos de w, analizados en la subseccién 3.1, donde los valores de H
estan multiplicados por un factor 22, y asf dejar constante la evolucién estdndar
de la tasa de expansién normalizada respecto a las densidades de energia y la
Masa reducida de Planck Mp en 1. Estudiando respectivamente los distintos
Zerit Para cada caso de wy visto.

Para la figura 3.8 se observa que la tasa 22H numérica normalizada, repre-
sentada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transicion de energia

que sufre pg, al igual que en su solucion analitica, representada por la curva

an
crit

naranja. En este caso 2%, =107 y v, = 0,15649, y el incremento de 22H es de
10'°. En la parte superior, la recta de color verde representa la tasa de expansién
de 22H para una evolucién esténdar, la cual debido solo a la presencia de PR €S
que queda constante.

En la figura 3.9 se ve que para la tasa 22H numérica normalizada, represen-
tada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transicion de energia que

sufre pg, al igual que en su solucién analitica, representada por la curva naranja.
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Figura 3.8: Graifico de 22H /Hend VS & = a/aeng, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansién H normalizada con wy = —1, 2%, = 107% y Yo = 0,15649
mediante las soluciones analiticas y numéricas de pr y pg. Linea superior constante

corresponde a la tasa de expansién para una evolucién estandar.

En este caso 2% = 0,2 y 74 = 0,8156, y el incremento de 2?H es de 10%. En la

parte superior, la recta de color verde representa la tasa de expansién de x?H
para una evolucion estandar, la cual debido solo a la presencia de pr es que
queda constante.

Luego, en la figura 3.10 se observa que la tasa 22H numérica normalizada,
representada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transicion de
energia que sufre pg, al igual que en su solucién analitica, representada por la

curva naranja. En este caso 2%, = 107> y 74 = 1,1337, y el incremento de 2 H
es de 10%. En la parte superior, la recta de color verde representa la tasa de
expansién de z2H para una evolucién estdndar, la cual debido solo a la presencia
de pr es que queda constante.

Para la figura 3.11 se encuentra que la tasa 2H numérica normalizada,
representada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transiciéon de
energia que sufre pg, al igual que en su solucién analitica, representada por la
curva naranja. En este caso zi}, = 0,2y 74 = 1,99335, y el incremento de 22H es

de 102. Sin embargo, aqui se puede apreciar una discontinuidad por parte de la

solucion analitica, la cual lleva el valor de la tasa a 1,1, por sobre el valor tanto de
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Figura 3.9: Gréfico de 22H/Henq VS = a/aend, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansiéon H normalizada con wy = —1, 0, = 0,2 y 74 = 0,8156 junto
a su evolucién analitica. Linea superior constante corresponde a la tasa de expansion

para una evolucién estandar.

la evolucién estandar, como de la solucién no estandar numérica normalizada. La
tasa de expansién H de las soluciones analfticas, es la suma de ambas densidades
de energfa, donde la densidad de energfa de p4 no sufre un decaimiento constante,
llegando a valores muy cercanos a 1 antes de su decaimiento instantaneo, y a la
tasa de expansién al valor esperado. Sin embargo, debido a que la densidad de
energia de radiacién pg, antes de su transicién, posee una fraccién de su valor
final pg_ ., la tasa de expansion incrementara por sobre 1 segun la diferencia
de energia que se encuentra entre pgr, antes y después del decaimiento de pg.
En este caso, el valor de nuestra densidad de radiaciéon del modelo estandar
pr posee fracciones comparables de energia antes y después de su transicion,
generando este ‘exceso’ en la tasa de expansion. En la parte superior, la recta de
color verde representa la tasa de expansién de z2H para una evolucién estdndar
normalizada.

En la figura 3.12 podemos notar que la tasa 22H numérica normalizada,
representada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transicion de

energia que sufre pg, al igual que en su solucién analitica, representada por la

an

curva naranja. En este caso 3}, = 0,5y 74 = 5,65291, y el incremento de 22 H es
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Figura 3.10: Gréfico de 22 H/Hquq vs & = a/aeng, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansiéon H normalizada con wy = 0, 2%, = 107°y ¢ = 1,1337 junto
a su evolucién analitica. Linea superior constante corresponde a la tasa de expansion

para una evolucién estandar.

menor a 1 . Esto nos dice que la solucién analitica de pr no representa una buena
aproximacion de la evolucién de la tasa de expansiéon en esta situacion. En esta
figura, al igual que la anterior, la tasa de expansién sobrepasa el valor maximo
esperado tanto por la solucién estandar, como la no-estandar normalizada. En
la parte superior, la recta de color verde representa la tasa de expansién de z2H
para una evolucién estandar, la cual debido solo a la presencia de pgr es que
queda constante.

Analizando la figura 3.13 se observa que la tasa 22H numérica normalizada,
representada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transicion de
energia que sufre pg, al igual que en su solucién analitica, representada por la

curva naranja. En este caso 2%, = 107° y v, = 1,20361, y el incremento de x> H
es de un orden de 10. En la parte superior, la recta de color verde representa la
tasa de expansién de 22H para una evolucién estdndar, la cual debido solo a la
presencia de pr es que queda constante.

Por tltimo, para la figura 3.14 se observa que la tasa >H numérica normali-
zada, representada por la curva azul, se ve incrementada debido a la transicion

de energia que sufre pg, al igual que en su solucién analitica, representada por
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Figura 3.11: Gréfico de 2?H/Huq Vs & = a/aeng, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansién H normalizada con wg = 0, 223, = 0,2 y 74 = 1,99335 junto a
su evolucién analitica. Linea superior constante corresponde a la tasa de expansién

para una evolucién estandar.

an
crit

la curva naranja. En este caso zii, = 0,1 y 74 = 15,5296, y el incremento de
22H es de 0.6 unidades. Se observa, ademds, que la solucién analitica entrega
valores para la tasa de expansion que sobrepasan los esperados por la soluciéon
numérica y la evolucion estandar. En la parte superior, la recta de color verde
representa la tasa de expansién de 22H para una evolucién estdndar, la cual

debido solo a la presencia de pr es que queda constante.

3.2.1. Dependencia de z.]" para 7,

Otro andlisis que se realizd, fue sobre como al variar las tasas de decaimiento
que se presentan en las distintas figuras de la subseccién 3.1 y cumplir con las
densidades esperadas, se encuentra un valor unico para cada punto z[ donde
se cruzan las energias para una nueva dominacién del ME. Este punto diferira de
la solucién analitica, obteniéndose valores por debajo y por sobre z&";. Esto no
implica que se modifique el valor final de la tasa de expansién o de las densidades
de energia, sino que nos establece el fin del periodo de dominacién de p, en

distintos momentos. En la figura 3.15 se grafica el comportamiento que sigue
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Figura 3.12: Gréfico de 2?2 H/Hquq vs & = a/aeng, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansién H normalizada con wg = 0, 3%, = 0,5 y 74 = 5,65291 junto a
su evolucién analitica. Linea superior constante corresponde a la tasa de expansién

para una evolucién estandar.

num

Tond

a través del crecimiento que tiene la tasa de decaimiento 4, donde, como
se vio anteriormente, el incremento que tenga surge de la cada vez mas estrecha

diferencia entre la densidad de energia pr antes y después de su transicién.

num

ot para el caso de los 3 parametros

Se grafico este comportamiento de x

de estado estudiados, en el que se observa una conducta similar, pero mas

num

pronunciada a menor sea el valor de wy. En el caso wg = —1, el al2)

llega
a valores aproximados a las 3 unidades, donde las variaciones que sufre para
valores de 7, < 0,1 se vuelven insignificantes. Lo mismo sucede con w, = 0, a

medida que decrece 74, el término de la dominacién de p4 se extiende hasta

num

= 2, donde no pasara por ningin cambio significativo y quedando como

x
limite superior.

Por tltimo, para w, = 1/5, el valor del decaimiento se hace asintético por so-
bre 74 = 5, y genera su mayor punto de cruce alrededor de x_1" = 1,5. Podemos
ver que para cada caso, Tenq crece a medida que la tasa de decaimiento baja,
indicando asi que un decaimiento mas débil genera un periodo de dominacién
més grande para pg.

Cada curva fue realizada a través de una lista asociada a cada wg con
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Figura 3.13: Gréfico de 22H /Hend VS © = a/aeng, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansién H normalizada con wg = 0,20, 3%, = 107° y ve = 1,20361
junto a su evolucién analitica. Linea superior constante corresponde a la tasa de

expansién para una evolucién estandar.

los decaimientos 7, obtenidos mediante nuestra funcién Module, y otra lista

num

con sus respectivos x_.j

. Luego, estas listas se interpolaron y graficaron para

obtener la figura 3,15. Notar que en estos graficos se consideraron solo aquellas
3 num num

soluciones que entregaban valores coherentes de z0%{" y 21", y no aquellas que

si bien obtenian la densidad de energia necesaria, no pasaban por un periodo de

dominacién de pg.

3.2.2. Implicancias en la Abundancia de Materia Oscura

La produccién de materia oscura en el universo temprano durante una fase de
expansion no estandar esta dada por la fuerza de interaccion de aniquilamiento
(0annv), €l cual determina si las particulas de MO estuvieron en equilibrio térmico
con la radiacién del ME en el Universo Temprano y por ende si su produccién
se generé mediante freeze-out o freeze-in.

La evolucién del nimero de densidad de materia oscura ng es descrito por

la ecuacién de Boltzmann [7]
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Figura 3.14: Gréfico de 2?H/Hquq vs & = a/aeng, en el que se muestra la evolucién
de la tasa de expansién H normalizada con wg = 0,20, 23} = 0,1y 74 = 15,5296 junto
a su evolucién analitica. Linea superior constante corresponde a la tasa de expansién

para una evolucién estandar.

dn e
d—ts + 3Hng = —(0amv) [0 — (597, (3.3)
la cual puede ser resuelta numéricamente como en [7]. En ella, (g,,v), re-

presenta la tasa de aniquilacién de MO en particulas del bano térmico. Ademas,
ng representa la densidad de nimero de particulas de materia oscura, y ng', la
densidad de ntimero de particulas en equilibrio térmico. Al igual que en nues-
tras ecuaciones acopladas de Boltzmann para las densidades de energia py y
PR, la ecuacion 3.3, también se vera afectada por el parametro de Hubble, el
cual como hemos visto depende de las densidades de energias presentes. En el
caso estandar, hemos visto que el parametro de Hubble no se ve afectado por
densidades de energias externas a la radiacién del ME, decayendo como 1/z?,
por lo que la densidad de materia oscura evoluciona normalmente hasta alcanzar
una cantidad que se desacopla del equilibrio térmico y que luego se convertira
en la abundancia de MO observada hoy en dia.b

Para el caso no-estandar, el parametro H sufre una transicién entre sus

valores antes y después de la dominacion de pg. Esta variacion en los valores
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Figura 3.15: Gréfico de 24" vs 74 = L'y/ V/3Mp, en el que se muestra el comporta-

num

miento que sigue x_'

para los distintos valores de wy. La curva azul representa el

caso wy = —1, la curva naranja wy = 0, y la curva verde wy = 1/5.

de H afectara directamente la evolucién del niimero de densidad de materia
oscura, de forma que la ecuaciéon 3.3 debera modificar el valor de su fuerza
de acoplamiento para que la tasa de aniquilaciéon produzca la abundancia de

materia oscura observada de Qgh* = Qpyh? = 0,12 [12].
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Conclusiones

En esta tesina se estudio el efecto que tiene un campo ¢ sobre la evolucién
cosmoldgica en el Universo Temprano mediante distintas parametrizaciones
posibles del decaimiento I'y, el pardmetro de estado wy y los periodos de evolucion
de las densidades de energia presentes. Este incluye un analisis sobre su influencia
en la evolucion de la tasa de expansion H, y si esto tiene a la vez, repercusiones
sobre alguna produccién de materia, como la abundancia de materia oscura.

Asumiendo la existencia de una densidad de energia ps que domine por un
periodo del Universo temprano luego de la inflacion, es que nos enfocamos en
estudiar las caracteristicas que deberia tener este periodo de dominacién (deter-
minar su inicio a través de ;) de pg, asi como también las propiedades internas
de esta energfa, como su tasa de decaimiento I'y y el tipo de comportamiento
que tenga su materia a través de su pardmetro de estado wy. La variacién de
estos parametros deben cumplir que, tras finalizado el periodo de dominacién, la
densidad de energia del ME se debe encontrar a una temperatura T.,,q > 4MeV
y asi dar paso a una Nucleosintesis Primordial exitosa , sin afectar el Modelo
Cosmoldégico.

El estudio de la evolucién de las densidades de energia, se hizo mediante
el analisis de dos soluciones, una analitica y otra numérica, las cuales fueron
construidas mediante el programa Mathematica, para luego ser comparadas.

Dentro de la comparacion se hallé que, por lo general, ambas soluciones

an

o, sin embargo, a medida que aumenta

coinciden para los rangos mas bajos de x
an

o, la soluciéon numérica comienza a tener otro comportamiento

el valor de z
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respecto al de la solucion analitica, acortandose el periodo de dominacion de

~num
Py -
Podemos concluir, que a medida que aumenta el x%?

an., la solucion analitica

an

comienza a diferir con la numérica, encontrando valores de &}, que no permiten

an

un periodo de dominacién de p,. Este aumento cada vez mayor de z%, llega a un

punto en que si bien el decaimiento vy es suficientemente alto para incrementar

la densidad de energfa de py, la solucion de py no atraviesa por ningun periodo de

an

o . la tasa de decaimiento

dominacion sobre pg. Para valores atin mas altos de x
R
74 deja de ser suficiente para lograr el incremento de energia necesario de pg.

Por tanto, la solucion analitica no sirve como buena aproximacion para cada

an
crity

numérica que cumpla con la evolucion cosmolégica esperada. Esta conducta

valor de z%%. | ya que este tendrd un limite superior para hallar una solucion
fue observada para cada parametro de estado wy, donde la variacion de este

influencié en mantener a la solucién numérica con un comportamiento similar

an

al de la solucion analitica, donde por ejemplo, un zi;, = 0,1 para wg = —1, se

tiene una evolucién de las energias que atraviesan por un periodo de dominacién

an
crit

de py. Sin embargo, para z%% = 0,1 con un pardmetro de estado wy = 1/5, no
existe ningin periodo de dominacién para pe.

Se analizé también el efecto de la evolucién de las densidades de energias
analiticas y numéricas, sobre la tasa de expansion del Universo, y se compararon
estas situaciones con las del caso estandar. Se encontrd que tanto para la solucion
analitica como la numérica, la tasa de expansién continta su valor esperado en
la cosmologia estdndar tras el decaimiento de p,. Sin embargo, a medida que el
incremento de energia que sufre py se hace mas pequeno, la solucién analitica
de la tasa de expansion presenta valores més altos que la tasa de expansién

estandar, indicando que puede ser una mala aproximacién durante un rango de

an

valores de z&%,.

an
crit

Como trabajos a futuro, se podrian estudiar los rangos del %", para restringir
la densidad de energfa ps que pueda haber antes del recalentamiento.

De esta forma, se logré estudiar distintas caracteristicas que podrian pre-
sentarse en la evolucién del Universo Temprano bajo la presencia de un campo
¢ que puede alterar la tasa de expansién por un periodo de tiempo, tal que

no afecte las predicciones del modelo cosmoldgico estandar, pero si ampliar
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restricciones para objetos de estudio como la materia oscura.

20
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Anexo

A continuacion se adjuntan las diversas funciones del programa Mathematica

usadas para hallar cada una de nuestras soluciones.

inE93;= (*Solucién analitica de la evolucidn de las densidades de energia pg y pRx)
pR[x_, xcrit_, a]= If{xz1, 1/x"4, 1/x"4/F//.F-axcrit®(a-4)]

pd[x , @ ]=If[xz21, @, 1/x"a]

PRest[x , a ] =1/x"4

1 1 r -4
Out[593)= I-F{xz 1, —, —— /. E= xerit
x*7 x*F
1
Out[594]= If{x =1,8, _
X
4
Qut[595]= 3

Figura 4.1: Solucién analitica de la evolucién de las densidades de energia pg y pr
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(xSolucién Numéricax)

= w=-1;
3x (1+w);
Xcrit = 0.5;

a

xmin = ©.001 « xcrit; (x0.001xxcritx)
Xmax = 1000; (+1000x)

Yo = 1.45386; (%©.31377 para xcrit 0.005 o ©.0085 =)
pdxmin = pd [xmin, al;

eRxmin = pR[xmin, xcrit, a];

Hub = (p¢n[x] +pRn[x]) " (1/2);

Hubest = (pRest[x])"(1/2);

EQl := D[p¢n[x] *x"a, x] xHub/ X" (a - 1)

= -y¢ ppn[x];
EQ2 := D[pRn[x] x4, x] «xHub /X"3 == +y¢ ppn[X];
AA = NDSolve[{EQl, EQ2, pRn[xmin] == pRxmin,

pon[xmin] == pgxmin}, {pén[x], eRn[x]},
{x, xmin, xmax}, MaxStepFraction-> 1/100000];

Go[x_] = Evaluate[p¢n[x] /.AA][[1]];

(¥Son los puntos de la funcidn nidmerica hechos funcidnx)
GR[x_] = Evaluate[pRn[x] /. AA][[1]];

GR [xmax] » xmax”"4
Evaluate[AA[[1, 2, 1]] /. AA] /. X = xmax

Figura 4.2: Solucién numérica de la evolucién de las densidades de energia py y pr
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(xFuncién Modulo para hallar X' y Xewp'o' de pd y
oR normalizados, segilin los parametros y¢, Xcrrr ',
y wo escogidosx)

funciongamma[;e , xc_, «e ] := Module[
modulo

{a, xmin, xmax, p¢xmin, pRxmin, Hub, EQl, EQ2, AA,
G¢, GR, Outval, x, pén, pRn, XTemporal, XRHn, Xcritn,
Xfoo},

a=3%x(1+we);

xmin = 0.001 % xc;

xmax = 1000 ;

podxmin = p@p[xmin, a];

pRxmin = pR[xmin, xc, al;

Hub = (pdn[x] +pRn[x]) "~ (1/2);

EQL := D[pdn[x] *«+x™a, Xx] *Hub/x* (a-1) == -ye pdn[x];

Qaeriva
Ushiva

EQ2 :=D[pRn[x] x4, x] *xHub/ x*3 == +yepdn[x];

Qaeriva
Usihiva

AA = NDSolve[{EQ1l, EQ2, pRn[xmin] == pRxmin,

racmlvard ar difarams~i=al A& F -
esolvedor diferencial numérico

pén[xmin] = péxmin}, {pén[x], eRN[x]}, {x, xmin, xmax},
{MaxStepFraction » 1/100000, MaxSteps - 1000000}];
maximo paso como fraccién maximo de pasos
GR[XTemporal ] =
Flatten[Evaluate[AA[[1, 2, 1]] /. AAI][I[1]1] //.

aplana evalua
aplana evaiua

AAT[1, 2,1, 1]] -» XTemporalj

Figura 4.3: Funcién Modulo del programa Mathematica para hallar z %" y x 3"

de py y pr, segin los pardmetros vy, xgﬁgg/ wg escogidos.
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Gmin = ©.8; (*Minimo valor para el decaimiento y¢x)

Gmax = 3; (» Maximo valor posible para el decaimiento wy¢ PL:six)
Steps = 100;
Ifun =

Interpolation[Table[ {funciongamma[g, .5, -1][[1]1], £},

interpolacion tabla
{g, Gmin, Gmax, (Gmax - Gmin) /Steps}]]
(xLogLogPlot[{1.9,funciongamma[g, 0.1, -1],

funciongamma[g, ©.01, -1]},{g, Gmin,Gmax},PlotPoints-10]
Ifun[1.0]x)

Ifun[1.@] (xBusca dentro de la interpolacidn,

el valor del decaimiento y¢ que me entregue un X*4pR = 1.0%)

Figura 4.4: Interpolacién de la tabla 4 vs x4pR para hallar el valor del decaimiento
que nos entregue la evolucion requerida.
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(xInterpolacién para obtener la funcién Xgp'™ vs ydx)

Gamasl = {0.313776, ©.353331, 0.504477, 0.621733, 0.8165}; (+w=-1+)
RH1 = {2.21158, 2.1089, 1.7742, 1.5981, 1.3923};

Gamas2 = {1.13269, 1.13588, 1.14969, 1.16658, 1.3089, 1.50262};
RH2 = {1.1732, 1.1707, 1.1599, 1.1467, 1.0474, 0.9297}; (+»w=0+)
Gamas3 = {1.20361, 1.26221, 1.3035, 1.4726, 1.6010, 2.2132, 2.7889};

RH3 = {1.0944, 1.06112, 1.03907, ©.9590, 0.9072, 0.7278, 0.6181};
GVrhl =

Interpolation[Transpose[{Gamasl, RH1}], InterpolationOrder - 1];

GVrh2 =

Interpolation[Transpose[{Gamas2, RH2}], InterpolationOrder - 1];

GVrh3 =

Interpolation[Transpose[{Gamas3, RH3}], InterpolationOrder - 1];

Figura 4.5: Interpolacién de las listas de decaimiento 74 y 209" y hallar sus evolu-
ciones en wy = -1, 0, y 1/5.
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