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4.3. Los otros núcleos ligeros [63, 65, 64] . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38

5. Modelos de enerǵıa oscura 45
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λ4471, λ5876 y λ6678 de He I, y en c y d, usando las ĺıneas del mismo elemento
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6.4. Parámetro de la ecuación de estado de K-esencia con respecto al factor de escala a. 76
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OBJETIVOS

Objetivo general

Estudiar el proceso de Nucleośıntesis Primordial (BBN), teniendo en cuenta un modelo de ener-

ǵıa oscura temprana que permita refinar las predicciones en las abundancias relativas de los

elementos ligeros, aśı como el valor estimado de los parámetros cosmológicos ηB y ΩB.

Objetivos espećıficos

• Estudiar un modelo de enerǵıa oscura en el dominio de radiación y su influencia en la ecuación

de Boltzmann a través de la relación existente con el parámetro de Hubble.

• Realizar una comparacián cuantitativa de las abundancias relativas de núcleos ligeros obtenidas

con el modelo que incorpora enerǵıa oscura y el modelo“estándar”de nucleośıntesis cosmológica.

• Determinar los parámetros cosmológicos impĺıcitos en la formulación estándar de la Nucleo-

śıntesis Primordial (ηB, ΩB), mediante el análisis del espectro de anisotroṕıas del CMB.

3
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ABSTRACT

Resumen

Esta tesis ha sido realizada en el marco de dos temas muy actuales y apasionantes en Cos-

moloǵıa: Nucleośıntesis Primordial y la Enerǵıa Oscura. Ambos tópicos son fundamentales pa-

ra entender el universo temprano y la naturaleza de la expansión acelerada del universo y en

consecuencia, conseguir un refinamiento en los valores predichos por el modelo estándar, para

compararlos con los datos observacionales que se encuentran disponibles.

En este contexto, hemos propuesto un modelo de enerǵıa oscura (EDE) que evoluciona

durante las diferentes épocas cosmológicas para considerar su influencia en la abundancia de

BBN. Esta contribución se ha modelado como un campo escalar K-esencia en el marco del

universo FRW con una parametrización efectiva de la ecuación de estado en función del factor

de escala con la condición tracker durante el dominio de radiación, y a su vez exigiendo una

expansión acelerada en etapas tard́ıas para alcanzar el efecto de la constante cosmológica. Hemos

seleccionado un campo escalar de K-esencia, ya que no necesita un fine-tuning del valor del campo

y su velocidad en etapas tempranas. Además, el comportamiento de este campo es el indicado

para satisfacer la condición tracker durante el dominio de radiación. Con la parametrización

que se ha construido, es posible encontrar las variables dinámicas del sistema de EDE y usando

de distancias de luminosidad de la SNIA fue posible obtener las mejores estimaciones de los

parámetros libres del modelo.

Aśı, es posible calcular los grados de libertad adicionales los cuales están relacionados con la

contribución no nula del modelo de enerǵıa oscura y su influencia en la tasa de Hubble, el tiempo

y, por último, la abundancia primordial de núcleos ligeros en la teoŕıa de BBN. Se resumen las

condiciones necesarias para lograr predicciones BBN y la expansión acelerada del universo en

etapas tard́ıas.

Esta nueva perspectiva se evita el procedimiento usual que consiste en considerar más grados

de libertad durante el dominio de radiación como materia oscura (neutrinos, axiones, neutralinos,

part́ıculas Kaluza, etc.) ó los modelos asociados con la gravedad modificada.
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Abstract

This thesis have been made in the frame of two current and exciting topics in Cosmology:

Primordial Nucleosynthesis and Dark Energy. Both are fundamental fields that must be studied

in order to understand the Early Universe and the nature of the accelerated expansion of the

Universe and consequently, it is possible to achieve an enhancement of the predicted values that

must be compared with available observational data.

In this context, we have proposed this thesis with the aim to study a model of Dark Energy

which evolves during the different cosmological epochs and its influence in BBN abundances.

This contribution has been modeled as a K-essence scalar field in the framework of FRW universe

using an effective parametrization of the state equation as a function of the scale factor with the

tracker condition during radiation domination, but also demanding an accelerated expansion at

late times emulating cosmological constant. We have selected a K-essence field because it does

not need a fine tuning of the value of the field and its velocity at very early times. Also, the

behaviour of this field is the right one to get the tracker condition during radiation domination.

With the parametrization that has been constructed, we find all the dynamical variables of the

EDE system and use the luminosity distances of the SNIA to obtain the best estimations for the

free parameters of the model.

At this point, it is possible to compute the additional degrees of freedom which are related

with the non null contribution of the dark energy model and its influence on the Hubble rate,

the time and finally, the primordial abundances of light nuclei in BBN theory. We summarize the

necessary conditions to achieve BBN predictions and the accelerated expansion of the universe

at late times.

This new perspective avoids the ordinary procedure which is to consider additional degrees

of freedom during radiation domination as dark matter (neutrinos, axions, neutralinos, Kaluza

particles, etc.) or models associated with modified gravity that also affects the dynamic quantities

related with BBN theory.
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PARÁMETROS COSMOLÓGICOS FIDUCIALES

En este trabajo se utilizarán los siguientes parámetros cosmológicos tomados de WMAP-7

a partir de observaciones de CMB+Sachs Wolfe effect+Gravitational Lensing. La tabla completa

se encuentra disponible en [1]:

h 0.710± 0.025
H0 71.0± 2.5 km/s/Mpc
t0 13.75± 0.13 Gyr
zeq 3196± 134
ΩB 0.0449± 0.0028

ΩBh
2 0.02258± 0.00057

ΩCDM 0.222± 0.026
ΩΛ 0.734± 0.029
Ωm 0.266± 0.029

Ωmh
2 0.1334± 0.0056

R 1.719± 0.019
ABAO(z = 0.35) 0.463 + 0.021

Salvo que se diga lo contrario, en los desarrollos de este trabajo se fijarán las constantes

fundamentales c = ~ = KB = 1.

6



CAPÍTULO 1
INTRODUCCIÓN

Paralelo al desarrollo en los años 30 del modelo estándar de la cosmoloǵıa, que describe el

universo a gran escala, por parte de Friedmann, Roberson, Walker y Lemaitre, en el campo de

la f́ısica nuclear se desarrollaban arduos esfuerzos por entender el proceso de formación de los

núcleos en la naturaleza, las part́ıculas que los constituyen y las interacciones que median entre

las mismas.

Estos trabajos fueron retomados a finales de los cuarentas por George Gamov, entre otros,

[2, 3] en un intento por encontrar que elementos qúımicos pudieron formarse en etapas tempranas

del universo, teniendo en cuenta las cadenas de reacciones presentes, las interacciones fundamen-

tales y la expansión del universo. Gamov concluyó que sólo los primeros núcleos pod́ıan formarse

en este escenario, en virtud de la existencia de la barrera de Coulomb y la ausencia de núcleos

fuertemente ligados con número atómico entre 5 y 8.

Estos resultados fueron corroborados por Wagoner en 1974 [4, 5], mediante el uso de un

código numérico que soluciona la ecuación de Boltzmann para las reacciones presentes en la Nu-

cleośıntesis Primordial (decaimiento del neutrón, formación del deuterio, 3-He, 4-He y 7-Li) en

0.1s < t < 3min.

Desde ese momento hasta hoy, el conocimiento alrededor de esta etapa del universo ha cre-

cido tremendamente, impulsada por el avance teórico de la cosmoloǵıa, aśı como de la f́ısica de

altas enerǵıas que ha incluido detalles fundamentales en el modelo de Big Bang Nucleośıntesis

(BBN), el refinamiento de las técnicas de medición de las abundancias de estos elementos primor-

diales a altos redshift y el desarrollo computacional. Adicionalmente, el estudio del espectro de

anisotroṕıas de la Radiación Cósmica de Fondo (CMB) ha permitido encontrar de forma precisa

e independiente algunos parámetros cosmológicos y compararlos con sus valores obtenidos con

BBN, por lo que el análisis conjunto de estas dos herramientas ha permitido acotar parámetros

libres del modelo cosmológico.

7
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Actualmente, la Nucleośıntesis Primordial es uno de los pilares del modelo estándar de la

Cosmoloǵıa, y representa una de las formas más poderosas de testear la f́ısica fundamental. Es

por esto que en este trabajo se estudia la BBN, incluyendo un modelo de enerǵıa oscura diná-

mica que contribuya en el dominio de radiación, y de esta manera, modifique el parámetro de

expansión de Hubble y pueda dar cuenta de las discrepancias en las abundancias relativas de los

elementos ligeros que se calculan por este método, y los valores observados.

De otro lado, observaciones actuales revelan que el universo se expande de forma acelerada

y que existe una contribución de materia–enerǵıa del orden del 70 % de la densidad cŕıtica, con

distribución muy suave en el fluido cósmico y con presión negativa 1 (efecto repulsivo a la grave-

dad 2). Su naturaleza es desconocida por el momento, pero tiene una marcada relevancia en la

evolución reciente del universo.

Para describir su origen se han propuesto una amplia gama de modelos: el primero adoptado fue

la constante cosmológica como una contribución de materia–enerǵıa y no de carácter geométri-

co, asociada con la enerǵıa de vaćıo de los campos cuánticos. No obstante, esta interpretación

presenta una marcada discrepancia entre el valor calculado en teoŕıa cuántica de campos y el

encontrado en cosmoloǵıa, además de otros desafios teóricos como el problema de coincidencia y

el mecanismo que da lugar a Λ [14].

Ahora, si la constante cosmológica es nula, deben existir candidatos que generen los efectos

mencionados. De la ecuaciones de Friedmann se encuentra que se produzca la expansión acelerada

en etapas tard́ıas la componente no material adicional debe tener una ecuación de estado ω < −1
3 .

Por ello, modelos que inicialmente fueron propuestos para inflación fueron abordados: Quintae-

sencia (ω =cte), K-esencia, Campos Taquiónicos, defectos cosmológicos frustrados, dimensiones

extra, campos masivos (o sin masa) tanto bosónicos como fermiónicos, galileones, parametriza-

ciones efectivas, campos magnéticos primordiales, modelos holográficos, etc. para modelar esta

contribución que es predicha por las ecuaciones de Friedmann en el marco de la Relatividad

General.

Existen otras posibilidades como gravedad modificada, donde el efecto de expansión acelerada es

geométrico y no debido a algún tipo de materia–enerǵıa.

Sin embargo, el paradigma sigue siendo ΛCDM pues es el modelo que mejor se adapta a las
1Dado que su presión es comparable en magnitud a su densidad de enerǵıa, es relativista y tipo enerǵıa.
2Se ha sugerido que si la enerǵıa oscura es un campo escalar muy liviano podŕıa existir una interacción de largo

alcance diferente a las ya conocidas.
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observaciones, aún a pesar de los problemas conceptuales que implica la constante cosmológica.

En este trabajo se pretende implementar un modelo que de cuenta de enerǵıa oscura temprana

y modifique el parámetro de Hubble de la forma:

H ′ =
(

4πG
45

g′eff

)
, (1.0.1)

donde g′eff es el número de grados de libertad relativistas asociado a part́ıculas adicionales [6, 7, 8]

o bien, a campos escalares [9] que puedan dar cuenta de la diferencia entre las abundancias que

predice el modelo y los valores medidos por métodos astrof́ısicos, sin que estos afecten las reac-

ciones intŕınsecas que producen los elementos ligeros.

Una vez que se conoce la forma funcional de H ′, se procederá a calcular las abundancias rela-

tivas de cada núcleo usando la ecuación de Boltzmann, y de esta forma, se completará el proceso

de nucleośıntesis con el nuevo modelo (con la duración y el parámetro de Hubble modificados).

En esta misma ĺınea, pueden acotarse los parámetros cosmológicos implicitos en la nucleośıntesis

(ηB y ΩB).

Adicionalmente, los parámetros libres de BBN pueden ser contrastados mediante el análisis y

reducción del espectro de anisotroṕıas del CMB, que se trabajará de forma paralela al desarrollo

anteriormente mencionado. Esto se hará con el fin de conocer la confiabilidad del modelo que

modifica la nucleośıntesis “estándar”.

Finalmente, con el modelo de enerǵıa oscura de K-esencia, se encontró la evolución de todas

las variables dinámicas del problema, los parámetros libres y se analizaron diferentes pruebas

para testear el modelo propuesto, con excelentes resultados que nos permiten considerar como

un buen candidato a enerǵıa oscura nuestro modelo.



CAPÍTULO 2
MODELO ESTÁNDAR DE LA COSMOLOGÍA

2.1. Modelo cosmológico del universo en expansión

El Modelo Estándar de la Cosmoloǵıa está basado en dos principios: la homogeneidad e

isotroṕıa a grandes escalas del universo. Estos postulados permiten escribir el elemento de ĺınea

en un universo máximalmente simétrico por medio de la métrica de Roberson-Walker (en unidades

de c = 1) [10, 11]:

ds2 = −dt2 + a2(t)
[

dr2

1− kr2
+ r2dθ2 + r2 sin2 θdφ2

]
, (2.1.1)

siendo a(t) el factor de escala y k, el parámetro que da cuenta de la curvatura espacial del universo,

tal que k = 0, k = 1 ó k = −1 para geometŕıa plana, esférica o hiperbólica respectivamente.

Estos postulados, también conducen a un forma del tensor de momentum-enerǵıa para el fluido

perfecto dada por:

Tµν =


−ρ 0 0 0
0 p 0 0
0 0 p 0
0 0 0 p

 (2.1.2)

siendo p la presión del fluido y ρ la densidad de enerǵıa.

Las ecuaciones de campo de Einstein con constante cosmológica para la métrica (2.1.1) con

el tensor de momentum-enerǵıa (2.1.2) son [12]:

H2 =
(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ− k

a2
+

Λ
3
, Componente temporal (2.1.3)

y
ä

a
= −4πG

3
(
ρ+ 3p

)
+ Λ, Componentes espaciales (2.1.4)

en donde se ha definido el parámetro de Hubble como H ≡ ȧ
a . La conservación de enerǵıa,

expresada por la ecuación de conservación de la enerǵıa (T 0β;0 = 0) queda definida de la forma:

10
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∂ρ

∂t
+ 3H(ρ+ p) = 0. (2.1.5)

Para resolver estas ecuaciones es necesario conocer la relación existente entre la presión p y la

densidad de enerǵıa ρ. La forma más general para la ecuación de estado para un fluido barotrópico:

[11]:

p = ωρ, (2.1.6)

con ω un parámetro, que máximo depende del tiempo ω = ω(t). Al conjunto de ecuaciones

(2.1.3), (2.1.4) y (2.1.5) se les conoce como Ecuaciones de Friedmann-Lemaitre y junto con la

ecuación de estado (2.1.6) determinan el modelo cosmológico. Los modelos más trabajados son los

de polvo (ω = 0) y radiación (ω = 1/3), los cuales dan cuenta de la evolución de las componentes

materiales conocidas del universo.

Sin embargo, actualmente existe evidencia de la expansión acelerada del universo [13], lo que hace

necesario considerar modelos con constante cosmológica no nula ó alguna componente adicional,

que cumpla la condición ä > 0, y por tanto ω < −1/3. Los modelos con ecuaciones de estado

de esta forma se denominan de Quintaesencia [6]. El caso con ω = −1 se obtiene suponiendo en

la ecuación (2.1.5) que la densidad de enerǵıa es constante, lo que nos lleva a una ecuación de

estado de la forma:

p = −ρ, (2.1.7)

es decir, una ecuación de estado con presión negativa (Λ como Enerǵıa Oscura). Podemos entonces

asociar una densidad, que llamaremos densidad de enerǵıa del vaćıo relacionada con la constante

cosmológica por la relación [14]:

ρΛ =
Λ

8πG
, (2.1.8)

Se define la fracción de densidad de enerǵıa para el modelo ΛCDM (contribución no nula de

constante cosmológica y materia oscura fŕıa) de la siguiente manera:

Ωm =
8πGρ
3H2

, ΩΛ =
Λ

3H2
, Ωk = − k

a2H2
, (2.1.9)

La primera ecuación de Friedmann queda escrita de la forma:

Ωm + ΩΛ + Ωk = 1, (2.1.10)
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la relación anterior se conoce como regla de suma cósmica. Las curvas de verosimilitud que

consideran distintos métodos permiten determinar en muy buena aproximación los valores de

estos parámetros hoy (a0 = 1) [10, 15, 11, 16],

Ωm0 ≈ 0.28, ΩΛ0 ≈ 0.72, Ωk0 ≈ 0. (2.1.11)

Figura 2.1: Curvas de verosimilitud de Ωm y ΩΛ. [17]

Adicionalmente, estudios recientes del espectro de anisotroṕıas de la Radiación Cósmica de Fon-

do (CMB) por medio del proyecto Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP), muestran

que el contenido actual del universo es: un 72.1 % de enerǵıa oscura, un 23.3 % de materia oscura

fŕıa y un restante 4.6 % de materia bariónica1[15].

No obstante, si se considera un modelo de enerǵıa oscura diferente de la constante cosmoló-

gica, la fracción de densidad de enerǵıa asociada a la enerǵıa oscura está dada por:

Ωde =
8πG
3H2

ρde, (2.1.12)

donde ρde depende del modelo. El comportamiento dinámico de este tipo de modelos depende

de la forma paramétrica de wde.

De otra parte, existe una ecuación fundamental que permite relacionar las observaciones astro-

f́ısicas (medidas con respecto al corrimiento al rojo o redshift z)con el factor de escala a(t) que
1los valores de las dos últimas también pueden inferirse del estudio de Nucleośıntesis Primordial
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se obtiene al resolver las ecuaciones de Friedmann (2.1.3), (2.1.4):

a =
1

1 + z
, (2.1.13)

donde se usado el hecho que una señal emitida hoy tiene redshift nulo que implica la normalización

a0 = 1.



CAPÍTULO 3
MEDICIÓN DE LAS ABUNDANCIAS PRIMORDIALES

Del estudio de BBN es posible calcular las abundancias relativas de los elementos ligeros

como función de ηB ó ΩBh
2, aśı como de otros parámetros f́ısicos involucrados [7, 77, 4, 78].

De otro lado, cuando se miden dichas abundancias usando técnicas espectroscópicas, las abun-

dancias son función de la metalicidad y se miden en regiones de redshift muy altos.

3.1. Deuterio Primordial

El deuterio primordial suele observarse en nubes muy viejas del medio interestelar local; es

estimado por su ĺınea de absorción de Lyman α en regiones de alto redshift en la ĺınea de visión

de los quasares.

Teniendo en cuenta los niveles de enerǵıa del átomo de Deuterio y la serie de Lyman:

En = −
(

µDe
4

(4πε0)2~2

)
Z2

2n2

con µD =
me ·mD

me +mD
la masa reducida del átomo hidrogenoide y mD = Zmp + Nmn − B(A,Z)

la masa propia del núcleo de deuterio.

Considerando el espectro de enerǵıas del átomo de deuterio, se encuentra un relación para

la fórmula de Rydberg:

1
λ

= R′
(

1− 1
n2

)
con R′ =

R

1 + µD
y R = 1.09737(02)× 107m−1.

El corrimiento de las ĺıneas de deuterio en el ultravioleta se detecta al medir velocidades

aparentes de quasares a alto redshift con cδz ≈ 82km/s.

14
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Figura 3.1: Columna de densidad de deuterio

De las observaciones se obtiene una abundancia relativa de deuterio:

2× 10−5 <
YD
YH

< 2× 10−4 (3.1.1)

⇒ 4.7× 10−10 < ηB < 6.5× 10−10 (3.1.2)

3.2. Helio-3

Cuando las estrellas se acercan a la secuencia principal queman D en 3He a T > 0.5×106K.

Por esto, la medida de
D +3 He

H
es más confiable que cada isótopo por separado.

Aunque es muy dif́ıcil detectarlo, existe una ĺınea análoga a la de 21 cm en el 3He+ de 3.46

cm.

Se ha observado que se quema más 3He del que se produce en las estrellas, por lo que las

observaciones solo dan una cota inferior para este elemento.

3.3. Helio-4

La abundancia de helio primordiales obtiene midiendo en regiones extragalácticas HII en

galaxias irregulares (nubes de hidrógeno ionizado) de baja metalicidad.

La cota inferior para la abundancia de este elemento se encuentra a través de la correlación Y4He

con la metalicidad de las estrellas en estas regiones, teniendo en cuenta que el valor más bajo
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de metalicidad corresponde al valor primordial, dado que las estrellas no ha sido enriquecida po

procesos nucleares secundarios:

Figura 3.2: Regresiones lineales de la fracción de masa de 4He vs. la abundancia de ox́ıgeno y
nitrógeno para un total de 82 regiones H II en 76 galax́ıas compactas azules. En los páneles a y
b, la abundancia de 4He se deriva usando las ĺıneas de emisión λ4471, λ5876 y λ6678 de He I, y
en c y d, usando las ĺıneas del mismo elemento λ3889, λ4471, λ5876, λ6678 y λ7065 [18].

La abundancia de 4He queda definida [19]:

Y4He = 0.23 + 0.011ln(η10) + 0.013(Nν − 3). (3.3.1)

3.4. Litio-7

La abundancia de este elemento es inferida de estrellas muy viejas de halo intergaláctico dada

su baja metalicidad. Tales estrellas muestran una abundancia de Li aproximadamente constante

(Spite Plateau) con respecto a la temperatura superficial. Este valor es supuesto como el valor

primordial. Sin embargo, si toman lugar procesos que destruyan el litio en el halo, dicho valor

seŕıa mayor al medido en el plateau.

Se detecta litio primordial en estrellas de baja metalicidad tipo (POP II) alojadas en el

halo de nuestra galaxia, pues no se produce este elemento en la evolución estelar.
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Figura 3.3: Contribución del enriquecimiento de Li primordial por diferentes factores estelares:
Estrellas AGB (ĺınea entrecortada corta), SNeII (ĺınea punteada), gigantes rojas de baja masa
(ĺınea entrecortada larga) y novas (ĺınea punteada entrecortada) [18].

7Li se destruye a T > 2× 106K.

Se tiene un 50 % de incertidumbre en su medición debido a inputs en las secciones eficaces

consideradas.

Además, de los valores inferidos de la observación de las abundancias primordiales, es posible

encontrar cotas para el valor de ΩB =
ρB
ρcr

, conociendo H0:

0.017 < ΩBh
2 < 0.024. (3.4.1)



CAPÍTULO 4
NUCLEOSÍNTESIS PRIMORDIAL (BBN)

4.1. Termodinámica del Universo Temprano

Durante el dominio de radiación en el modelo de FRWL (z % 3600) la densidad de ener-

ǵıa del fluido evoluciona como a−4. El término de curvatura y la contribución de la constante

cosmológica Λ (alrededor de 30 órdenes de magnitud por debajo de la densidad de enerǵıa del

fluido cosmológico) son despreciables. Una suposición crucial que se impone en la descripción del

universo temprano es la existencia de una fase de equilibrio termodinámico que implica que las

interacciones que se presentan entre las diferentes especies relativistas sean más rápidas que la

expansión del universo. De lo contrario, el camino libre medio entre las part́ıculas es tan grande

que la eficiencia de las interacciones cae exponencialmente [20].

Mientras las interacciones necesarias para que las funciones de distribución de las part́ıculas

se ajusten al cambio de temperatura más rápido que el factor de expansión, el universo evolu-

ciona a través de una sucesión de estados cuasiestacionarios con T ∝ a−1.

4.1.1. Equilibrio Termodinámico

El plasma en el universo temprano es en muy buena aproximación en equilibrio termodiná-

mico.

La existencia del estado de equilibrio termodinámico implica enormes simplificaciones, dado que

todas las cantidades de interés sólo dependen de la temperatura y de los potenciales qúımicos.

La historia previa del sistema termodinámico no necesita ser conocido, salvo por la complejidad

del valor de algunos potenciales qúımicos µi que deben derivarse de la f́ısica de part́ıculas.

En equilibrio térmico, la densidad número de part́ıculas n de la especie i en un gas deb́ılmente

interactuante con g grados de libertad, en términos de sus funciones de distribución f(p) en el

espacio de fase:

18
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n =
g

(2π)3

∫
f(p)d3p, (4.1.1)

ρ =
g

(2π)3

∫
E(p)f(p)d3p, (4.1.2)

p =
g

(2π)3

∫
|~p|2

3E
f(p)d3p, (4.1.3)

donde la expresión de la enerǵıa proviene del invariante relativista PµPµ = −m2 = −E2 +a2pipi

usando la métrica (2.1.1) con k = 0.

Para especies en equilibrio cinético, la ocupación en el espacio de fase esta dado por las

funciones de distribución cuánticas f(p) = (exp((E − µ)/T ) ± 1)−1, donde + corresponde a

Fermi-Dirac y − a la de Bose-Einstein, respectivamente.

En el ĺımite relativista T >> m y T >> µ (fermiones no degenerados), las cantidades

termodinámicas son:

ρ =


gπ2

30
T 4 Bose-Einstein

7
8
gπ2

30
T 4 Fermi-Dirac

(4.1.4)

n =

ζ(3)
g

π2
T 3 Bose-Einstein

3
4
ζ(3)

g

π2
T 3 Fermi-Dirac

(4.1.5)

p =
ρ

3
. (4.1.6)

La relación anterior que un gas de part́ıculas relativistas se comporta como radiación pues el

parámetro de la ecuación de estado es justamente 1
3 .

Para part́ıculas relativistas, no degeneradas:

〈E〉 =
ρ

n
=


π4

30ζ(3)
T Bose-Einstein

7π4

180ζ(3)
T Fermi-Dirac

(4.1.7)

Para el caso no relativista, dichas distribuciones se reducen a las de Boltzmann:

ρ = mn, n = g

(
mT

2π

)3/2

exp(−(m− µ)/T ), p = nT << ρ. (4.1.8)
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Dado que ρ y p son muy pequeñas para part́ıculas no relativistas (m >> T ), es conveniente

definir estas cantidades incluyendo sólo las especies relativistas:

ρrad =
π2

30
geffT

4 (4.1.9)

prad =
ρrad

3
=
π2

90
geffT

4 (4.1.10)

con

geff =
∑
i=b

gi

(
Ti
T

)4

+
7
8

∑
i=f

gi

(
Ti
T

)4

(4.1.11)

Para 100MeV & T & 1MeV se presenta un estado de equilibrio termodinámico entre pares

electrón–positrón e±, 3 generaciones de neutrinos: electrónico ν±, muónico µ± y taónico τ± (que

suponemos son no degenerados) y fotones γ, tal que geff = 10.75.

Además, si las part́ıculas se encuentran en equilibrio qúımico, el potencial qúımico total µ

debe conservarse en una reacción de i cuerpos, tal que:

i+ j ←→ k + l entonces µi + µj = µk + µl.

Adicionalmente, si el sistema se encuentra en equilibrio estad́ıstico, se cumple la relación:

∂lnΩ1

∂E1
=
∂lnΩ2

∂E2
, (4.1.12)

con Ω el número de microestados y E, la enerǵıa asociada a dicho estado.

De otro lado, es importante definir la densidad de entroṕıa por volumen comóvil usando la

primera ley de la termodinámica TdS = d(ρV ) + pdV (haciendo µ ≈ 0) :

d

[
(ρ+ p)a3

T

]
= 0 ∴ s =

S

a3
=

(ρ+ p)
T

= cte, (4.1.13)

para part́ıculas relativistas la entroṕıa total S = 2π2

45 g∗(T · a)3 =cte, entonces T ∝ a−1.

4.1.2. Dinámica de expansión a T ≈ 1 MeV

El escenario cosmológico donde toma lugar la nucleośıntesis es un plasma a alta temperatura

compuesto por protones p, neutrones n, neutrinos y sus correspondientes antipart́ıculas ν±i , pares

electrón–positrón e± y fotones γ en equilibrio térmico.
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La nucleośıntesis primordial ocurre en el periodo de dominio de radiación (T ≈ 1 MeV,

z ≈ 109 y t = algunos s), donde las ecuaciones (4.1.4), (4.1.5) y (4.1.6) son válidas para las

part́ıculas mencionadas mientras su masa sea menor que la temperatura del fluido cosmológico.

4.1.3. Desacople de los neutrinos y aniquilación de pares [11]

A etapas tempranas las part́ıculas se mantienen en equilibrio térmico por sus rápidas coli-

siones. La interacción entre neutrones y protones con los leptones se dan a través de:

νe + n↔ p+ e−, e+ + n↔ p+ ν̄e, n↔ p+ e− + ν̄e, (4.1.14)

que también mantienen esos bariones en equilibrio qúımico. Además se asume que los leptones

tienen potencial qúımico nulo En realidad es muy pequeño por lo que es posible despreciarlo)
1 y que existe el mismo número de electrones que de protones lo que garantiza la neutralidad

del universo. Bajo estas suposiciones y (4.1.8), la razón de la densidad número de neutrones a

protones para ese momento esta dado por:

nn(T )
np(T )

= e−
Q
T . (4.1.15)

La relación (4.1.15) muestra que las interacciones que dan lugar a la BBN son la nuclear fuerte,

que da origen a la diferencia de masas Q entre ambos nucleones (diferentes estados de isoesṕın)

y la gravitacional que esta presente en el background cosmológico y en śı mismo en la presencia

de las masas 2.

La diferencia de masas Q es definida como:

Q = mn −mp ≈ 1.297MeV, (4.1.16)

A la temperatura de 100MeV la razón de neutrones a protones es muy cercana a la unidad. De

esta manera es posible expresar la tasa de neutrones a el número total de bariones como:

X(T ) =
nn(T )

nn(T ) + np(T )
. (4.1.17)

Mientras el equilibrio qúımico se mantiene:
1µl 6= 0 garantiza que hay un ligero exceso de part́ıculas con respecto a las antipart́ıculas.
2No obstante, la interacción nuclear débil toma lugar hasta tanto se desacoplen los neutrinos cuando las reac-

ciones (4.1.19) dejan de ser eficientes.
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X(T ) = Xeq(T ) =
1

1 + eQ/T
. (4.1.18)

Dado el proceso de expansión del universo, la temperatura del plasma cae, por lo que el equilibrio

qúımico de los bariones se rompe dado que las interacciones de los neutrinos son muy débiles

para reforzar el mismo.

En este punto T ∼ 1MeV, la interacción débil de los neutrinos establecida a través de las

reacciones:

e+ ν̄ ↔ e+ ν̄, ν + ē↔ ν + ē, e+ ē↔ ν + ν̄, (4.1.19)

cesa y la fracción de neutrones a bariones se aproxima a su valor X(T ∼ 0).

De otra parte, a temperaturas de T > 0.511MeV se presentan las reacciones e + ē ↔ 2γ y

dispersión Compton en equilibrio. Para estos procesos es válido:

µe + µē = 2µγ = 0.

Para temperaturas menores a la masa de reposo del electrón me = 0.511MeV, la aniquilación

continúa, sin embargo la creación cesa pues los fotones no disponen de la enerǵıa umbral para

producir e±. Los pares transfieren su entroṕıa a los fotones, entonces, los neutrinos ahora des-

acoplados del plasma caen con una temperatura proporcional a a−1, ligeramente menor a la de

los fotones: Tν < Tγ .

Considérese la entroṕıa por volumen comóvil en los siguientes instantes:

s(a1) antes de la aniquilación (geff = 11
2 ):

s(a1) =
2π2

45
T 3

1

(
2 +

7
8

(10)
)

=
43π2

90
T 3

1 , (4.1.20)

s(a2) instante posterior a la aniquilación (geff = 2):

s(a2) =
2π2

45

(
2T 3

γ +
7
8

(6)T 3
ν

)
=

4π2

45

(
2
(
Tγ
Tν

)3

+
21
8

)
T 3
ν , (4.1.21)

usando la conservación de la entroṕıa por volumen comóvil se tiene la igualdad:

s(a1)a3
1 = s(a2)a3

2 (4.1.22)
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43π2

90
(T1a1)3 =

4π2

45

(
2
(
Tγ
Tν

)3

+
21
8

)
(Tνa2)3

43
2

(T1a1)3 = 4

((
Tγ
Tν

)3

+
21
8

)
(Tνa2)3

43
8
− 21

8
=
(
Tγ
Tν

)3

Tν =
(

4
11

)1/3

Tγ .

La temperatura del CMB hoy es de Tγ = 2.73K, lo que conduce a una temperatura de los neu-

trinos hoy de Tν = 1.96K.

Durante la época que nos concierne, el término de curvatura en la expansión del universo

es despreciable. Por el momento se considerará que la contribución de enerǵıa oscura, cualquiera

sea su manifestación es nula (en el caṕıtulo 8 se incorporará al cálculo una contribución de EDE

que se justificará en el caṕıtulo 6).

Con estas condiciones, la primera ecuación de Friedmann (2.1.3) por un único término de densidad

de enerǵıa de materia:

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ. (4.1.23)
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4.2. Abundancia primordial de neutrones y 4He [?]

La forma más adecuada de encontrar las abundancias primordiales resulta de conocer la

abundancia de neutrones cuando el universo evoluciona. Denotamos λpn(t) la tasa de conversión

de protones en neutrones y λnp la tasa del proceso inverso.

Dada la reacción n+νe → p+e− y teniendo en cuenta la expresión para la tasa de decaimiento

λnp:

λnp = n0
eν〈σv〉, (4.2.1)

con 〈σv〉 dado por la expresión:

〈σv〉 =
1

n0
nn

0
νe

∫
d3pn
(2π)3

1
2En

∫
d3pν
(2π)3

1
2Eν

∫
d3pp
(2π)3

1
2Ep

∫
d3pe
(2π)3

1
2Ee

e−(En+Eν)/T×

(2π)4δ3(pn + pν − pn − pe)δ(En + Eν − En − Ee)|M|2. (4.2.2)

teniendo en cuenta que nn = 2
(
mnT

2π

)3/2

e−mn/T , e integrando sobre pn se tiene:

〈σv〉 =
1
n0
ν

emn/T(
mnT
2π

)3/2 e−mn/T (mnT

2π

)3/2

(2π)2

∫
dppp

2
pδ

3(pν − (pn + pe))
∫

d3pν
(2π)3

e−pν/T

2pν
×

∫
d3pν
(2π)3

e−pν/T

2pν

∫
d3pe
(2π)3

1
2pe

δ(Q− Eν − Ee)|M|2,

〈σv〉 =
1
n0
ν

π

4m2

∫
d3pν
(2π)3

e−pν)/T

2pν

∫
d3pe
(2π)3

1
2pe

δ(Q− En − Ee)|M|2,

donde se han usado las expresiones de las enerǵıa dependiendo de si la especie es relativista (e±,

γ, ν±i ) o no (p, n). Con estas consideraciones se obtiene:

λnp = n0
ν〈σv〉 =

π

4m2

∫
d3pν

(2π)32pν
e−pν/T

∫
d3pe

(2π)32pe
δ(Q+ pν − pe)|M|2, (4.2.3)

La amplitud al cuadrado de esta reacción débil está dada por |M|2 = 32G2
F (1+3g2

A)m2
ppνpe, donde

gA es el vertor axial acoplado del nucleón y está relacionado con su constante de estructura. La

mejor medición de gA se hace v́ıa la vida media del neutrón, τn = λ0G
2
F (1 + 3g2

A)
m5
e

(2π)3
donde

λ0 está definido por la integral en el espacio de fase es:

λ0 =
∫ Q/me

0
dx · x(x−Q/me)(x2 − 1)1/2 = 1.636, (4.2.4)
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y la variable adimensional x queda definida por x =
E

T
.

De esta manera, la expresión (4.2.3) puede escribirse en términos de τn:

λnp = n0
ν〈σv〉 =

π

4m2

∫
d3pν

(2π)32pν
e−pν/T

∫
d3pe

(2π)32pe
δ(Q+ pν − pe)(32G2

F (1 + 3g2
A)m2

ppνpe),

= n0
ν〈σv〉 =

π

4m2

∫
d3pν

(2π)32
e−pν/T

∫
d3pe

(2π)32
δ(Q+ pν − pe)(32G2

F (1 + 3g2
A)m2

p),

Sin embargo, a la reacción anterior también contribuyen dos tasas de decaimiento, aśı como el

decaimiento del mismo electrón, y la reacción inversa p→ n:

λ(ν + n→ p+ e−) = A

∫ ∞
0

dpνp
2
νpeEee

−pν/T , (4.2.5)

λ(e+ + n→ p+ ν̄) = A

∫ ∞
0

dpep
2
epνEνe

−pe/T , (4.2.6)

λ(n→ p+ ν̄ + e−) = A

∫ ∞
0

dpep
2
epνEν , (4.2.7)

haciendo pe = Ee = Q+ pν en (4.2.5) se tiene:

λ(ν + n→ p+ e−) = A

∫ ∞
0

dpνp
2
ν(Q+ pν)2e−pν/T ,

= A

∫ ∞
0

dpνp
2
ν(Q2 + 2Qpν + p2

ν)e−pν/T ,

usando el cambio de variable u = pν
T e integrando la función Gamma de orden n 3:

λ(ν + n→ p+ e−) = A
(
Q2T 3Γ(3) + 2QT 4Γ(4) + T 5Γ(5)

)
,

= A
(
2Q2T 3 + 12QT 4 + 24T 5

)
,

= 2AT 3
(
Q2 + 6QT + 12T 2

)
= λ(n+ e+ → p+ ν̄).

Adicionalmente, debe recordarse que la tasa de decaimiento del neutrón libre es igual a 1/τn.

Haciendo pν = Q2 − p2
e y llamando p0 = (Q2 −m2

e)
1/2 se tiene:

3Γ(n) =
R∞
0
tn−1e−tdt
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λ(n→ p+ ν̄ + e−) = A

∫ p0

0
dpep

2
e(Q− pe)2,

= A

∫ p0

0
dpep

2
e(Q

2 − 2Qpe + p2
e),

= A

[
Q2

∫ p0

0
dpep

2
e − 2Q

∫ p0

0
dpep

3
e +

∫ p0

0
dpep

4
e

]
,

= A

[
Q2

3
(Q2 − p2

e)
3/2 − Q

2
(Q2 − p2

e)
2 +

1
5

(Q2 − p2
e)

5/2

]
,

=
A

5
(Q2 − p2

e)
1/2

[
1
6
Q4 − 3

4
Q2m2

e −
2
3
m4
e

]
+

1
4
Am4

eQ cosh−1

(
Q

me

)
.

Como λ(n→ p+ ν̄ + e−) = 1
τn

, Q = 1.293 MeV y me = 0.511 MeV, entonces:

1
τn

= 0.0157AQ5, (4.2.8)

conduciendo a la constante de normalización A de las reacciones anteriores:

4A = a
Q−5

τn
con a = 255, (4.2.9)

las reacciones λ(ν + n → p + e−) y λ(e+ + n → p + ν̄) quedan escritas de la forma (usando la

variable adimensional x =
Q

T
):

λ(ν + n→ p+ e−) = λ(n+ e+ → p+ ν̄) = a
Q5

τn
T 3
(
Q2 + 6QT + 12T 2

)
, (4.2.10)

=
a

τn

1
x5

(x2 + 6x+ 12), (4.2.11)

=
255
x5τn

(x2 + 6x+ 12). (4.2.12)

Considerando este decaimiento y teniendo en cuenta que los leptones (e±, ν±) están en completo

equilibrio n0
l = nl, la ecuación de Boltzmann puede escribirse:

a−3d(nna3)
dt

= n0
nn

0
l 〈σv〉

[
npnl
n0
pn

0
l

− nnnl
n0
nn

0
l

]

a−3d(nna3)
dt

=
n0
n

n0
n

n0
l 〈σv〉

[
np
n0
n

n0
p

− nn
]

a−3d(nna3)
dt

= n0
l 〈σv〉

[
npe
−Q/T − nn

]
,

identificando λnp = n0
l 〈σv〉 y Xn = nn

nn+np
, la expresión anterior se puede escribir de la forma:
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a−3d(Xn(nn + np)a3)
dt

= λnp

[
npe
−Q/T −Xn(np + nn)

]
(4.2.13)

a−3(nn + np)a3dXn

dt
= λnp

[
npe
−Q/T −Xn(np + nn)

]
(4.2.14)

dXn

dt
= λnp

[
np

nn + np
e−Q/T −Xn

]
(4.2.15)

dXn

dt
= λnp

[
(1−Xn)e−Q/T −Xn

]
, (4.2.16)

La ecuación (4.2.16) tiene como solución:

X(t) =
∫ t

t0

dt′I(t, t′)λpn(t′) + I(t, t0)X(t0), (4.2.17)

donde el factor integrante esta dado por:

I(t, t′) = exp
[
−
∫ t

t′
dt′′Λ(t′′)

]
, (4.2.18)

con

Λ(t) = λpn + λnp. (4.2.19)

Las tasas λpn y λnp son muy altas en etapas muy tempranas cuando T es del orden de 100

MeV. Para un tiempo inicial t0 cercano a 0, el factor integrante I(t, t′) de la ecuación (4.2.17) es

muy pequeño por t ∼ 1/Λ(t0), entonces la integral puede calcular desde 0 y la diferencia en las

contribuciones de tiempos iniciales es despreciable.

Asimismo, para tiempos t posteriores a t0, las reacciones que toman lugar borran las condiciones

iniciales de la integral.

Entonces, X(t) queda de la forma:

X(t) =
∫ t

0
dt′I(t, t′)λpn(t′). (4.2.20)

Para mostrar que el población de neutrones esta en equilibrio aún después de salir de su valor

de equilibrio Xeq(t), se usa que:

I(t, t′) =
1

Λ(t′)
d

dt′
I(t, t′), (4.2.21)

integrando por partes se obtiene:

X(t) =
λpn(t)
Λ(t)

−
∫ t

0
dt′I(t, t′)

d

dt′

[
λpn(t′)
Λ(t′)

]
, (4.2.22)
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En el régimen donde la tasa total de la reacción Λ(t) es muy grande en comparación con la tasa

de variación temporal de las mismas, el último término en la ecuación (4.2.22) resulta ser una

pequeña corrección, como se muestra cuando se realiza una segunda integración por partes:

X(t) ' λpn(t)
Λ(t)

− 1
Λ(t)

d

dt

[
λpn(t)
Λ(t)

]
, (4.2.23)

donde los términos de orden (dλ/dt)2 y d2λ/dt2 han sido despreciados.

Los leptones se mantienen en equilibrio térmico con los fotones por dispersión Compton, por lo

que el balance de las interacciones débiles entre bariones exige:

λpn = exp

[
− Q

T (t)

]
λnp, (4.2.24)

entonces:
λpn(t)
Λ(t)

=
λpn(t)

λpn(t) + λnp(t)
=

1

1 + e
Q
T (t)

= Xeq(T ), (4.2.25)

Con el nivel de precisión trabajado hasta ahora, la ecuación (4.2.23) puede expresarse como una

expansión de Taylor:

Xn(t) ' Xeq

[
T

(
t− 1

Λ(t)

)]
, (4.2.26)

lo que implica que a primera aproximación la población de neutrones su valor de equilibrio, pero

en etapas tempranas, el tiempo se ve retardado por un factor 1
Λ(t) . El resultado anterior puede

reexpresarse de la forma:

Xn(t) ' Xeq −
1

Λ(t)
d

dt

(
λpn(t)
Λ(t)

)
Xeq (4.2.27)

Xn(t) ' Xeq

(
1− 1

Λ(t)
Ṫ
d

dT

)
, (4.2.28)

(4.2.29)

Dada la relación aT =cte, entonces X(t) = Xeq(Teff (t)) con Teff (t) =
(

1 +
1

Λ(t)
ȧ

a

)
. La condi-

ción de equilibrio se mantiene hasta el tiempo definido por
ȧ

a
' Λ.

Sin embargo, la solución (4.2.16) puede expresarse usando la variable adimensional x =
Q

T
,

tal que
dx

dt
= −x

t

dT

dt
o de forma equivalente, dx = −x

t
dT y

dX

dt
=
dX

dx

dx

dt
.

Adicionalmente, de la ecuación de Friedmann puede deducirse que
1
T

dT

dt
= −

√
4π3

45
geffQ4x2
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dXn

dx
=

λnp
xH(x = 1)

(Xn − (1−Xn)e−x), (4.2.30)

La solución formal de esta ecuación diferencial esta dada por:

Xn(x) =
∫ x

xi

dx′
λnp(x′)
x′H(x′)

e−x
′
exp(µ(x′)− µ(x)), (4.2.31)

donde xi es algún valor inicial definido para muy alta temperatura y la función µ(x):

µ(x) =
∫ x

xi

dx′

x′H(x′)
(1 + e−x

′
)λnp(x′). (4.2.32)

Usando (4.2.24) se encuentra Λ(x) = (1 − e−x)λnp(x), el factor integrante de la solución de la

ecuación de Boltzmann (4.2.31) puede expresarse en términos de la variable x:

I(x, x′) = exp

[
−
∫ x

x′
dx′′

dt′′

dx′′
Λ(x′′)

]
, (4.2.33)

Para calcular el jacobiano de la transformación
dt′′

dx′′
, se recurre a la ecuación de Friedmann y

(aT ) =cte:

dt

dx
=

(
4π3

45
geff
m2
pl

Q2

)−1/2

x−3, (4.2.34)

con el elemento (4.2.34):

I(x, x′) = exp

−∫ x

x′
dx′′

(
45
4π3

m2
pl

geff

x′′

Q2

)1/2

x′′(1− e−x′′)λnp(x′′)


I(x, x′) = exp

[∫ x′

xi

dx′′

H(x′′)
(1− e−x′′)
x−1′′ λnp(x′′)−

∫ x

xi

dx′′

H(x′′)
(1− e−x′′)
x−1′′ λnp(x′′)

]
I(x, x′) = exp

[
µ(x′)− µ(x))

]
.

Conocido el factor integrante, se encuentra la solución de la abundancia de los neutrones en

términos de x:

Xn(x) =
∫ x

xi

dx′I(x, x′)
d

dx′

(
e−x

′
λnp(x′)

Λ(x′)

)

Xn(x) =
∫ x

xi

dx′I(x, x′)e−x
′
λnp(x′)

(
1

x′H(x′)

)
Xn(x) =

∫ x

xi

dx′

x′H(x′)
e−x

′
λnp(x′)exp

[
µ(x′)− µ(x))

]
.
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No obstante, es necesario conocer cual es el valor de µ(x) para tiempos lejanos x→∞, reempla-

zando (4.2.10) en (4.2.32) se tiene:

µ(x) = 255
τnQ

(
4π3GgeffQ

2

45

)−1/2 ∫ x
xi

x′

x′5 (12 + 6x′ + x′2)(1 + e−x
′
)dx′

µ(x) = 255
τnQ

(
4π3GgeffQ

2

45

)−1/2 ∫ x
xi

(12x′−4 + 6x′−3 + x′−2)(1 + e−x
′
)dx′

µ(x) = 255
τnQ

(
4π3GgeffQ

2

45

)−1/2 [
4x′−3 + 3x′−2 + x′−1

]x
xi

+ 12
∫ x
xi
dx′(12x′−4 + 6x′−3 + x′−2)e−x

′

µ(x) = 255
τnQ

(
4π3GgeffQ

2

45

)−1/2 [(
4x′−3 + 3x′−2 + x′−1

)
+
(
4x′−3 + x′−2

)
e−x

′
]x
xi
.

Integrando numéricamente la expresión anterior bajo la consideración que xi → 0 (T → ∞) se

tiene:

µ0 = − 255
τnQ

(
4π3GgeffQ

2

45

)−1/2

· 1.73,

usando τn = 886.7s, Q = 1.293MeV, G = 1.22× 1022MeV y geff = 10.75, se encuentra:

µ0 = −0.2509,

entonces:

µ(x) = 0.2509
[(

4x−3
i + 3x−2

i + x−1
i

)
+
(
4x−3

i + x−2
i

)
e−xi

]
(4.2.35)

Para encontrar la abundancia final de neutrones es necesario reescribir (4.2.23) en términos de

x y usar la relación (4.2.25), tal que:

Xn(x) =
λnp(x)
Λ(x)

+
∫ ∞

0
dx′ex

′ 1
(1 + e−x′)2

exp
[
µ(x′)− µ(x)

]
Teniendo en cuenta la expresión (4.2.35), el término µ(x′)− µ(x) = −2µ(x).

La abundancia final de neutrones para la época de la nucleośıntesis resulta:
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Xn(x→∞) =
1

1 + ex
+
∫ ∞

0
dx′ex

′ 1
(1 + e−x′)2

e−2µ(x) (4.2.36)

Xn(x→∞) =0.151. (4.2.37)

Una vez conocida la evolución de la abundancia de neutrones, es necesario considerar que

algunos neutrinos van a protones v́ıa decaimiento beta. Para contar esta contribución, se cambiará

de notación X(x)→ X̄(x), usando barra para la abundancia encontrada en (4.2.36). Incluyendo

el efecto del decaimiento del neutrón (con tiempo de vida τ) en la ecuación de Boltzmann (4.2.16)

queda de la forma:

X(t) = e−t/τ X̄(x(t)), (4.2.38)

dado que X̄(x) no vaŕıa notablemente durante el periodo en el que los neutrones decaen.

Cuando la temperatura cae por debajo del valor de la enerǵıa de ligadura del deuterio BD,

los neutrones son capturados para formar deuterio, y este elemento, a su vez interactúa para dar

lugar al 4He. El tiempo en que los neutrones son capturados en se 4He define como tc.

En un cálculo aproximado, cuando se reemplaza el tiempo de captura tc en la ecuación (4.2.38)

y el valor asintótico de X̄(x) determinado previamente, se encuentra la abundancia relativa de

neutrones y con esto, la fracción de masa Y4He de helio que es producido en el universo temprano.

Dado que el efecto del decaimiento del neutrón da solo una pequeña corrección, una estimación

de tc dará una aproximación bastante razonable de Y4.

Usando las ecuación (4.1.23) y la relación:

a(t)Tν(t) = cte, (4.2.39)

se obtiene:

1
Tν(t)

dTν(t)
dt

= −
(

8πG
3

ρ

)1/2

, (4.2.40)

que al ser integrada da:

t =
∫ ∞
Tν

dTν(t′)
Tν(t′)

dTν(t)
dt

(
3m2

pl

8πρ

)1/2

, (4.2.41)
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donde se ha usado la relación G = m−2
pl . Dado que para nuestro momento de interés el plasma

se compone de fotones y neutrinos desacoplados. Con (4.1.4) y el número de grados de libertad

asociados a las especies mencionadas:

g = gν
π2

30
T 4
ν + gγ

π2

30
T 4
γ = geff

π2

30
T 4
ν , (4.2.42)

con Neff definida por:

geff = gν + gγ

(
11
4

)4/3

=
21
4

+ 2
(

11
4

)4/3

, (4.2.43)

entonces:

t =
(

45
16π3geff

)1/2 mpl

T 2
ν

+ t0, (4.2.44)

t =
(

45
16π3geff

)1/2(11
4

)2/3 mpl

T 2
γ

+ t0. (4.2.45)

La constante de integración puede ser estimada realizando un análisis perturbativo de la integral

(4.2.41) alrededor de ρ. Para ello se computa al primer orden la cantidad ρ− ρ0:

t0 = −1
2

(
3m2

pl

8π

)1/2 ∫ ∞
Tν

dT ′ν
T ′ν

ρ− ρ0

ρ
3/2
0

. (4.2.46)

Con:

ρ− ρ0 = ρeγ − 2
(

11
4

)4/3 π2

30
T 4
ν , (4.2.47)

donde ρeγ es la densidad de enerǵıa del subsistema electrón-fotón. Dado que ρ0 ∼ T 4
ν , se tiene:

1
T ′γ

1

ρ
3/2
0

= −1
6
d

dT ′ν
ρ
−3/2
0 . (4.2.48)

Integrando por partes se obtiene:

t0 = − 1
12

(
3m2

pl

8π

)1/2 ∫ ∞
Tν

dT ′νρ
−3/2
0

d

dT ′ν
(ρ− ρ0), (4.2.49)

tal que:

t0 ' 2s. (4.2.50)
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La expresión (4.2.44) es la más general para el periodo comprendido entre la aniquilación de

pares y la recombinación, luego debe usarse para calcular tc.

En equilibrio los neutrones, protones y deuterios se comportan como gases libres no relativistas

con densidad número:

na = ga · e(µa+ma)/Tγ

∫
d3p

(2π)3
e−p

2/2maTγ , (4.2.51)

= ga · e(µa+ma)/Tγ

(
maTγ

2π

)3/2

. (4.2.52)

donde ga es el número de grados de libertad de cada especie en la reacción gn = gp = 2, gD = 3 y

µa,ma el potencial qúımico y la masa asociada a cada part́ıcula; a etapas tempranas, estos gases

se encuentran en equilibrio qúımico, entonces:

µD = µn + µp. (4.2.53)

entonces:

nnnp
nD

=
gngp
gD

(
mnmp

mD

)3/2(Tγ
2π

)3/2

e−BD/Tγ (4.2.54)

con BD = mp + mn −mD, la enerǵıa de ligadura del deuterio. La ecuación anterior se conoce

como Ecuación de Saha ó Equilibrio Estad́ıstico Nuclear (NSE).

Sin embargo, bajo la condición de NSE se produce una fracción muy baja de deuterios hasta

tanto la temperatura del plasma Tγ no este por debajo de la enerǵıa de ligadura del elemento. Esta

situación se conoce como el deuteron bottleneck que inhibe la producción de 4He por reacciones

de dos cuerpos, como las mostradas a continuación:

2H + n→3 H + γ 2H +2 H → p+3 He 2H + p→3 He+ γ 2H +2 H →3 He+ n

3He+ n→3 H + p 3H →3 He+ e+ ν̄ 3H + p→4 He+ γ 3H +2 H →4 He+ n

3He+ n→4 He+ γ 3He+2 H →4 He+ p 3He+3 He→4 He+ 2p 4He+3 He→7 Li+ γ

Desde este punto, se tratarán las abundancias de los elementos que pueden formar durante la

etapa de la nucleośıntesis cosmológica, por lo que es conveniente usar las fracciones de abundan-

cias Xa normalizadas a la densidad número de bariones nB. De esta manera, un nucleón a-esimo
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tiene una densidad número Xa = na/nB y además se cumple la relación Xp + Xn + 2XD +

3X3He + 4X4He + ... = 1.

Usando la razón de bariones a fotones η =
nB
nγ

y la expresión de nγ , la ecuación de NSE

(4.2.54) puede reescribirse de la forma:

XnXp

XD
= Gnp, (4.2.55)

donde

Gnp =
π1/2

12ζ(3)
1
η

(
mp

Tγ

)3/2

e−BD/Tγ . (4.2.56)

Dado que η = 5.5× 10−10, se encuentra que para Tγ > 0.1MeV, que implica que el término Gnp
es muy grande, luego la proporción de la abundancia XD en general es muy pequeña (del orden

de 10−4) y no hay una población suficiente para producir 4He por reacciones de dos cuerpo como

las mencionadas previamente.

Para determinar cuantitativamente el tiempo de captura del neutrón, es necesario examinar las

tasas que dan lugar a dichas reacciones. Para este fin, se definirá la variable adimensional de

temperatura escalada:

z =
BD
Tγ

, (4.2.57)

entonces, es posible definir un parámetro escalado para las tasas de las reacciones aśı:

R = nB
dt

dz
〈σv〉T , (4.2.58)

donde 〈σv〉T representa la sección eficaz térmicamente promediada de una reacción determinada.

Usando (4.2.44) para calcular dt
dz y expresando la densidad número de bariones nB en términos

de la razón de bariones a fotones ηB de la forma nB = ηBnγ y (4.1.5), la expresión anterior queda

de la forma:

R =
ηB
z2

(
45

π7Neff

)1/2(11
4

)2/3

ζ(3)εDmpl〈σv〉T . (4.2.59)

La población de neutrones y protones para el momento está definida por:
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dXn

dz
=−Rnp(XnXp −GnpXD) + ... (4.2.60)

dXp

dz
=−Rnp(XnXp −GnpXD) + ... (4.2.61)

El factor de Saha Gnp aparece en la reacción inversa satisfaciendo la candición de equilibrio

entre Xn y Xp. Dado que el proceso de captura neutrón–protón es exotérmico, el producto

σnpv es constante a bajas temperaturas que son los de nuestro interés. Con el valor σnpv =

4.55× 10−20cm3/s [21], calculamos el valor de la ecuación (4.2.59):

Rnp ' 6.2
(

29
z

)2( η

η0

)
, (4.2.62)

donde η0 = 6.2× 10−10 es el valor nominal dado por WMAP-7, y que se asumirá para los demás

desarrollos del trabajo. Como se puede observar, para tiempos previos al tiempo de captura del

neutrón: z < 29 y la rata es razonablemente grande, R & 5. Entonces, si la población de deuterios

no aumenta por otras reacciones como las presentadas arriba, protones, neutrones y deuterios

se mantienen en equilibrio con Xn +Xp + 2XD = 1 y XD = G−1
npXpXn. Mientras G−1

np sea muy

pequeño, también lo será la población de deuterio y es posible hacer la aproximación:

X
(1)
D = G−1

npX
(0)
p X(0)

n (4.2.63)

donde X(0)
p y X(0)

n son las tasas de los nucleones no perturbados que obedecen X
(0)
p +X

(0)
n = 1.

Usando esta primera aproximación se tiene:

Xn +Xp ' 1− 2G−1
npX

(0)
p X(0)

n , (4.2.64)

considerando (4.2.56), el valor de z que nos concierne es z ∼ 30; la mayor dependencia Gnp con

z está controlado por el factor ez. Entonces se encuentra a primer orden:

d(Xn +Xp)
dz

' −2G−1
npX

(0)
p X(0)

n , (4.2.65)

Sumando las ecuaciones (4.2.60) y usando la ecuación (4.2.63) se encuentra que en primera

aproximación:

Rnp(XnXp −GnpXD) ' X(1)
D . (4.2.66)

Hasta este punto se ha descrito la situación donde la producción de deuterio solo depende de la

población de nucleones. Sin embargo existen varios canales que llevan a la producción de deuterio

dadas por la ecuación de Boltzmann:
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dXD

dz
= Rnp(XnXp −GnpXD)−RDD(2X2

D −GDDXTXp) + ... (4.2.67)

con RDD es la tasa escalada para la reacción asociada al tritio y GDD es el factor de Saha que

da el valor de equilibrio para la razón 2X2
D/XTXp. Por esta razón, GDD queda de la forma:

GDD =
9
4

(
m2
D

mTmp

)3/2

eB/Tγ , (4.2.68)

donde B es la enerǵıa liberada en esta reacción, B = 2mD −mp−mT ' 4.02MeV . En contraste

con Gnp, GDD es siempre una cantidad pequeña.

De otro lado, RDD depende de la sección eficaz σDD para el prceso D+D → T+p. Este proceso es-

ta altamente inhibido por la barrera de Coulomb entre las dos deuterones cargados incidentes, que

es relevante para bajas enerǵıas en el factor de penetración de Coulomb (2πα/v)exp[−(2πα/v)],

donde v es la velocidad relativa de los dos deuterios incidentes y α, la constante de estructura

fina. La escala de la sección eficaz está determinada por ∼ (1/mpεD)1/2. La reacción es exotérmi-

ca, luego la sección eficaz contiene un factor 1/v, que puede escribirse en términos del parámetro

adimensional (εD/mpv
2)1/2. Estos aspectos fundamentalmente fenomenológicos dan una forma

de la sección eficaz aśı:

σDD =
0.87
mpεD

(
εD
mpv2

)1/2 2πα
v

exp
[
−2πα

v

]
, (4.2.69)

donde el factor numérico 0.87 se toma del ajuste realizado por Peebles [22, 23].

Se requiere la sección eficaz térmica σDDv y para obtenerla usaremos los factores de Boltzmann

para los deuterios f(v1)f(v2) ∼ exp(−1
2mD(v2

1 + v2
2)) en términos de la velocidad relativa v =

v1 − v2 y la velocidad de centro de masa V = 1
2(v1 + v2) para obtener:

〈σDDv〉T =
(mp

2

)3/2
∫

(d3v)σDDvexp
(
−mpv

2

2T

)
, (4.2.70)

donde se ha aproximado la masa del deuterio mD a dos veces la masa del protón. Usando

(4.2.69) para la sección eficaz promedio, se encuentra que el integrando es una función con un

pico pronunciado, por lo que se integra con el método del paso descendente, que da en muy buena

aproximación ([21]):

〈σDDv〉T = 0.87
4πS

(3εDmpT 2)1/2
exp

[
−3πα

vs

]
, (4.2.71)

con vS =
(

2παT
mp

)1/3
.
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Sustituyendo este resultado en RDD y evaluando numéricamente se obtiene:

RDD = 2.98× 107

(
η

η0

)
z−4/3e1.44z1/3 . (4.2.72)

Cuando la población de deuterones comienza a decrecer, el número de neutrones no es mantenido

por la fotodisociación del deuterio, y la cadena de reacciones es iniciada convirtiendo caśı todos

los neutrones en helio. Por esto, se identifica Tc,γ a aquel en que los neutrones son capturados, o

equivalentemente zc =
εD
Tc,γ

por la condición:

dXD

dz
|z=zc ' 0. (4.2.73)

Como ya se encontró z ≈ 30 y que GDD es del orden de e−60, una cantidad despreciable para

efectos de cálculo. La condición (4.2.73) en conjunto con las ecuaciones (4.2.63) y (4.2.66) y la

aproximación XD ' X(1)
D da como resultado:

2X(1)
D RDD ' 1. (4.2.74)

De otro lado, se encontró que la abundancia de equilibrio de los neutrones X(0)
n ' 0.15, que reem-

plazando en (4.1.15) da como resultado X(0)
n X

(0)
p ' 0.13. Computando numéricamente (4.2.63),

(4.2.72) y (4.2.56), se encuentra que la condición de captura se reduce a:

3.05× 10−6

(
η

η0

)2

z−17/6
c e−1.44zc1/3ezc ' 1. (4.2.75)

Haciendo η = η0 y z = 26, se obtiene la temperatura de captura:

Tc,γ = εD/26 = 0.088MeV. (4.2.76)

Cabe decir que este resultado es solo una aproximación dadas todas las simplificaciones que

se han hecho de las secciones eficaces asociadas a los procesos previos. Sin embargo, es una

excelente determinación de Tc,γ , pues el resultado solo afecta los factores exponenciales que caen

rápidamente en el tiempo.

Entonces si se hace Tc,γ = Tγ = 0.088MeV en (4.2.44) se encuentra que el tiempo de captura,

bajo las consideraciones previas es del orden de:

tc ' 183s. (4.2.77)

A la temperatura Tc,γ la población de neutrones X̄(x) en ausencia de decaimientos ha alcanzado

su valor asintótico. Entonces, la fracción de neutrones presentes para captura en deuterio (4.2.38)

y por tanto en 4−He está dado por:
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X(t = 183s) =exp
(
− 183

886.7

)
X̄(x→∞) (4.2.78)

X(t = 183s) =0.814× 0.151 = 0.123. (4.2.79)

Si en muy buena aproximación la fracción de 4He es el doble de neutrones presentes en la etapa

de nucleośıntesis se obtiene:

Y4 = 2X(183s) = 0.247. (4.2.80)

El valor encontrado en (4.2.80) es un excelente estimado de la abundancia de 4He pues está

dentro de las cotas observacionales. Además la fracción de masa de las α es muy poco sensible a

la cadena de reacciones nucleares que se considerarán en la próxima sección.

4.3. Los otros núcleos ligeros [63, 65, 64]

Apesar del notable interés en el campo de la nucleośıntesis primordial, las abundancias del

deuterio, 3He y 7Li se calculan con precisión solo con códigos computacionales, que reproducen

resultados, pero no dan cuenta de los procesos f́ısicos subyacentes.

No existe un procedimiento análogo al mostrado en la sección anterior para calcular en algunos

casos siquiera el orden de magnitud de las abundancias de los demás núcleos ligeros. Esto ha

conducido a complicaciones a la hora de modificar los códigos para tener en cuenta efectos adi-

cionales.

Por ello, se mostrará un tratamiento que utiliza las secciones eficaces de los códigos más usa-

dos, teniendo en cuenta sólo los términos que contribuyen en las ecuaciones más generales de

Boltzmann para cada núcleo, con el esṕıritu de replicar este método cuando se considere una

contribución no nula de enerǵıa oscura en dominio de radiación.

La ecuación que gobierna la abundancia de cada elemento i tiene la forma:

ḟi = J − Γfi, (4.3.1)

donde J(t) y Γ(t) son los términos de fuente y sumidero que dependen de las abundancias de

los demás elementos. Si el término de fuente es grande, entonces las tasas de las reacciones son

más eficientes que la expansión del universo (condición Γ >> H) ó de forma equivalente que

la función de distribución de la especie i − esima sigue una solución estática dependiente del

tiempo:
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fi =
J

Γ
, (4.3.2)

es claro de la expresión anterior, que si los dos términos son del mismo orden, entonces ḟi ' 0.

Esta condición es la que denominamos equilibrio estad́ıstico nuclear (NSE) en la sección anterior.

Sin embargo, cuando Γ ∼ H, las reacciones responsables del cambio de abundancias se relajan,

por la dilución de las part́ıculas que se produce dada la expansión y porque las barreras de

Coulomb crecen considerablemente para núcleos con número de masa A > 5, inhibiendo cada

vez más procesos. En este punto, la part́ıcula determinada se desacopla del plasma, y este evento

se denomina tf . Durante el NSE se produce el desacople y J y Γ decrecen rápidamente en el

tiempo, entonces:

f(∞) '
J(tf )
Γ(tf )

. (4.3.3)

De hecho, la condición de NSE implica |Γ̇/Γ − J̇/J | << Γ y la condición de desacople se de-

fine por
∫∞
tf
ḟdt ≥ f(tf ). Sin embargo, estos términos completos son bastante complicados de

calcular incluso numéricamente, pero pueden hacerse notables simplificaciones en los cálculos de

nucleośıntesis pues varias reacciones no contribuyen de forma significativa y las reliquias de las

abundancias no se desv́ıan mucho de su valor de desacople (a tiempo tf ).

Por esta razón es fundamental identificar solo los términos de fuente y sumidero que con-

tribuyen de forma determinante para cada especie teniendo en cuenta la condición de equilibrio

cuasi–estático, encontrar el tiempo del desacople y evaluar la condición NSE en el tiempo tf

para conocer la abundancia final de cada especie.

La abundancia final del núcleo i debeŕıa depender solamente de la razón entre el término fuente

y el de sumidero para especies desacopladas.

Conocida la razón de bariones a fotones presentes en el momento en el que se produce la

nucleośıntesis, solo a partir el tiempo tf las reacciones nucleares pueden competir con el proceso

de fotodisociación de elementos por fotones de muy alta enerǵıa (E ∼ 1MeV ) inmersos en el

plasma caliente. El código de Kawano incluye caśı 100 reacciones de producción y destrucción

de los elementos primordiales, y sus respectivas reacciones inversas, pero sólo algunas de estas

son realmente importantes. Por ejemplo, el deuterio es producido esencialmente por fusión de

n− p; elementos de número atómico 3 son producidos a través de reacciones de fusión de D−D,

D − p y D − n; 4He es producido a través de reacciones D − T , D − 3 y p − T y elementos de
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masa 7 por T − α y fusión de 3− α. Para baja temperatura es posible despreciar las reacciones

inversas, excepto las de disociación n+ p↔ D + γ y aquellas donde el producto resultante es el

protón, n+3He ↔ T + p. Las densidades número de elementos de masa 6 y 7 están altamente

suprimidas comparadas con las definidas para m de valor 2 y 3, dado que no hay estados ligados

para masa 5 y deben ser producidos por dispersión de núcleos por debajo de 5 que tienen una

alta barrera de Coulomb. Entonces, la presencia de elementos de número atómico 6 y 7 puede

ser suprimida como fuente y/o sumidero en las ecuaciones de n, D, T , 3He y 4He. Las ecuaciones

de las reacciones para los núcleos ligeros resultan:

Ẋn = XDXD [DDn3] +XDXT [DTnα] +XpXT [pTn3]−XnXp [npDγ]−XnX3 [n3Tp]−Xn [n] ,

ẊD = XnX3 [n3Tp]− 2XDXD([DDpT ] + [DDn3])−XDXT [DTnα]−XDX3 [D3pα]

−XDXα [Dγnp]−XDXp [Dp3γ] ,

Ẋ3 = XDXp [pd3γ] +XTXp [pTn3] +XDXD [DDn3]−XDX3 [D3pα]−XnX3 [n3pT ] ,

Ẋ7 = XnX6 [n67γ] +XnXB [nBp7] +XTXα [Tα7γ]−XpX7 [p7αα]−XnX7 [n78α] ,

Ẋα = XDX3 [D3pα] +XnX3 [n3αγ] +XDXT [DTnα] +XpXT [pTγα] .

Las tasas [ijkl] son tomadas del código de Kawano [24].

Generalmente, las tasas de las reacciones inversas son iguales a la de la reacción directa, salvo

porque esta suprimida un factor e−B/T . Para los neutrones, la reacción inversa y directa son del

orden de la vida media de los mismos.

Existen otras reacciones para la ecuación de Boltzmann del neutrón que son inversas a las men-

cionadas previamente, sin embargo, son altamente suprimidas por la fotodisociación de núcleos

de número atómico entre 4 y 7; además, la producción de núcleos de 6 y 7 es muy baja para

contarla como un sumidero de neutrones. Se considera el decaimiento de neutrones , la captura

de protones y la captura por 3He como sumideros mientras que la captura por núcleos de mayor

número atómico son ignorados dada su baja sección eficaz. También se ignora la interacción con

leptones. Por tanto, esta ecuación solo es valida cuando estos se han desacoplado.

En la ecuación de Boltzmann asociada al deuterio, la única fuente significativa es la reacción

p(n, γ)d. La fotodisociación de tritio y helio aśı como la destrucción de helio por protones están

altamente suprimidas debido a sus altas enerǵıas de ligadura y las altas barreras de Coulomb

debido a la presencia de 2 protones. Los principales sumideros que se mantienen en la ecuación

son las que llevan a la producción de 3He y T y fotodisociación de deuterio.

En la formación de 3He, se consideran básicamente las fuentes provenientes del deuterio y
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como sumidero, la reacción que da lugar al tritio via 3He(n, p)T . La formación de part́ıculas α

es ignorada en esta ecuación dado que se produce por interacción electromagnética, no nuclear,

y en esta escala la segunda es predominante frente a la primera interacción. Los demás procesos

que se ignoran no contribuyen significativamente dada su alta barrera de Coulomb que inhibe la

formación de 3He o bien, porque son fotodisociados rápidamente.

En el caso del tritio, las principales fuentes son debidas a reacciones del deuterio y/o 3He

con nucleones, mientras que los sumideros son procesos de formación de α, que no contribuyen

significativamente por su carácter electromagnético. Los procesos que llevan a la formación de
6Li tampoco se tienen en cuenta dada su alta barrera de Coulomb y procesos inversos que llevan

a deuterio estan suprimidos por un factor e−BD/T .

De otro lado, dada su estabilidad (B4 ∼ 28MeV ), una vez que se ha formado, 4He no se des-

truye eficientemente. Las principales fuentes de formación vienen de núcleos más ligeros, mientras

que, los procesos provenientes de núcleos más pesados (Li, Be, B) pueden ser ignorados dado que

su abundancia es baja y no contribuyen en un orden de magnitud con la formación de part́ıcula

α. Como ya se mostró, en muy buena aproximación la abundancia de 4He puede calcularse sólo

conociendo la abundancia final de neutrones a tiempo tf .

Por último, 7Li puede producirse por fusión de 3He−α. La colisión con neutrones y protones

pueden verse como el canal principal de destrucción de 7Li.

Abundancias de núcleos ligeros con ΩBh
2 dado por WMAP

Si todos los núcleos alcanzan el equilibrio cuasiestático, se espera que una solución apro-

ximada se obtenga haciendo las derivadas temporales iguales a 0. Sin embargo, esta solución

perfectamente estática es inconsistente, dado que todos los elementos satisfacen la ligadura de

conservación del número neutrónico.

Ẋn + ẊD + Ẋ3 + 2ẊT + 2Ẋα = −Xn [n] . (4.3.4)

Haciendo los primeros 4 términos de la izquierda iguales a cero, Ẋα ≤ 0 y proporcional a la tasa

de decaimiento de los neutrones. Sin embargo, la ec. de Boltzmann para las part́ıculas α solo

tiene fuentes, luego debe ser estrictamente positiva.
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Es posible resolver la evolución temporal de un elemento y obtener los demás a partir de las

soluciones del NSE. Inicialmente, la derivada temporal de la densidad de neutrones debe domi-

nar sobre los demás elementos simplemente porque existen más neutrones. Para temperaturas

menores que la del desacople de las interacciones débiles, se tiene:

Ẋn = −2Ẋα −Xn [n] , (4.3.5)

ẊD = Ẋ3 = Ẋ7 = 0, (4.3.6)

Ẋα = XdX3 [D3pα] +XnX3 [n3αγ] +XDXT [DTnα] +XpXT [pTγα] . (4.3.7)

De la ecuación (4.2.56) se sigue el valor de equilibrio del deuterio y es equivalente a la solución

NSE del deuterio cuyo mayor sumidero es:

XD =
XnXp [npDγ]
Xγ [Dγnp]

, (4.3.8)

Xγ = 1.083× 1010T 3/2e−BD/T
[npDγ]

(ρB/gcm−3)
. (4.3.9)

Las solución de equilibrio estad́ıstico nuclear para el 3He:

X3 =
XDXp [pd3γ] +XDXD [DDn3] +XTXp [pTn3]

XDX3 [D3pα] +XnX3 [n3pT ]
. (4.3.10)

De otro lado, la producción de part́ıculas α se hace eficiente cuando se satisface la condición

2Ẋα = Xn [n] i.e. para (4.2.77). Bajo la suposición de que los únicos bariones presentes en esta

etapa son neutrones y protones, y las posibles resonancias de estos bariones han decaido, es pre-

ciso decir que Xn + Xp ≈ 1. Además, esconocida la abundancia de neutrones Xn = 0.123, por

tanto Y4 = 0.247 y Xp ∼ 0.75.

Una aproximación adicional que puede hacerse sobre las abundancias de número atómico

menor a 4 es que los neutrones ya no contribuyen en reacciones que den lugar a 3He y T , pues su

tiempo de vida media es menor a 10−2s. Entonces, la ecuación (4.3.10) se reduce notablemente:

X3 = XD
[DDn3]
[D3pα]

, (4.3.11)

Sin embargo, debe encontrarse la abundancia de deuterio, que implica conocer la temperatura

para la cual el proceso dominante en la formación vence la fotodisociación:
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T =
BD(

3
2 ln(mD/T ) + ln(η−1

B )
) (4.3.12)

T =
2.22MeV(

3
2 ln(mD/T ) + 24.73

) (4.3.13)

T ∼ 0.75. (4.3.14)

A esta temperatura la abundancia del deuterio es ≈ 5× 10−3. Sin embargo, por debajo de esta

temperatura la tasa de cambio del deuterio domina sobre las demás, luego se fija Ẋn = Ẋ3 =

ẊT = 0 y por tanto ẊD = −2Ẋα. Entonces:

ẊD = −2XDXD [DDpT ] ,

aproximando la tasa [DDpT ] a 6× 108T−2/3exp(−4.258/T 1/3)ρB, la solución toma la forma:

XD =
[

1
XDi

+
∫ Tc

0.75
T−2/3exp

(
−4.258
T 1/3

+ 14.5
)]−1

, (4.3.15)

un resultado aproximado de la integral es:

XD =
[
8× 102 + exp(9.46)− exp

(
−4.258
T 1/3

+ 14.5
)]

haciendo la temperatura final igual a cero (para tener un estimativo de la abundancia final del

deuterio) se encuentra XD ∼ 9.0× 10−5.

Ahora es necesario determinar los valores de freezeout del 3He y el tritio. Asumamos que

la abundancia del deuterio es aproximadamente igual a su valor final cuando la producción de
3He y el tritio cesa. Para el primer elemento la condición de freezeout implica XD [d3pα] =H que

puede ser resuelta para T asumiendo [d3pα] = 4.36× 108T−1/2exp(−1.72/T )× ρB:

Tf =
1.72

14.2 + (1/2)logTf + logXD
,

que numéricamente produce Tf = 0.35 para XD ∼ 9.0 × 10−5. Cerca de esta temperatura, el

término de 3He es aproximadamente [DDn3] = 5.3× 108T−2/3 exp (−4.258/T 1/3)ρB. Una vez se

sustituye estas tasas en la solución NSE del 3He (4.3.11), la abundancia de este núcleo primordial

está dada por:

X3 = 1.2XDT
−1/6 exp (−4.258T−1/3 + 1.72T−1),
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que evaluado en T = 0.35 da una abundancia de X3 ∼ 2.5 × 10−5. El cálculo de la tempe-

ratura de producción del tritio es similar al del 3He. La tasa [DTnα] puede aproximarse a

1.5× 109T−2/3 exp (−0.523/T )× ρB que produce:

Tf =
0.523

15.49 + (1/3)logTf + logXD
= 0.09,

La tasa de producción del tritio esta gobernada por [DDpT ], que es aproximadamente igual a

5× 108T−2/3 exp−4.258T−1/3ρB. La abundancia del tritio es entonces:

XT = 0.3XD exp (−4.258T−1/3 + 0.523T−1),

que corresponde a una temperatura de desacople de XT ∼ 7.6× 10−6 a temperatura Tf = 0.09.

La solución NSE para 7Li es:

X7 =
XnX6 [n67γ] +XnXB [nBp7] +XTXα [Tα7γ]

Xp [p7αα] +Xn [n78α]
, (4.3.16)

y la temperatura del desacople para este elemento:

T7 =
[

8.473
14.65 + (1/3)logT7

]3

= 0.203,

esta temperatura conduce a una abundancia final del 7Li de X7 ∼ 0.3× 10−10.



CAPÍTULO 5
MODELOS DE ENERGÍA OSCURA

5.1. Enerǵıa Oscura

Como ya se ha mencionado en el caṕıtulo 2, el modelo estándar de Cosmoloǵıa ΛCDM predice

un contenido de materia–enerǵıa de aproximadamente 5 % de materia bariónica, 25 % de materia

oscura fŕıa y 70 % de enerǵıa oscura descrita por constante cosmológica Λ, que es asociada a la

enerǵıa de vaćıo de los campos cuánticos y es descrita como un fluido con ecuación de estado

p = −ρ.

Sin embargo, aunque éste es el modelo más aceptado, presenta algunos desafios teóricos co-

mo: su valor no nulo, su discrepancia con el valor calculado por QFT (en principio, infinita) y el

cambio del estado de la expansión, de no acelerado a acelerado, entre otros. Por esta razón, es

viable considerar modelos donde la enerǵıa oscura evolucione en el tiempo cosmológico y adquiera

el valor asociado a Λ en el dominio de enerǵıa oscura (etapa en la que el universo se expande

aceleradamente). De hecho, las ecuaciones de Friedmann pueden solucionarse sin Λ -incluyendo

un término adicional que describa la enerǵıa oscura- y de esta manera satisfacer la condición de

aceleración. Incluso, es posible estudiar dicho fenómeno mediante modelos geométricos (interpre-

tación inicial de la constante cosmológica Λ).

De hecho, el estudio de las curvas de verosimilitud de la fracción de materia y ωeff , donde

ωeff = pde
ρde

revela que aunque el valor más probable de ωeff es muy cercano a −1 (asociado a

Λ), la precisión de las observaciones no descarta valores 0 > ωeff > −1.

Además, de las observaciones de SN-I es posible obtener una relación entre la densidad de

enerǵıa oscura y el redshift z (Wang & Mukherjee 2004) que no descartan modelos dinámicos de

EDE (en adelante enerǵıa oscura temprana ó en sus siglas en inglés: early dark energy):

ρde(z) =
3

8πG

(
1

(dr/dz)2
− ΩmH

2
0 (1 + z)3

)
. (5.1.1)
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Adicionalmente, existen cotas bien definidas desde BBN, LSS (Large Scale Structure), BAO

(Baryonic Acoustic Oscillations) y CMB (Cosmic Microwave Background), entre otras, para la

densidad de enerǵıa oscura en los diferentes dominios cosmológicos, aśı como varios intentos de

deducir un modelo para la EDE a partir de las observaciones cosmológicas más recientes [25] y

descartar modelos teóricos.

Cualquier modelo que se considere para describir la enerǵıa oscura como componente diná-

mica y sus posibles efectos, debe satisfacer:

Ωde0 ∼ 0.7,

Expansión acelerada del universo para la epoca actual,

Problema de coincidencia,

Fine-tuning : ajuste de parámetros libres del modelo,

−1/3 ≥ weff ≥ −1,

Es una componente muy diluida, que no se aglomera.

Historia térmica del universo y cotas impuestas por las principales pruebas del modelo

estándar,

Conexión con inflación o bien, con un modelo que dé solución a los problemas de: horizonte,

planitud y entroṕıa. De no existir, debe darse cuenta de la naturaleza de ese nuevo campo

y del mecanismo que lo genera.

Teniendo en cuenta las anteriores condiciones, se han sugerido y estudiado un gran número

de modelos que describan acertadamente la EDE, entre ellas: Λ como enerǵıa del vaćıo, modelos

geométricos: f(R), f(T ), Λ como constante en la acción de la Relatividad General, campos es-

calares con un determinado acople con la gravedad (minimal o no) ó bien, con otros campos de

materia ó Λ(t): densidad de enerǵıa del vaćıo decreciente en el tiempo, entre otros.

En este trabajo se revisaron esencialmente tratamientos lagrangianos de modelos alternativos

de enerǵıa oscura diferentes de la constante cosmológica. Los más destacados son ampliamente

explicados en [26, 27, 28, 29, 30, 31, 32]. Sin embargo, solo se mostrarán algunos de ellos, para

finalmente abordar los campos de K-esencia.
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5.2. Campos escalares como Enerǵıa Oscura Dinámica

5.2.1. Quintaesencia con acople minimal

Quintaesencia es un campo escalar con ecuación de estado pφ = ωφρφ, con 1 > ωφ > −1.

La expansión acelerada del universo es causada por la enerǵıa potencial del campo dinámico de

Quintaesencia.

Cabe decir que este modelo no da una explicación al problema de coincidencia, sin embargo

su construcción permite dar una interpretación sencilla de la enerǵıa oscura, y aunque depen-

de fuertemente de la forma del potencial, es muy flexible, pues admite acoplamiento con otras

formas de materia, con otras interacciones o bien con la gravedad, si se considera un acople no

minimal del campo con el escalar de curvatura.

La acción que describe los campos de Quintaesencia minimalmente acoplados a la gravedad

esta dada por:

S =
∫
d4x
√
−g
(
−1

2
(∇φ)2 − V (φ)

)
, (5.2.1)

la variación de la acción (5.2.1) lleva a la ecuación de movimiento para el campo:

φ̈+ 3Hφ̇+
dV

dφ
= 0. (5.2.2)

Cuando se considera el tensor de momento–enerǵıa del campo descrito como un fluido perfecto

de la forma (2.1.2) se obtienen los siguientes resultados para la densidad de enerǵıa, la presión y

el parámetro de la ecuación de estado del campo:

ρ =
1
2
φ̇2 + V (φ), p =

1
2
φ̇2 − V (φ), ωφ =

p

ρ
=
φ̇2 − 2V (φ)
φ̇2 + 2V (φ)

. (5.2.3)

Con las relaciones (5.2.3), las ecuaciones de Friedmann quedan de la forma:

H2 =
8πG

3

(
1
2
φ̇2 + V (φ)

)
ä

a
= −8πG

3

(
φ̇2 − V (φ)

)
. (5.2.4)

La condición necesaria para tener una fase acelerada del universo se da para φ̇2 < V (φ), que

implica rodadura lenta del campo en un potencial “plano”, por lo que los parámetros que se

suelen definir para la evolución del inflatón son igualmente validos en este caso.
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Sin embargo, cuando se busca la forma funcional de los potenciales del campo de Quintae-

sencia resulta más cómodo que el campo escalar sea escalante ó “tracker” -el comportamiento

de este tipo de campos será explicado más ampliamente en la siguiente sección-, definido por el

parámetro adimensional:

Γ(φ) =
V (φ)V ′′(φ)
V ′(φ)2

(5.2.5)

Γ(φ) debe ser mayor o igual a 1, y aproximadamente constante para todos los valores de campo

para los cuales V (φ) este entre el valor cŕıtico de la densidad de enerǵıa después de inflación y

hoy. Esta condición implica explorar potenciales que reproduzcan densidades de enerǵıa ρφ que

decaigan en el tiempo de la forma en que lo hace la materia dominante en el fluido cosmológico.

No obstante, Quintasencia es un modelo fuertemente dependiente del potencial que describe

el campo. Generalmente se le exige al mismo que sea un polinomio cuadrático ó de cuarto orden,

para hacerlo renormalizable.

Determinadas formas funcionales del potencial permiten hacer una conexión con inflación, lo que

implica acotar parámetros libres de ambos modelos con los ĺımites observacionales disponibles.

Sin embargo, es necesario ajustar la masa efectiva y la constante de acople con gran precisión

para garantizar que el campo no alcance el mı́nimo del potencial mucho antes de la época actual,

y aśı, descalificar el modelo de enerǵıa oscura dinámica escogido.

Por esto, la mejor opción es especificar las propiedades deseadas del modelo de Quintaesencia y

después, construir potenciales cuyas soluciones satisfagan las propiedades buscadas. Las solucio-

nes del campo debeŕıan satisfacer las siguientes condiciones para ser considerados: la dinámica

del campo de Quintaesencia hoy debe ser insensible a valores iniciales en el universo temprano,

debe ser posible explicar la pequeña contribución de la densidad de enerǵıa del campo de Quin-

taesencia hoy debido a su disolución causada por la expansión, debe existir un punto cŕıtico

para el cual halla un cambio del dominio de materia al de enerǵıa oscura y debe existir una alta

jerarqúıa entre las densidades de enerǵıa de materia y enerǵıa oscura en etapas tempranas.

Los potenciales que satisfacen que Γ ∼cte están dados por (potencial tipo ley de potencias

y exponencial, respectivamente):

V (φ) = V0M
4
pl

(
φ

Mpl

)−α
Γ > 1 Γ = 1 +

1
α
. (5.2.6)

V (φ) = V0M
4
plexp

(
−λ φ

Mpl

)
Γ = 1. (5.2.7)
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con λ, α > 0 parámetros y Mpl la masa de Planck. Ambos potenciales decrecen monótonomente

con φ y se aproximan a su valor mı́nimo (cero) asintóticamente para valores muy grandes del

campo.

Para potenciales exponenciales, la densidad de enerǵıa del campo de Quintasencia es pro-

porcional a la densidad de radiación durante dicho dominio (con Ωφ =
4
λ2

) y a la densidad de

materia durante dominio de materia Ωφ =
3
λ2

.

De otro lado, potenciales tipo ley de potencias inversa son considerados viables pues su densidad

de enerǵıa se diluye con la expansión cosmológica de acuerdo a la solución tracker, pero la frac-

ción Ωφ crece. El punto de equidad materia–enerǵıa oscura se produce para valores del campo

del orden de la masa de Planck, i.e. V (Mpl) ≈M2
plH

2
0 .

5.2.2. Quintaesencia no minimalmente acoplados a la gravedad

Este tipo de modelos considera que el campo escalar homogéneo φ está acoplado con la

gravedad a través de una constante de acople ζ y acoplado con la materia solo a través de la

gravedad. La naturaleza del acople no es necesariamente descrita por el modelo mismo.

Además, el campo escalar evoluciona en un potencial V (φ) y su dinámica está dada por la acción:

Sφ = −1
2

∫
d4x
√
−g[∂µφ∂µφ+ 2Rζf(φ) + 2V (φ)], (5.2.8)

donde R corresponde al escalar de curvatura que para el caso de FRW espacialmente plano es

R = 6(2H2+Ḣ) y ζ la constante de acople del campo escalar. En principio, no existe algún indicio

de la forma funcional de f(φ). Sin embargo, formas cuadráticas del campo son las únicas que dan

como resultado una constante de acople adimensional. La ecuación de evolución que se obtiene

por la variación de la acción (5.2.8) con respecto al campo da una ecuación de Klein–Gordon

generalizada:

δSφ
δφ

= 0⇐⇒ 2φ− ζRφ− a2dV

dφ
= 0, (5.2.9)

donde 2 = ∇µ∇µ. Para un campo φ = φ(t) la expresión (5.2.9) se reduce a:

φ̈+ 3Hφ̇+
dV

dφ
+ 6ζ(2H2 + Ḣ)φ = 0. (5.2.10)

La densidad de enerǵıa y la presión asociada al campo son definidos por:

ρφ = a−2T00, pφ =
1
3
a−2δijT

ij . (5.2.11)
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Recordemos que el tensor momento–enerǵıa se obtiene de variar la acción con respecto a la

métrica gµν :

Tµν = (1− 2ζ)∇µφ∇νφ+ 2 (ζ − 1) gµν∇λφ∇λφ− 2ζφ∇µ∇νφ+ 2ζφ2φgµν + ζGµνφ
2 − V (φ)gµν .

(5.2.12)

Teniendo en cuenta la métrica (2.1.1) con k = 0: R = 6(2H2 + Ḣ), G00 = 3a2H2 y Gij =

−(2Ḣ + 3H2)a2δij y la expresión (5.2.12), puede calcularse la densidad de enerǵıa y la presión

del campo escalar:

ρφ =
1
2
φ̇2 + V (φ) + 3Hζφ(2φ̇+Hφ),

pφ =
1
2
φ̇2 − V (φ)− ζ((2Ḣ + 3H2)φ2 + 4Hφφ̇+ 2φφ̇+ 2φ̇2).

Comparando las expresiones anteriores con (5.2.3) se ve claramente la influencia del acople (ζ 6= 0)

en estas cantidades del campo.

Cuando se considera la ecuación de conservación del tensor de momento–enerǵıa (∇µTµν = 0)

se encuentra la ecuación de Klein-Gordon (5.2.9):

ρ̇φ + 3H(ρφ + pφ) = 0⇐⇒
δSφ
δφ

= 0⇐⇒ 2φ− ζRφ− a2dV

dφ
= 0. (5.2.13)

5.2.3. Campos escalares fantasmas

Existen modelos que incluyen un parámetro efectivo para la ecuación de estado ω < −1, que

no pueden ser explicados con campos escalares de Quintaesencia; estos se conocen como campos

fantasma y estan determinados por enerǵıas cinéticas negativas. La densidad de enerǵıa de estos

campos aumenta con el factor de escala, lo que implica una singularidad futura cuando el factor

de escala se hace infinito en un tiempo finito.

Su acción asociada a los campos fantasmas es:

S =
∫
d4x
√
−g
(

1
2

(∇φ)2 − V (φ)
)
, (5.2.14)

tal que,

φ̈+ 3Hφ̇− dV

dφ
= 0. (5.2.15)
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ρ = −1
2
φ̇2 + V (φ), p = −1

2
φ̇2 − V (φ), ωφ =

p

ρ
=
φ̇2 + 2V (φ)
φ̇2 − 2V (φ)

. (5.2.16)

De acuerdo a las cantidades termodinámicas previas, las ecuaciones de Friedmann son:

H2 =
8πG

3

(
−1

2
φ̇2 + V (φ)

)
,

ä

a
=

8πG
3

(
φ̇2 + V (φ)

)
. (5.2.17)

5.2.4. Campo Taquiónico

Recientemente se han estudiado condensados de taquiones, un tipo de teoŕıa de cuerdas

que podŕıan reproducir resultados interesantes en cosmoloǵıa, especialmente como modelo de

inflatones a altas enerǵıas. La acción que describe este tipo de campos está dado por (5.2.18):

S =
∫
d4xV (φ)

√
−det (gab + ∂aφ∂bφ), (5.2.18)

donde V (φ) =
V0

cosh(φ/φ0)
y φ0 depende del tipo de modelo de cuerdas que se considere. Existen

otro tipo de potenciales, pero dependen de muchos parámetros libres, por lo que resultan poco

operativos. La ecuación de movimiento de este tipo de campo es:

φ̈

1− φ̇2
+ 3Hφ̇+

1
V

dV

dφ
= 0. (5.2.19)

La densidad de enerǵıa, presión y el parámetro de la ecuación de estado del campo taquiónico

son:

ρ =
V (φ)√
1− φ̇2

, p = −V (φ)
√

1− φ̇2, ωφ =
p

ρ
= φ̇2 − 1. (5.2.20)

El parámetro de Hubble y la ecuación de la aceleración serán entonces:

H2 =
8πG

3
V (φ)√
1− φ̇2

,
ä

a
= −8πG

3
V (φ)√
1− φ̇2

(
1− 3

2
φ̇2

)
, (5.2.21)

el factor de la derecha de (5.2.21) implica φ̇2 < 2
3 para satisfacer la expansión acelerada del

universo en etapas tardias.
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5.2.5. Gas tipo Chaplygin

Existe una diferencia notable entre la descripción CDM y enerǵıa oscura, pues la primera

es una componente material sin presión que forma aglomerados a pequeñas escalas mientras que

la segunda es una componente suave. Estas propiedades provienen de la ecuación de estado que

las describe. Sin embargo, existe la idea de estudiar una descripción unificada, como un fluido

exótico: gas tipo Chaplygin, cuya ecuación de estado más general es:

pC = − A
ρα
, (5.2.22)

con A y α constantes positivas.

5.3. “Campo magnético primordial”

Existen evidencias observacionales de que existen campos magnéticos netos en galax́ıas y

clusters de galax́ıas. Sin embargo, su origén es un problema abierto en astrof́ısica. Existen dos

mecanismos que se han propuesto para generar dichos campos. El primero: la hipótesis del campo

primordial, i.e. campos reliquias del universo temprano (del orden de 10−10 a 10−12G) que fueron

amplificados durante dominio de radiación, o bien, campos más débiles 10−19G que pudieron ser

amplificados en el tiempo del desacople por la rotación de las galax́ıas mediante el mecanismo de

dynamo. Actualmente, el segundo es el más favorecido, pues se soporta en mecanismos astrof́ı-

sicos, producción de las semillas durante inflación, transiciones de fase, rompimiento espontáneo

de la invarianza Lorentz ó perturbaciones métricas. No obstante, existe una tercera opción que

es considerar una teoŕıa electromagnética modificada en presencia de gravedad. De esta manera,

acoples no minimales del campo electromagnético con la curvatura del espacio–tiempo seŕıan una

forma alternativa de producir los campos durante inflación.

El modelo permite incluir un potencial electromagnético con componente temporal no nula

y homogénea, por lo que puede jugar el papel de enerǵıa oscura. De hecho, estos campos pueden

ser amplificados de fluctuaciones cuánticas durante inflación en forma análoga a como lo hacen

las perturbaciones métricas: la amplitud inicial del campo estará dado por 〈A2〉1/2 ∼ HI , donde

HI es el valor de la escala de Hubble durante inflación. Entonces el campo crecerá linealmente

durante las eras de radiación y materia, correspondiente a la densidad de enerǵıa de constante

cosmológica a escalas cosmológicas.

Dicho efecto puede estudiarse con una densidad lagrangiana del tipo:



53

S =
∫
d4x
√
−g
[
−1

4
FµνFµν +

λ

2
(∇µAµ)2 + σRµνAµAν + ωRAµA

µ

]
, (5.3.1)

El caso minimal se obtiene con ω = σ = 0 y el parámetro λ puede ser fijado con la normalización

de los modos de las variables anteriormente mencionadas.

La ecuación de movimiento a primer orden que se obtiene de la acción es:

∂νF
µν + λ∂µ(∇νAν)(1) = Jµg = 2

(
σRµν(1) + ωR(1)η

µν
)
Ãν . (5.3.2)

5.4. Modelo Λ(t) [30]

Λ(t) es un modelo descrito en términos de dos fluidos mezclados: un medio de vaćıo que

decae en el tiempo (ρv =
Λ(t)
8πG

y pv = −ρv) y una componente de fluido caracterizados por sus

respectivos ρ y p, tal que:

H2 =
8πG

3
ρ+

Λ(t)
3
, H2 + 2

ä

a
= −8πGρ+ Λ(t), (5.4.1)

ρ̇+ 3H(ρ+ p) = − Λ̇
8πG

, (5.4.2)

la ecuación (5.4.2) puede reescribirse en términos de la tasa de entroṕıa producida:

T
dS

dt
= − Λ̇a3

8πG
(5.4.3)

La relación anterior muestra que se si Λ decrece en el tiempo, transfiere su enerǵıa del vaćıo a la

componente material. Debido a la expansión, se espera que la constante cosmológica se relaje a

su valor natural Λ = 0. De esta manera, es posible determinar como la enerǵıa es entregada de

inflatón a la radiación en etapas tempranas, aśı como, la aceleración del universo en el presente

relacionada con el valor actual de Λ.

No obstante, existen dos problemas importantes en el modelo. El primero es que no existe una

descripción lagrangiana que incluya el término de acople (o algún mecanismo) que govierne el

intercambio de enerǵıa entre dicho vaćıo y los campos de materia, por el modelo impone dicho

fenómeno con términos efectivos. Por esto, se implementa una descripción de la densidad de

enerǵıa del vaćıo ρv =
Λ(t)

8
= βρT , donde ρT = ρv + ρ y 0 < β < 1, un parámetro adimen-

sional. Combinando este resultado con las ecuaciones de Friedmann, se encuentra una relación

temperatura–redshift modificada, debido a la posibilidad de producir fotones adiabáticamente,
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dada por:

T (z) = To(1 + z)1−β, (5.4.4)

donde β es idénticamente cero para el modelo estándar. (5.4.4) implica una temperatura menor

a un redshift dado con respecto al escenario de número de fotones conservado por volumen

comóvil. Este es el segundo problema del modelo, como se ve en la siguiente gráfica, pues los

valores observados favorecen el valor β = 0.0.

Figura 5.1: Distancia angular vs. redshift para modelos Λ(t). Las curvas corresponden a Ωm = 0.3
y longitud propia l = 26.46h−1pc [30].

Comparación de los modelos presentados

Además de los modelos previamente presentados, existe un modelo de campos escalares co-

nocido como K-esencia, y que se considera como un caso más general que Quintaesencia, que se

presentará en detalle en el próximo caṕıtulo, pues es un modelo bastante indicado para descri-

bir enerǵıa oscura dinámica con contribución no nula en dominio de radiación, por lo que es el

escogido en este trabajo.

Aqúı se muestra una comparación cualitativa del comportamiento de algunos de los modelos

abordados en este caṕıtulo.
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Figura 5.2: Comparación entre los diferentes modelos de enerǵıa oscura descrita con campos
escalares y gas de Chaplygin [28].



CAPÍTULO 6
CAMPOS ESCALARES DE K-ESENCIA COMO ENERGÍA
OSCURA DINÁMICA

K-esencia

La soluciones de Quintaesencia como forma de enerǵıa oscura imponen dos problemas: fine-

tuning de las condiciones iniciales del campo φ y sus derivadas temporales, aśı como de la forma

del potencial V (φ) y el problema de coincidencia. Para dar respuesta a los mismos, sin usar argu-

mentos antrópicos ni fijar ad hoc los potenciales del campo escalar de Quintaesencia, que además

deben satisfacer una condición de rodadura lenta, Armendariz-Picon, Mukhanov, et. al [33, 36],

proponen un campo escalar de K-esencia (un caso más general de Quintaesencia con términos

cinéticos no canónicos en la acción del campo proveniente de acciones efectivas de teoŕıas de

cuerdas y supergravedad).

El modelo fue primero implementado por los autores para describir inflación sin imponer un

tipo de potencial que exigiese hacer un fine-tuning de los parámetros, y luego fue adaptado como

modelo dinámico de enerǵıa oscura.

En este caṕıtulo, se estudiará la evolución de un campo escalar φ de K-esencia con otra

componente de materia (descrito como un fluido barotrópico). Buscamos una solución escalante

asintóticamente estable a partir de un lagrangiano factorizable del tipo p(X,φ) = K(φ)L(X)

y un campo puramente dependiente del tiempo φ(t) sin perturbaciones espaciales, con ρφ > 0

(densidad de enerǵıa del campo estable y libre de fantasmas), lo que implica que C2
s > 0, con Cs

la velocidad del sónido de las perturbaciones en el fluido de background.

Definimos v =
dφ

dt
=
√
−2X > 0, con X = −1

2∇
αφ∇αφ la enerǵıa cinética del campo

escalar. De esta manera, es posible escribir el lagrangiano efectivo de K-esencia en términos de

v, aśı p(v, φ) = K(φ)Q(v) [34].

56
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6.1. Ecuaciones de movimiento

Se estudiará el problema de K-esencia en un universo de FRW espacialmente plano, con

una componente material con densidad de enerǵıa y presión asociadas εm y pm y un campo de

K-esencia, tal que el primero satisface en cada dominio cosmológico la condición
pm
εm

= ωm = cte,

una cantidad no dinámica con parámetro de ecuación de estado constante. El sistema conjunto

está determinado por la acción:

S =
∫
d4x
√
−g
(
R

2κ2
+ p(φ,X)

)
+ SB, (6.1.1)

donde κ2 = 8πG y SB es la acción de la materia de background. La variación del término geomé-

trico de la acción con respecto al tensor métrico reproduce las ecuaciones de Campo de Einstein,

mientras que de la variación del último término con respecto a los campos de materia resulta el

tensor de momentum–enerǵıa de la componente material. La componente adicional en la (6.1.1)

tiene asociada las ecuaciones de Euler-Lagrange para el campo.

δS =
∫
d4x

[
∂L
∂gαβ

δgαβ
√
−g + Lδ

√
−g +

∂L
∂φ

δφ
√
−g +

∂SB
∂gαβ

]
. (6.1.2)

La variación de la acción de materia con respecto a la métrica conduce al tensor de momento –

enerǵıa de la materia de background, mientras que los términos que se varian del lagrangiano de

K-esencia dan lugar a las ecuaciones de movimiento del campo. La ecuación de movimiento del

campo se obtiene a partir de la ecuación de Euler–Lagrange y (1, 2)
1

∂X

∂(∇µφ)
=
∂(−1/2gαβ∇αφ∇βφ)

∂(∇µφ)
= −1

2
gαµ(2∇α) = −gαµ∇α,

2

∇µ
„
−1

2
gαβ∇αφ∇βφ

«
= −1

2
gαβ(2 · (∇µ∇αφ)∇βφ) = −gαβ(∇µ∇αφ)∇βφ = −(∇µ∇αφ)∇αφ,
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∇µ
(
∂L(φ,∇νφ)
∂(∇µφ)

)
− ∂L(φ,∇νφ)

∂φ
= 0,

∇µ
(
∂L
∂X

∂X

∂(∇µφ)

)
− ∂L
∂φ

= 0,

∇µ
(
∂L
∂X

)
∂X

∂(∇µφ)
+
∂L
∂X
∇µ
(

∂X

∂(∇µφ)

)
− ∂L
∂φ

= 0,

∂X

∂(∇µφ)

[
∇µφ

∂2L
∂φ∂X

+∇µX
∂2L
∂2X

]
+
∂L
∂X
∇µ
(

∂X

∂µ(∇µφ)

)
− ∂L
∂φ

= 0,

− gαµ∇αφ
[
∇µφ

∂2L
∂φ∂X

− (∇µ∇αφ)∇αφ ∂
2L

∂2X

]
− ∂L
∂X

gαµ∇ν∇αφ+
∂L
∂φ

= 0,

tal que:

[
∂L
∂X

gαµ − ∂2L
∂X2

∇αφ∇µφ
]
∇µ∇αφ+

∂2L
∂φ∂X

gαµ∇αφ∇µφ−
∂L
∂φ

= 0. (6.1.3)

∂L
∂X

gαβ∇α∇βφ−
∂2L
∂X2

∇αφ∇βφ∇α∇βφ+
∂2L
∂X∂φ

gαβ∇αφ∇βφ−
∂L
∂φ

= 0,

usando las propiedades ∇αvβ = ∂αvβ − Γταβvτ y ∇αφ = ∂αφ:

∂L
∂X

gαβ∇α∂βφ−
∂2L
∂X2

∂αφ∂βφ∇α∂βφ+
∂2L
∂X∂φ

gαβ∂αφ∂βφ−
∂L
∂φ

= 0,

∂L
∂X

gαβ(∂α∂βφ− Γταβ∂τφ)− ∂2L
∂X2

∂αφ∂βφ(∂α∂βφ− Γταβ∂τφ) +
∂2L
∂X∂φ

gαβ∂αφ∂βφ−
∂L
∂φ

= 0,

∂L
∂X

gαβ∂α∂βφ−
∂L
∂X

gαβΓταβ∂τφ−
∂2L
∂X2

∂αφ∂βφ∂α∂βφ+
∂2L
∂X2

∂αφ∂βφΓταβ∂τφ)

+
∂2L
∂X∂φ

g00(∂0φ)2 − ∂L
∂φ

= 0,

Las conexiones no nulas para la métrica (2.1.1) con k = 0 y φ = φ(t): Γi0j = Hδij y Γ0
ij = ȧaδij .

∂L
∂X

g00∂0∂0φ−
∂L
∂X

(g00Γτ00∂τφ+ gijΓτij∂τφ)− ∂2L
∂X2

(−2X)φ̈ +
∂2L
∂X∂φ

φ̇2 − ∂L
∂φ

= 0,
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(
∂L

∂X
+ 2X

∂2L

∂X2

)
φ̈−

(
− 1
a2

)
(aȧδij)

∂L

∂X
+

∂2L

∂φ∂X
φ̇− ∂L

∂φ
= 0. (6.1.4)

Para un universo espacialmente plano las ecuaciones de movimiento se obtienen al variar la

acción con respecto a φ y X = −1
2 φ̇ [35]:

(
∂L

∂X
+ 2X

∂2L

∂X2

)
φ̈+

∂L

∂X
(3Hφ̇) +

∂2L

∂φ∂X
φ̇− ∂L

∂φ
= 0. (6.1.5)

usando ∂
∂X = 1

v
∂
∂v y el hecho que el lagrangiano coincide con la presión, se cambiará de notación

L = p:

(
1
v

∂p

∂v
+ v

∂

∂v

(
1
v

∂p

∂v

))
φ̈+

∂p

∂v
(3H) + v

∂2p

∂φ∂v
− ∂p

∂φ
= 0.

Reorganizando términos, se obtiene la ecuación de movimiento para el campo de K-esencia [33,

36]:

d

dt
(p,v(φ, v)) = p,φvφ̇+ p,vvφ̈ = −3Hp,v + p,φ. (6.1.6)

Adicionalmente, usando la definición del tensor momento–enerǵıa para el campo escalar descrito

como un fluido perfecto T 0
0 = −ρφ se encuentra la densidad de enerǵıa asociada al campo en

términos de X y v:

ρφ = 2X
∂p

∂X
− p = vp,v − p. (6.1.7)

De (6.1.7) se deduce entonces que el lagrangiano de K-esencia corresponde a la presión del campo.

El parámetro de la ecuación de estado ωφ para el campo φ se define como:

ωφ =
p(φ, v)
ρφ

=
p

vp,v − p
, (6.1.8)

teniendo en cuenta la condición de lagrangiano de K-esencia factorizable, i.e. p(φ, v) = K(φ)Q(v),

entonces:

ωφ =
Q

vQ′ −Q
, (6.1.9)

ρφ = K(φ)ρ̃φ =
p

ωφ
= K(φ)(vQ′ −Q), (6.1.10)
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donde se ha definido ρ̃φ = vQ′−Q. Además, K(φ) > 0 para que se cumpla ρφ > 0 (condición de

enerǵıa positiva).

En este punto es necesario mencionar como se ha desarrollado el estudio de la enerǵıa oscura

dinámica como K-esencia en distintos trabajos: [37, 38] consideran una forma funcional de φ(t)

o bien, de v(t), [39, 40] lo hacen como un sistema dinámico y posteriormente, mediante una

redefinición del campo reescriben en problema solo en términos de una función Q̄(v).

Sin embargo, el problema no queda ligado con variables cosmológicas (a, z) salvo que se suponga

una determinada forma de las variables dinámicas, ya sea K(φ) ó Q(v).

Es por esto que modelos de K-esencia con términos puramente cinéticos, donde se considera

que el término dependiente del campo K(φ) es constante, condiciones de Slow roll para K(φ)

ó, la condición más restrictiva: independencia del lagrangiano con K(φ), han sido ampliamente

trabajados por varios autores tanto en el campo de BBN como en el estudio de modelos alter-

nativos de EDE, entre ellos: [41, 42, 43, 44, 45, 46]. Esta opción ha sido muy trabajada pues

permite encontrar una expresión de vQ(v) en términos de a.

No obstante, en este trabajo se continuará con un lagrangiano del tipo p(φ, v) = K(φ)Q(v).

En el marco cosmológico, se tienen otras ecuaciones de movimiento para el sistema. (6.1.11)

y (6.1.12) corresponden a las ecuaciones de Friedmann:

H = κ
√
ρφ + ρm, (6.1.11)

ä

a
= −κ

2

6
((1 + 3ωφ)ρφ + (1 + 3ωm)ρm). (6.1.12)

y las ecuaciones de continuidad para fluidos no interactuantes:

˙ρm = −3H(1 + ωm)ρm, ρ̇φ = −3H(1 + ωφ)ρφ, (6.1.13)

Las anteriores ecuaciones con (6.1.6) constituyen un sistema cerrado de funciones a los que se le

analizará la estabilidad asintótica (t→∞).

Teniendo en cuenta que ρtot = ρφ+ρm, se encuentra una relación para la variación temporal

de la densidad de enerǵıa total dada por:

˙ρtot = −3Hρtot

(
(1 + ωm) +

ρφ
ρtot

(ωφ − ωm)
)
. (6.1.14)
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Como (6.1.6), (6.1.11) y (6.1.13) no dependen expĺıcitamente del tiempo y φ(t) es monótona en

t, usaremos φ como variable diferencial en vez de t con lo cual es posible escribir las ecuaciones

que describen el sistema dinámico.

Estabilidad del sistema autónomo

Consideremos un sistema dinámico autómono de dos ecuaciones diferenciales de primer orden.

El sistema de ecuaciones diferenciales acopladas para dos variables x(t) y y(t):

ẋ = f(x, y, t), ẏ = g(x, y, t), (6.1.15)

(6.1.15) es autónomo si f y g no contiene términos expĺıcitos que dependan del tiempo.

El punto (xc, yc) es un punto cŕıtico o fijo del sistema si (f, g)|(xc,yc) = 0; dicho punto es un

atractor si se cumple la condición: (x(t), y(t))→ (xc, yc) para t→∞.

Se puede conocer si el sistema se aproxima a uno de los puntos cŕıticos al estudiar la estabi-

lidad alrededor de los puntos fijos. Considérese pequeñas perturbaciones δx alrededor del punto

cŕıtico tal que:

x = xc + δx, y = yc + δy. (6.1.16)

Sustituyendo (6.1.16) en (6.1.15) se encuentran las ecuaciones diferenciales de primer orden:

d(δxi)
dN

= M(δxi), (6.1.17)

con x1 = x y x2 = y y N = ln(a), el número de N-foldings que es conveniente usar para la

dinámica de la enerǵıa oscura:

M =

(
∂f
∂x

∂f
∂y

∂g
∂x

∂g
∂y

)
(6.1.18)

con M calculada en el punto cŕıtico. Esta matriz tiene dos valores propios µ1 y µ2. La solución

general para la evolución de las perturbaciones lineales puede ser escrita como:

δx = C1e
µ1N + C2e

µ2N , (6.1.19)

δy = C3e
µ1N + C4e

µ2N . (6.1.20)
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con C1, C2, C3, C4 constantes de integración.

Entonces la estabilidad del sistema alrededor de los puntos fijos depende de la naturaleza de los

valores propios:

Nodo estable: µ1, µ2 < 0.

Nodo inestable: µ1, µ2 > 0.

Punto de silla: µ1 < 0 y µ2 > 0 µ1 > 0 y µ2 < 0.

Espiral estable: El determinante de la matriz M es negativa y las partes reales de los valores

propios son negativos.

Un punto fijo es un atractor en el primer y en el último caso; de otra forma no lo es.

El sistema dinámico definido para el campo de K-esencia esta dado por:

dρm
dφ

= −3κ
v

(1 + ωm)ρm(ρm + vp,v − p)1/2, (6.1.21)

dv

dφ
= −

vp,φv + 3κρm(εm + vp,v − p)1/2p,v − p,φ
vp,vv

. (6.1.22)

Definiendo la cantidad R =
ρm

ρm + ρφ
con 0 ≤ R ≤ 1, entonces:

dR

dφ
= −3H

v
R(1−R)(ωm − ωφ). (6.1.23)

lo que lleva a un sistema autónomo en términos de {v(φ), R(φ)}:

dv

dφ
= −

vp,φv + 3κp,v
(
vp,v−p
1−R

)1/2
− p,φ

vp,vv
, (6.1.24)

dR

dφ
= −3κ

v

√
vp,v − pR

√
1−R

(
ωm −

p

vp,v − p

)
. (6.1.25)

Usando las definiciones C2
s =

Q′

vQ′′
, ρ̃φ = vQ′ −Q y ωφ =

Q

ρ̃φ
, las relaciones quedan finalmente:

dv

dφ
= −C2

s

[
(lnK),φv
1 + ωφ

+ 3κ
(
Kρ̃φ
1−R

)1/2
]
, (6.1.26)

dR

dφ
= −3κ

v
R
√

1−R
√
Kρ̃φ (ωm − ωφ) . (6.1.27)
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Para encontrar una solución estable del sistema (6.1.26) y (6.1.27) se deben satisfacer las siguien-

tes condiciones:

dρ̃φ
dv

=
(1 + ωφ)
vC2

s

ρ̃φ, (6.1.28)

dωφ
dv

=
1 + ωφ
v

(
1−

ωφ
C2
s

)
. (6.1.29)

Condiciones para encontrar soluciones tracker

En el estudio del problema de K-esencia es fundamental considerar el campo como uno tra-

cker o escalante, que es definido como uno que imita el comportamiento del fluido dominante del

background y puede caracterizarse mediante la relación: ρφ/ρm =cte6= 0 [47], con la intención de

conectar el problema con condiciones cosmológicas realistas; de otro modo, el sistema puede no

quedar completamente definido.

De esta manera, el campo escalar de K-esencia imita el comportamiento funcional de la

materia dominante, salvo en dominio de materia (polvo), donde ωmat = 0 viola la condición de

tracker. Además, durante las epocas donde el campo esta definido por el comportamiento del

fluido barotrópico dominante, el sistema dinámico evoluciona hacia un atractor caśı indepen-

dientemente de las condiciones iniciales, por lo que es asintóticamente estable en los atractores

definidos por determinados valores:

v0 = ĺım
φ→∞

v(φ), R0 = ĺım
φ→∞

ρm(φ)
ρtot(φ)

. (6.1.30)

Soluciones viables

Cuando se asume una función K(φ) de la forma:

K(φ) =
1 +K0(φ)

φ2
, ĺım

φ→∞
K0(φ) = 0. (6.1.31)

se tendrán dos atractores importantes para que el campo de K-esencia sea un candidato viable a

EDE: dominio de radiación, donde existen cotas para la densidad de enerǵıa oscura para que la

nucleośıntesis primordial tome lugar y el dominio de De-Sitter (comportamiento tipo constante

cosmológica que en etapas tard́ıas produce una expansión acelerada).
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Dominio de radiación R0 ≈ 1

Considérese el ansatz para {v(φ), R(φ)} en dominio de radiación:

v(φ) = v0 −A(φ), R(φ) = R0 −B(φ). (6.1.32)

donde A(φ), B(φ)→ 0 monótonamente para φ→∞.

Se solucionará (6.1.26) y (6.1.27) para conocer la forma funcional de A(φ) y B(φ) que satisfaga

las condiciones de (6.1.32):

dv

dφ
= −dA

dφ
= −C2

s

[
(lnK),φv
1 + ωφ

+ 3κ

√
K(φ)ρ̃v
1−R

]
, (6.1.33)

dR

dlnφ
= − dB

dlnφ
= −3κ

v
R
√

1−R
√
ρ̃v, (6.1.34)

teniendo en cuenta que dA
dφ → 0 para φ→∞ cae más rápidamente que φ−1 (3 ,4) y C2

s (v0) 6= 0,

entonces se deduce que el paréntesis del lado derecho tiende a cero, y por tanto,
√
K ∝ φ−1 y

(lnK),φ ∝ −φ−1, tal que:

0 < R0 < 1, R0 = 1− 9κ2

4
Q′2(v0)
ρ̃φ(v0)

, (6.1.37)

Q(v0) <
4
9
κ2v2

0

ωm
(1 + ωm)2

, (6.1.38)

con estas condiciones, y la ecuaciones diferenciales asociada a A(φ) y B(φ), se encuentra un

ecuación de segundo orden para B(φ):

d2B

d(lnφ)2
+ α0

dB

d(lnφ)
+ β0B = γ0

[
dK0

dlnφ
+K0

]
, (6.1.39)

con:

K0 = ĺım
φ→∞

K(φ), α0 =
1− ωm
1 + ωm

,

3Si una función F (φ) monótonamente va una constante para φ → ∞, entonces F ′(φ) decae más rápidamente
que φ−1, lo que se puede establecer mediante la identidad:

F (0)− ĺım
φ→∞

F (φ) = −
Z ∞

0

F ′(φ)dφ <∞, (6.1.35)

lo que significa que F ′(φ) es integrable en φ→∞. Entonces F ′(φ) decae más rápido que φ−1 para φ→∞.
4Si una función F (φ) es monótona, entonces F ′(φ)→ 0 si y sólo si:

ĺım
φ→∞

F (φ)

φ
= 0. (6.1.36)

Este argumento sigue de la regla de LH́opital en el caso F (φ) → ∞, y es trivial en el caso en que F (φ) tiene un
ĺımite finito para φ→∞
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γ0 = 2
C2
s (v0)− ωm
1 + ωm

ω2
mR

2
0(1−R0), β0 =

γ0

1−R0
= 2

C2
s (v0)− ωm
1 + ωm

ω2
mR

2
0.

La solución general de (6.1.39) es la suma de la solución homogénea y una inhomogénea. La sol.

homogénea es estable si las raices de la ecuación caracteŕıstica:

λ2 + α0λ+ β0 = 0, (6.1.40)

tienen partes reales negativas, tal que:

Re(λ1), Re(λ2) < 0, (6.1.41)

es decir

α0 > 0, β0 > 0. (6.1.42)

que es equivalente a

|ωm| < 1, C2
s (v0) > ωm. (6.1.43)

La solución homogénea esta dada por:

Bho(φ) = C1e
λ1φ + C2e

λ2φ, (6.1.44)

Es sencillo mostrar que Bho(φ) tiende a cero para φ→∞ con la condición (6.1.41).

La solución no homogénea es:

Bin(φ) = B1(φ)φλ1 +B2(φ)φλ2 , (6.1.45)

B1(φ) =
γ0

λ1 − λ2

∫ φ

φ−λ1−1(φK ′0 +K0)dφ, (6.1.46)

B2(φ) =
γ0

λ2 − λ1

∫ φ

φ−λ2−1(φK ′0 +K0)dφ, (6.1.47)

como K0(φ)→ 0 para φ→∞, la solución no homogénea tiende a cero para φ→∞ si se satisface

(6.1.41). De forma directa puede mostrarse que existe un ĺımite superior:

|φK ′0 +K0| < M para todo φ > φM , (6.1.48)

donde φM debe escojerse para algún M > 0. Entonces Bin(φ) es acotado para φ > φM por:

|B(φ)| < c1M + c2φ
λ1 + c3φ

λ2 , (6.1.49)

tal que con B(φ) → 0 para φ → ∞. Bajo las mismas suposiciones, la función A(φ) tendrá el

mismo comportamiento para φ→∞.
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Finalmente, teniendo en cuenta (6.1.31), (6.1.32), (6.1.37), (6.1.38) y C2
s (v0) 6= 0, las soluciones

asintóticamente estables de {v(φ), R(φ)} → {v0, R0} quedan definidas por las condiciones:

ωm = ωφ(v0), ρ̃φ(φ) 6= 0, C2
s (v0) > ωm (6.1.50)

ω′φ(v0) =
(

1− ωm
C2
s (v0)

)
1 + ωm
v0

6= 0. (6.1.51)

Dominio de De-Sitter (expansión acelerada en etapas tard́ıas)

De forma análoga, cuando se impone que el campo de K-esencia imite el comportamiento de

constante cosmológica y sea subdominante en dominio de materia R ∼ 0 tal que:

ρtot ∼ ρφ ∝ E0φ
−2 para φ→∞. (6.1.52)

De la ecuación de continuidad para el campo φ (6.1.13):

dρφ
dφ

= −3K
v

√
ρtot(1 + ωφ)ρφ ∝ −

3K
vs
ρ

3/2
tot (1 + ωφ), (6.1.53)

Como la solución tracker no es estable si ωφ = 0 y se busca ĺımφ→∞ ωφ = −1, con lo que se

encuentran las primeras condiciones que deben satisfacer las variables dinámicas del sistema:

C2
s (v) 6= 0, vs 6= 0, −1 < ωφ < 0. (6.1.54)

Combinando las condiciones (6.1.52) y (6.1.53), se encuentra:

3K
v

√
E0 =

2vs
1 + ωφ(vs)

, (6.1.55)

Con el sistema dinámico {v(φ), R(φ)} se supone un ansatz para este dominio, de la forma:

v(φ) = vs −A(φ), R(φ) = B(φ). (6.1.56)

donde A(φ), B(φ) deben tender a cero para φ→∞.

Las ecuaciones diferenciales que se obtienen al imponer las condiciones (6.1.26) y (6.1.27)

son:

dA

dlnφ
=
[
(φK ′0 +K0)−B

] C2
s (vs)vs

1 + ωφ(vs)
− 1− ωm

1 + ωm
A (6.1.57)
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dB

dlnφ
= −2

ωm − ωφ(vs)
1 + ωφ(vs)

B (6.1.58)

Las soluciones de A(φ) decaen bajo la condición
1− ωφ(vs)
1 + ωφ(vs)

> 0. De otro lado, la solución de

función B(φ) siempre lo hace si ωm > ωφ(vs), ó, de forma equivalente para |ωφ(vs)| < 1. Las

soluciones que se encuentran son estables bajo las suposiciones mencionadas previamente.

6.2. Ecuación de estado efectiva a partir de los atractores y la
condición tracker

Hasta el momento las ecuaciones dinámicas del problema de K-esencia han sido tratadas de

forma general, sin hacer ninguna suposición sobre la forma funcional de Q(v). Sin embargo, este

desarrollo presenta el problema de que no define un sistema dinámico que pueda relacionarse con

las variables f́ısicas que permiten ligarlo con observaciones cosmológicas, y por tanto, se haŕıa

necesario hacer un fine-tuning del campo y su velocidad en etapas tempranas.

No obstante, si el campo presenta la caracteŕıstica de ser escalante en dominio de radiación,

satisface los dos atractores estudiados en la sección anterior: las condiciones dadas en la vecindad

de radiación (6.1.50) y (6.1.51) imponen ωφ = 1/3|vrad y garantizan que durante este dominio la

densidad de enerǵıa del campo de K-esencia puede escribirse con una fracción de la enerǵıa total

dado que el campo durante este periodo tiene un comportamiento como el de la radiación, aśı:

ρφ|rad = b · ρrad 0 ≤ b < 1. (6.2.1)

La condición sobre b respeta que la contribución del campo sea subdominante en radiación pero

garantiza que ρφ|rad ∝ a−4.

De otro lado, el segundo atractor: De Sitter, constituye una condición necesaria para que el

campo en etapas tard́ıas sea dominante y lleve a una expansión acelerada del universo (φ→∞ ó

z ≤ 1). Tanto la condición de expansión acelerada −1 < ωφ < −1
3 , y la condición necesaria para

este atractor (6.1.55) y (6.1.56) deben satisfacerse simultáneamente.

De esta manera, se propondrá una forma efectiva de la ecuación del parámetro de estado del

campo de K-esencia (entre las infinitas que podŕıan construirse), de forma tal que se tengan como

ĺımites los atractores de radiación y de De Sitter, que el campo sea subdominante en radiación

y materia, y se satisfagan algunas cotas cosmológicas bien conocidas.
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El parámetro ωφ queda definido de la forma:

ωφ(a) =
4/3(

a
ad

)m
+ 1
− 1, (6.2.2)

con ad =
aeq + a∗

2
un factor de escala en el dominio de materia que permite poner los ĺımites

aproximados del mismo dominio, de tal forma que el campo pueda evolucionar de forma suave

y continua de un atractor al otro. La validez de la parametrización (6.2.2) es supuesta a partir

de a > 10−12 y dada la forma en que fue construida, se aproxima a los resultados estándar para

a ∼ a0 en virtud del término −1, que se ha puesto para asegurar que φ→∞ el modelo tienda a

ΛCDM.

Los parámetros libres del modelo a∗ y m deben calcularse de forma independiente. El primero

representa el factor de escala para el cual el campo escalar de K-esencia comienza a dominar sobre

la materia (equidad materia–enerǵıa oscura) y el segundo, modula el comportamiento de ωφ(a)

durante la transición entre el dominio de radiación y el de enerǵıa oscura.

6.2.1. Densidad de enerǵıa del campo de K-esencia

La densidad de enerǵıa del campo de K-esencia en términos de la parametrización (6.2.2)

puede encontrarse integrando la relación (6.1.28) entre algún factor de escala a << a0 y hoy

a0 = 1:

∫ ρ0

ρ

dρ′

ρ′
= −3

∫ 1

a

(1 + ωφ(a′))
a′

da′, (6.2.3)

ln

(
ρ

ρ0

)
= 3

∫ 1

a

4/3

a′
(
a′

ad

)m
+ 1

da′,

ln

(
ρ

ρ0

)
= 4

∫ 1

a

da′

a′
(
a′

ad

)m
+ 1

,

ln

(
ρ

ρ0

)
=

4
m
ln


(
a′

ad

)m(
a′

ad

)m
+ 1

∣∣∣∣∣
1

a

,

ln

(
ρ

ρ0

)
= ln


(

1
ad

)m ((
a
ad

)m
+ 1
)

(
a
ad

)m ((
1
ad

)m
+ 1
)
4/m

,
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tal que la densidad de enerǵıa del campo en términos del factor de escala a y los parámetros

libres m y ad(a∗) es:

ρ = ρ0 · a−4


((

a
ad

)m
+ 1
)

((
1
ad

)m
+ 1
)
4/m

. (6.2.4)

La única ligadura disponible para ρ0 es Ωφ0 =
ρ0

ρcr
. Entonces, para tener una descripción completa

del problema es necesario acotar la fracción de enerǵıa oscura de K-esencia Ωφ0.

6.3. Fracción de enerǵıa oscura de K-esencia

La fracción de densidad de enerǵıa asociada a un campo escalar de K-esencia con evolución

cosmológica estará descrita por la parametrización (6.2.2) pueden verse de la forma (2.1.12), ó

bien, de la siguiente manera [48]:

Ωφ =
Ωφ0 · f(a)

Ωφ0 · f(a) + Ωm0 · a−3
, (6.3.1)

con

f(a) = exp

[
−3
∫ 1

a

(1 + ωφ(a′))
a′

da′
]

= a−4


((

a
ad

)m
+ 1
)

((
1
ad

)m
+ 1
)
4/m

, (6.3.2)

la función que determina la evolución del modelo de enerǵıa oscura de K-esencia y Ωφ0 la fracción

de densidad de enerǵıa hoy. Sin embargo, teniendo en cuenta la regla de suma cósmica hoy

Ωφ0 + Ωm0 = 1, (6.3.1) puede ser escrita en términos de Ωφ0 y m:

Ωφ =
Ωφ0 · f(a)

Ωφ0 · f(a) + (1− Ωφ0) · a−3
. (6.3.3)

No existe una forma directa de determinar el valor de Ωφ0 sin usar otro método cosmológico, por

lo que se considerará la distancia de luminosidad con la forma (6.3.3) para ajustar los mejores

valores de {Ωφ0,m, z∗} con 1 + z∗ =
1
a∗

.

Para dicho fin, hemos tomado las distancias de luminosidad de SNIa 5 (en términos del redshift

z) de la base de Supernova Cosmology Project [49] usando solo aquellos z > 0.8 para minimizar

la función χ2:

χ2 =
N∼59∑
i=1

[µi − µ(zi)]2

σ2
, (6.3.4)

5las supernovas tipo Ia son candelas estándar que provienen de la evolución de una enana blanca de 1.2 masas
solares. Tienen una magnitud absoluta de M = −19.3 y su caracteŕıstica principal es la ausencia de hidrogeno en
las capas exteriores y una ĺınea en el espectro de silicio una vez ionizado (SiII) en 615.0 nm.
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donde σ es la desviación estándar de los datos y µ el módulo de distancia definida por:

µ = m−M = 5(log10dL(z)− 1), (6.3.5)

con m la magnitud aparente y M la magnitud absoluta de un determinado objeto astrof́ısico y

dL(z) la distancia de luminosidad medida en parsecs.

Para un objeto determinado redshift z, la distancia de luminosidad definida por el modelo

es:

dL(z) =
c(1 + z)
H0

∫ z

0

dz′

(Ωφ0f(z′;m, z∗) + (1− Ωφ0)(1 + z′)3)1/2
. (6.3.6)

f(z;m, z∗) = (1 + z)4

(“
1+zd
1+z

”m
+1

(1+zd)m+1

)4/m

correspondiente a la función f(a) definida por (6.3.2)

pero en términos del redshift.

Para optimizar la minimización de (6.3.4), se deben satisfacer simultáneamente las ecuacio-

nes:

N∼59∑
i=1

(
µi − µ(zi)

σ2

)(
∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)

∂Ωφ0

)
= 0, (6.3.7)

N∼59∑
i=1

(
µi − µ(zi)

σ2

)(
∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)

∂m

)
= 0, (6.3.8)

N∼59∑
i=1

(
µi − µ(zi)

σ2

)(
∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)

∂z∗

)
= 0, (6.3.9)

Calculemos el elemento:

∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂Ωφ0

=
∂(5 · log10dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗))

∂Ωφ0

,

=
5

ln10
∂(ln(dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)))

∂Ωφ0

,

=
5

ln10 · dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂(dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗))

∂Ωφ0

,

=
5

ln10 · dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
c · (1 + zi)

H0

∫ zi

0
dz′
(
−1

2

)
(f(z′;m, z∗)− (1 + z′)3)

(Ωφ0f(z′;m, z∗) + (1− Ωφ0)(1 + z′)3)3/2
,
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∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂Ωφ0

= − 5
2 · ln10

∫ zi
0 dz′ f(z′;m,z∗)−(1+z′)3

(Ωφ0
f(z′;m,z∗)+(1−Ωφ0

)(1+z′)3)3/2∫ zi
0 dz′ 1

(Ωφ0
f(z′;m,z∗)+(1−Ωφ0

)(1+z′)3)1/2

. (6.3.10)

De otro lado:

∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂m

=
∂(5 · log10dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗))

∂m
,

=
5

ln10
∂(ln(dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)))

∂m
,

=
5

ln10 · dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂(dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗))

∂m
,

=
5

ln10 · dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
c(1 + zi)
H0

Ωφ0

∫ zi

0
dz′

∂f(z′;m, z∗)
∂m

,

tal que:

∂f(z;m, z∗)
∂m

=− 4
m

f(z;m, z∗)
1 + zd

A(z;m, zd), (6.3.11)

con A(z;m, zd) dado por la expresión:

A(z;m, zd) = ln


(

1+zd
1+z

)m
+ 1

(1 + zd)m + 1

m

+
1(

1+zd
1+z

)m
+ 1
×

ln(1 + zd)(1 + zd)m


(

1+zd
1+z

)m
+ 1

(1 + zd)m + 1

− (1 + zd
1 + z

)m
ln

(
1 + zd
1 + z

) , (6.3.12)

entonces:

∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂m

= − 20
ln10

Ωφ0

m(1 + zd)

∫ zi
0 dz′ f(z′;m,z∗)A(z′;m,z∗)

(Ωφ0
f(z′;m,z∗)+(1−Ωφ0

)(1+z′)3)3/2∫ zi
0 dz′ 1

(Ωφ0
f(z′;m,z∗)+(1−Ωφ0

)(1+z′)3)1/2

. (6.3.13)

Finalmente, calcularemos el elemento
∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)

∂z∗
:
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∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂z∗

=
∂(5 · log10dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗))

∂z∗
,

=
5

ln10
∂(ln(dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)))

∂z∗
,

=
5

ln10 · dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂(dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗))

∂z∗
,

=
5

ln10 · dL(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
c(1 + zi)
H0

Ωφ0

∫ zi

0
dz′

∂f(z′;m, z∗)
∂z∗

,

con:

∂f(z;m, z∗)
∂z∗

=
2

(1 + zd)
f(z;m, z∗)(
1+zd
1+z

)m
+ 1

(
1+zd
1+z

)m
− (1 + zd)m

(1 + zd)m + 1
, (6.3.14)

B(z′;m, z∗) =
1

(1 + zd)
1(

1+zd
1+z

)m
+ 1

(
1+zd
1+z

)m
− (1 + zd)m

(1 + zd)m + 1
, (6.3.15)

Entonces:

∂µ(zi; Ωφ0 ,m, z∗)
∂z∗

=
10
ln10

Ωφ0

(1 + zd)2

∫ zi
0 dz′ f(z′;m,z∗)B(z′;m,z∗)

(Ωφ0
f(z′;m,z∗)+(1−Ωφ0

)(1+z′)3)3/2∫ zi
0 dz′ 1

(Ωφ0
f(z′;m,z∗)+(1−Ωφ0

)(1+z′)3)1/2

. (6.3.16)

Usando los resultados (6.3.10), (6.3.13) y (6.3.16) en las ecuaciones (6.3.7), (6.3.8) y (6.3.9)

respectivamente, y resolviendo el sistema, es posible encontrar el valor de Ωφ0 que minimiza χ2

Este método permite conocer el mejor ajuste para la densidad de enerǵıa oscura hoy Ωφ0 :

Ωφ0 = 0.69. (6.3.17)

Sin embargo, m y z∗ presentan una fuerte degeneración en el problema, y esto se evidencia con

la figura anterior, pues la función (6.3.4) caśı no se ve afectada por el parámetro m. No obstante,

el modelo debe tener una contribución máxima (pero subdominante) en dominio de radiación,

por lo que se escojerá el valor de m que reproduzca la condición f(z ∼ 109) >>, para afectar los

valores estándar de las abundancias en nucleośıntesis:

m = 1.0. (6.3.18)
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Figura 6.1: Minimización de la función χ2 con respecto a m y Ωφ0 .

De otro lado, la marcada degeneración de z∗ se presenta en virtud de los ordenes de magnitud

de zeq = 3192 con respecto a z de equidad materia– enerǵıa oscura, que se espera sea del orden

de 1.0 para los modelos de enerǵıa oscura dinámicos propuestos en la literatura. Sin embargo, es

posible romper esta degeneración al usar la ligadura definida para el parámetro de desaceleración:

q(z∗) = 0 con q(z) = (1 + z)
∂H

∂z
− 1. (6.3.19)

donde el elemento ∂H
∂z es de la forma:

∂H

∂z
=
H0

2
Ωφ0

∂f
∂z + (1− Ωφ0)(1 + z)2

(Ωφ0f(z;m, z∗) + (1− Ωφ0)(1 + z)3)1/2
. (6.3.20)

Computando el término ∂f
∂z se tiene:

∂f

∂z
=

4
(1 + z)

 f(z;m, z∗)(
1+zd
1+z

)m
+ 1

 , (6.3.21)

tal que:

∂H

∂z
=
H0

2

4Ωφ0
f(z)

1+z
1“

1+zd
1+z

”m
+1

+ (1− Ωφ0)(1 + z)2

(Ωφ0f(z;m, z∗) + (1− Ωφ0)(1 + z)3)1/2
, (6.3.22)
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Figura 6.2: Evolución de f(z) para el mejor ajuste de m. Este gráfico representa de forma
esquemática la evolución de ρφ, teniendo en cuenta que f(z) =

ρφ
ρφ0

.

Entonces, el término q(z) queda:

q(z) = (1 + z)
H0

2

4Ωφ0
f(z)

1+z
1“

1+zd
1+z

”m
+1

+ (1− Ωφ0)(1 + z)2

(Ωφ0f(z;m, z∗) + (1− Ωφ0)(1 + z)3)1/2
− 1. (6.3.23)

Si q(z∗) = 0, la expresión a resolver es:

q(z∗) =
H0

2

4Ωφ0f(z∗) 1“
1+zd
1+z∗

”m
+1

+ (1− Ωφ0)(1 + z∗)3

(Ωφ0f(z∗) + (1− Ωφ0)(1 + z∗)3)1/2
− 1 = 0, (6.3.24)

Reorganizando términos, se encuentra una ecuación cuadrática en Ωφ0 de la forma:

A(z∗)Ω2
φ0

+B(z∗)Ωφ0 + C(z∗) = 0, (6.3.25)

A(z∗) = 4H2
0

f2(z∗)((
1+zd
1+z∗

)m
+ 1
)2 − 2H0

f(z∗)(1 + z∗)3((
1+zd
1+z∗

)m
+ 1
) +

H2
0

4
(1 + z∗)6,

B(z∗) = 2H0
f(z∗)(1 + z∗)3((

1+zd
1+z∗

)m
+ 1
) − H2

0

2
(1 + z∗)6 − f(z∗) + (1 + z∗)3,

C(z∗) =
H2

0

4
(1 + z∗)6 − (1 + z∗)3,

y f(z∗) = (1 + z∗)4


(

1+zd
1+z∗

)m
+ 1

(1 + zd)m + 1

4/m

.

Resolviendo la ecuación algebráica de forma numérica se encuentra que el siguiente valor para

z∗:
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z∗ = 1.48. (6.3.26)

Figura 6.3: Evolución de q(z) vs. z.

Con el mejor ajuste de los parámetros libres del modelo {Ωφ0,m, z∗} = {0.69, 1.0, 1.48} es

posible obtener el valor del parámetro de la ecuación de estado hoy ω0:

ω0 = −0.99. (6.3.27)

Este valor muestra que el modelo tiende a ΛCDM para valores de z cercanos al de hoy.

El comportamiento de la parametrización es el esperado y satisface las condiciones impues-

tas. Se observa que durante radiación ωφ = 1/3 y tan pronto se alcanza el dominio de materia el

modelo evoluciona hasta alcanzar el segundo atractor que lleva a la expansión acelerada.

Con los valores obtenidos para los parámetros, también puede compararse la distancia de

luminosidad predicha por el modelo con respecto a la del modelo estándar ΛCDM en la figura

6.3.
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Figura 6.4: Parámetro de la ecuación de estado de K-esencia con respecto al factor de escala a.

Al analizar los resultados arrojados por la figura 6.3 se encuentra algo que se esperaba:

la distancia de luminosidad del modelo con un campo escalar de K-esencia es mayor que la

de ΛCDM pues el valor de densidad de materia hoy predicha por el modelo es mayor que el

encontrado con el modelo ΛCDM (de acuerdo con los reportes por WMAP-7 {Ωφ0,Ωm0} =

{0.734± 0.029, 0.266± 0.029} 6).

Sin embargo, para valores muy pequeños de redshift los modelos predicen valores muy cercanos

pues la distancia de luminosidad dL para dichos valores es caśı insensible al modelo cosmológico

y solo depende linealmente del redshift.

Adicionalmente, es posible conocer la evolución de la fracción de enerǵıa oscura como K-

esencia con los valores de los parámetros encontrados:

Velocidad adiabática del sonido C2
s

Se definió la velocidad adiabática del sonido para el campo de K-esencia de la forma C2
s =

Q′

vQ′′
. No obstante, nos interesa reescribir esta magnitud f́ısica en términos de ωφ(a):

C2
s =

(∂pφ/∂a)
(∂ρφ/∂a)

, (6.3.28)

que es valida mientras
dv

da
6= 0. El término del denominador puede obtenerse directamente de la

6http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/dr4/parameters.cfm
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Figura 6.5: Parámetro de la ecuación de estado de K-esencia ωφ vs. z.

ecuación de continuidad (6.1.13) derivando parcialmente con respecto a a, aśı:

∂ρφ
∂a

= −3
(1 + ωφ)

a
ρφ. (6.3.29)

mientras que (∂pφ/∂a) se obtiene teniendo en cuenta (2.1.6), tal que:

∂pφ
∂a

=
dωφ
da

ρ+
∂ρ

∂a
ωφ, (6.3.30)

=
a(dωφ/da)− 3ωφ(1 + ωφ)

a
. (6.3.31)

reemplazando las relaciones anteriores en (6.3.28), se obtiene:

C2
s =

3ωφ(1 + ωφ)− a(dωφ/da)
3(1 + ωφ)

. (6.3.32)

Teniendo en cuenta (6.2.2) es fácil mostrar que:

a
dωφ
da

= −(4/3)m

(
a
ad

)m
((

a
ad

)m
+ 1
)2 , (6.3.33)

ó de forma equivalente:
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Figura 6.6: Distancia de luminosidad en función del redshift.

a
dωφ
da

= −(3/4)m
(
a

ad

)m
(ωφ + 1)2, (6.3.34)

Al sustituir el resultado (6.3.34) en (6.3.32), la velocidad del sonido para el fluido de K-esencia

queda de la forma:

C2
s = ωφ +

m

4

(
a

ad

)m
(ωφ + 1). (6.3.35)

que satisface la condición (6.1.50) en el atractor definido en radiación. No obstante, cabe pre-

guntarse por la interpretación f́ısica de una velocidad del sonido adiabática en etapas de dominio

de enerǵıa oscura, pues efectivamente dicha cantidad tiende al valor predicho en el modelo con

constante cosmológica (en la imagén donde se asocia a Λ con un fluido de C2
s = −1); sin embargo,

este resultado conduce a un modulo de Young imaginario de las perturbaciones en el plasma.

Una sugerencia es que el modelo no es estable para C2
s < 0 [28], no obstante, solo calculando

la evolución de las perturbaciones del campo de K-esencia en el fluido cosmológico y el tiempo

de estabilidad de las mismas podŕıa determinarse con exactitud si el modelo ha dejado de ser

estable.
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Figura 6.7: Ωφ vs. a

6.3.1. Velocidad del campo de K-esencia

Es fundamental relacionar la parametrización (6.2.2) con las variables dinámicas del problema

de K-esencia, como son v y Q(v). Teniendo en cuenta (6.1.52):

dωφ
dv

=
dωφ
da

da

dv
=
(

1− ωm
C2
s

)
1 + ωφ
v

6= 0,

Entonces es posible escribir (mientras da
dωφ
6= 0)

v
da

dv
=
(
C2
s −

ωm
C2
s

)
(1 + ωφ)

(
dωφ
da

)−1

,

v
da

dv
= −1

3
a

C2
s

(6.3.36)

Invirtiendo la relación anterior, se tiene:

dv

v
= −3C2

s

da

a
(6.3.37)

reemplazando (6.3.35) y (6.2.2) e integrando entre un factor de escala anterior a nucleośıntesis a

y hoy a0 = 1 (la evolución de la velocidad para tiempos posteriores puede hacerse extendiendo

los ĺımites de integración):
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Figura 6.8: Velocidad adiabática del sonido de las perturbaciones del campo de K-esencia en el
plasma cosmológico.

∫ v0

va

dv

v
= −3

∫ 1

a
C2
s

da′

a′
,

= −3
∫ 1

a

(
ωφ
a′

+
m

4
(ωφ + 1)

a′

(
a′

ad

)m)
da′,

= −3
∫ 1

a

4/3

a′
((

a′

ad

)m
+ 1
)da′ + 3

∫ 1

a

da′

a′
− 3

4
m
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integrando por partes el primer y tercer término se tiene:
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Finalmente, la velocidad del campo queda escrita en términos a y el parámetro libre m aśı:

v = v0 · a−1


(
a
ad

)m
+ 1(

1
ad

)m
+ 1

4/m−1

. (6.3.38)

Figura 6.9: Velocidad del campo de K-esencia vs. a
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6.3.2. Término cinético no canónico de la acción Q(v) en términos de a

Usando la regla de la cadena
dQ

dv
=
dQ

da

da

dv
y la condición ρ̃φ 6= 0, es fácil reescribir (6.1.9)

de la forma:

ωφ · v ·
dQ

da

da

dv
= Q(1 + ωφ),

dQ

da

(
v · da

dv

)
= Q

(
1 + ωφ
ωφ

)
,

sustituyendo (6.3.36) en la expresión anterior se tiene:

dQ

Q
= −3

(
1 + ωφ
ωφ

)
C2
s

a
da, (6.3.39)

integrando el lado de la izquierda:
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La dependencia final del término cinético no canónico de la acción de K-esencia es:

Q = Q0 · a−4


(
a
ad

)m
+ 1(

1
ad

)m
+ 1

4/m+1
(

1
ad

)m
− 1/3(

a
ad

)m
− 1/3

 . (6.3.41)

Si se observa con atención, aunque el problema ha sido reescrito en términos de a, el comporta-

miento de la velocidad del campo y el término no canónico es el esperado: la enerǵıa cinética es

proporcional a v2 ó bien, ∝ a−2 por (6.3.38), mientras que el término cinético no canónico Q lo

hace como ∝ a−4 de acuerdo con (6.3.41), entonces se deduce que la función Q(v) ∝ v4, es decir,

es de orden dos en la enerǵıa cinética del campo.

Figura 6.10: Término cinético no canónico Q(v) de K-esencia vs. a

Como se observa en la figura 6.3.2, el término Q(v) decrece con a, tendiendo a hacerse cero

asintóticamente, para reducirse al caso de ΛCDM.



CAPÍTULO 7
ANÁLISIS COMPLEMENTARIO DE LA
PARAMETRIZACIÓN

7.1. Evolución de las inhomogeneidades de materia

Para probar que en diferentes etapas cosmológicas la parametrización impuesta funciona

correctamente, se encontrará como evolucionan las inhomogeneidades que se encuentran dentro

del horizonte a partir del dominio de materia en presencia del modelo de EDE descrita por (6.2.2).

Cuando se describe la evolución de las inhomogeneidades, cuyos modos escalares y tensoriales

son resueltos por el CMBfast, en el dominio de materia, se centra la atención en aquellas que

han entrado en el horizonte; sin embargo, la presencia de alguna forma de enerǵıa oscura retraza

los modos que se consideran en la ecuación de Meszaros.

No obstante, apesar de la composición de materia–enerǵıa del universo, una vez han entrado al

horizonte, todos los modos experimentan el mismo factor de crecimiento, y dicho crecimiento

uniforme es un resultado de que la materia oscura fŕıa tiene presión nula, luego una vez que los

modos entran al horizonte, no hay presión que pueda sacarlas del mismo, y por tanto, los modos

evolucionan idénticamente [11].

Entonces cuando se modifica la ecuación de Meszaros, debe reescribirse el término fuente

correspendiente a la ecuación de Poisson y se supone que las contribuciones de la radiación son

caśı nulas, luego se tiene 4πGρdm =
(

3
2

)
H2

0 Ωma
−3.

Considérese la variación de densidad de contraste δ en términos del potencial gravitacional,

y =
a

aeq
y H(a):

d2δ

da2
+
(
d(lnH)
da

+
3
a

)
dδ

da
− 3

2
Ωm

a5

H2
0

H2
δ = 0, (7.1.1)

Existen dos soluciones para la ecuación diferencial (7.1.1). Una es δ ∝ H (que sigue siendo valida

en presencia de otras componentes de materia–enreǵıa). Sin embargo, está solución no es la que

se busca, dado que el factor de Hubble es decreciente en este modelo, como en los actualmente
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aceptados. Los modos cuya solución es buscada, son aquellos que se mantienen con una amplitud

considerable después de cruzar el horizontes -los modos crecientes-

D+(a) ∝ H(a)
∫ a da′

(a′H(a′))3
. (7.1.2)

Ahora bien, la constante de proporcionalidad de la integral se encuentra teniendo en cuenta que

para z ∼ 10 corresponde a D+(a) = a y Hmat = H0Ω1/2
m a−3/2, lo que define una factor de

creciento de la forma:

D+(a) =
5
2

Ωm0
H(a)
H0

∫ a

0

da′

(a′H(a′)/H0)3
. (7.1.3)

La ecuación (7.1.3) representa una solución creciente de los modos dentro del horizonte con un

factor de Hubble descrito por
H(a)
H0

= Ωφ0 · f(a) + (1−Ωφ0) ·a−3, con f(a) una función continua

que describe la contribución de nuestro modelo de EDE de K-esencia.

Usando los valores encontrados previamente para los parámetros libres del modelo, se integra

numéricamente (7.1.3). Los resultados se muestran en la siguiente gráfica:

Figura 7.1: Factor de crecimiento de las inhomogeneidades D+ vs. z.

Se encuentran varios efectos en la densidad de perturbaciones: se suprime el crecimiento

lineal ω(a) ≤ −1/2, con respecto al modelo ΛCDM donde el crecimiento es proporcional a el
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factor de escala a; en presencia de un modelo como el mostrado en este trabajo se revelan grados

de inhomogeneidad en el CMB que son los justos para explicar la estructura hoy.

Este efecto de supresión de los modos lineales aumenta con ω mayores en el dominio de ma-

teria y comienzo más temprano del dominio de enerǵıa oscura. Ambas situaciones se evidencian

en nuestro modelo, y esta es una razón para que las curva en 7.1 deje de ser lineal para redshift

bajos.

Además, la supresión de los modos proporcionales al factor de escala trae como consecuencia una

alteración de la normalización del espectro de potencias hoy, expresado en términos de la valor

rms de la fluctuación de masa en esferas de 8h−1Mpc σ8. Pore esto el número de objetos con

estructura acotados a un determinado redshift es exponencialmente sensible al crecimiento de las

perturbaciones. Conociendo el valor medido de σ8 podŕıa calcularse la densidad de estructura

que ha sido formada en presencia de nuestro modelo.

7.2. Anisotroṕıas en el CMB

Además, es importante conocer como se modifica el espectro de las anisotroṕıas del CMB

en presencia del modelo. Para ello, se usó el código en fortran CMBfast [50, 51] en el modo

normal y obviando la opción de normalización del COBE. De esta manera, se obtienen curvas

con los ajustes de los parámetros del modelo y otra curva asociada a constante cosmológica como

enerǵıa oscura, que permite determina que tanto se aleja el modelo de los resultados del CMB,

cuyo ajuste favorece el modelo ΛCDM.

Se verificó que para valores de m > 1.0 no se forman más de dos picos acústicos, luego, el modelo

tiene una influencia muy fuerte en el dominio de radiación y materia que no corresponden con lo

observado. De otro lado, valores de m por debajo de 0.5 tienden rápidamente a ΛCMB, por lo

que son descartados pues no escalan como radiación en dicho dominio sino que tienden ωφ ∼ −1

desde a << a∗.

Los picos acústicos corresponden a los modos que en el momento del desacople de la ra-

diación cósmica de fondo estaban en la máxima compresión (picos impares) o de rarefaccíıon

(pares) y su posición es muy sensitiva a la ecuación de estado de la enerǵıa oscura. De hecho, el

primer pico depende mont́onamente [76] con el valor de Ωde: dado que nuestro modelo predice

un valor menor que le encontrado para ΛCDM, el primer pico sufre un corrimiento a momentos

de multipolo menores pues se produce un aumento en la predición angular de los picos que es

directamente proporcional a Ωm (ver (2.1.10)).

Sin embargo, no es del todo cierta esta afirmación dado que la introducción del modelo trae
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Figura 7.2: Espectro de anisotroṕıas del CMB usando CMBfast.

como consecuencia un efecto adicional: aumento del número de bariones ΩB, que también causa

corrimiento de los picos acústicos hacia la izquierda, entonces el efecto que se presenta en los

picos es un efecto que superpone ambas contribuciones. De la misma manera, mayor número de

bariones conlleva a que el primer pico sea más alto.

Además, la distancia de los picos disminuye si Ωm aumenta [15], dado que si existe más masa

las oscilaciones ocurren más rápidamente debido a la interacción gravitacional entre la materia

oscura y los bariones.

Por último, resulta interesante considerar como son los mapas de anisotroṕıas en temperatura

del CMB cuando se considera un modelo de EDE como el que se ha propuesto en este trabajo

(los mapas se construyeron con el software Healpix que puede encontrarse libre en [96]).

7.2.1. CMB shift parameter R

Este parámetro mide el corrimiento de los picos de las oscilaciones bariónicas acústicas BAO.

Es definido de la forma:

R = (ΩmH
2
0 )1/2

∫ 1089

0

dz

H(z)
, (7.2.1)

y su valor medido es R = 1.719 ± 0.019 [52, 53]. Al calcular numéricamente este parámetro se
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Figura 7.3: Mapa de anisotroṕıas en temperatura del CMB usando Healpix. El cuadro muestra
el resultado con el modelo propuesto en este trabajo.

encuentra Rcal = 1.75.

Existen dos hechos interesantes en este resultado: por un lado, la convergencia a este valor se

garantiza desde redshift del orden de 200. De otra parte, [53] propone esta prueba para un modelo

de enerǵıa oscura de la forma w(z) = w0 +w′z, sin embargo, aunque nuestro modelo no es lineal,

se ajusta bastante bien al valor de R medido en WMAP-7.

7.2.2. A(zBAO)

Existe otra prueba interesante que proviene de mediciones de LSS y BAO introducida por

Eisenstein [54] que contiene información de la distancia diametral angular DA(z) y de la distancia

propia r(z) =
cz

H(z)
:

A(zBAO) =
(
r2(zBAO)

czBAO
H(zBAO)

)1/3 (Ωφ0H
2
0 )1/2

czBAO
. (7.2.2)

A(zBAO) representa una razón entre los modos radiales y tangenciales de las mediciones angula-

res de BAO [55] y es por esto que no se calcula el valor de este parámetro, pues no revela ninguna

información adicional sobre el modelo, además, no se consideraron datos de BAO en este trabajo.

7.2.3. Test de Alcock-Paczynski

Es interesante considerar como cambia la distancia diametral angular (tamaño angular de un

objeto con dimensiones conocidas) en presencia de modelos alternativos a ΛCDM, que compara

el tamaño angular ∆θ de un objeto esférico a un redshift z en la extensión del redshift ∆z de la

forma:
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H(z)r(z) =
∆z
∆θ

.

La clave es encontrar objetos (o ensambles de objetos) que sean esféricos y evolucionar la función

de correlación de las galaxias o de nubes Lyman-α, que debido a la isotroṕıa del universo debe

tener la misma dependencia a través de la ĺınea de visión del cielo. Es requerida una gran muestra

uniforme para implementar este test, además de que se deben sustraer los efectos de velocidades

peculiares (5 % del efecto cosmológico).

Sin embargo, en este trabajo no se consideraron este tipo de muestras que realmente son útiles

en un método no paramétrico, donde lo que pretende reconstruirse es el producto H(z)r(z) y de

este, el modelo cosmológico.

7.3. Edad del Universo con el modelo propuesto

Por supuesto, el modelo que se ha construido constituye en si mismo un modelo cosmológico

cuya edad del universo es:

t0 =
1
H0

∫ 1

0

a−1da

(0.31a−3 + 0.69f(a))1/2
,

t0 =
1

2.33873582× 10−18s−1
· 0.95787,

t0 = 1.2987× 1010year.

Obviamente, el resultado anterior es solo una aproximación a la edad del universo, pues la función

f(a) es valida solo desde a > 10−12.

Este valor discrepa en 5.5 % con la edad del universo calculada con el modelo ΛCDM (ver 1)

y tiene una implicación interesante: en presencia de este campo escalar de K-esencia el universo

evoluciona más rápidamente que en presencia de constante cosmológica pues entre más negativo

sea ω, más acelerada es la expansión y más viejo el universo para el H0. Además [?] sugiere

que los modelos más favorecidos para alcanzar tiempos cercanos al observado son aquellos con

ω ≤ −1/2

7.4. Desviación de K-esencia respecto al modelo ΛCMD

Cuando se consideran modelos de enerǵıa oscura diferentes de constante cosmológica Λ pue-

den estudiarse mediante los parámetros de Statefinder [56] que dan un diagnóstico geométrico
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de la desviación un determinado modelo con respecto al modelo ΛCMB. Los parámetros estan

definidos por:

r =
...
a

aH3
, s =

r − 1
3(q − 1/2)

, (7.4.1)

donde q = ä/(aH2) es el parámetro de desaceleración. En el modelo ΛCMD espacialmente plano

el comportamiento de estos parámetros corresponde al punto fijo {r, s} = {1,−1}.
Para estudiar el comportamiento del modelo de K-esencia con ecuación de estado ω(a) y paráme-

tro de densidad Ωφ [57] mostraron que los parámetros de Statefinder {r, s} pueden ser expresados

de la forma:

r = 1 +
9
2

Ωφωφ(1 + ωφ)− 3
2

Ωφ
ω̇φ
H
, (7.4.2)

s = 1 + ωφ −
1
3
ω̇φ
Hωφ

, (7.4.3)

Figura 7.4: Curva de los parámetros de Statefinder r, s para K-esencia. Los modelos ΛCDM y
K-esencia como enerǵıa oscura hoy corresponde al punto azul y amarillo respectivamente.

Como se esperaba, el modelo se aleja ligeramente de ΛCDM, pues la predicción del modelo

para los valores de Ωm0, Ωφ0 y z∗ son mayores que los obtenidos con constante cosmológica. Sin
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embargo, como se ha mostrado a lo largo de este caṕıtulo, el modelo se relaja y tiende a ΛCDM

para valores de z > 0.



CAPÍTULO 8
NUCLEOSÍNTESIS PRIMORDIAL EN PRESENCIA DE
K-ESENCIA COMO ENERGÍA OSCURA

8.1. Influencia de las abundancias con grados de libertad adicio-
nales en el fluido cosmológico

Existen diferentes autores que han considerado como se modifican las variables más impor-

tantes de BBN con grados de libertad adicionales, ya sea como neutrinos estériles [6], acoples

no minimales con la gravedad que conducen a una constante gravitacional variable en el tiempo

[58, 59] ó modelos de enerǵıa oscura que actuan como grados de libertad efectivos durante los

dominios cosmológicos [60, 61], entre otros.

Aśı mismo, es bien conocido de estos trabajos que aumentar el parámetro de Hubble en la

etapa de la nucleośıntesis primordial conlleva una densidad de radiación mayor, es decir, que a

un tiempo menor los neutrones salen del equilibrio, y por esta razón, una cantidad menor de

ellos decae en protones por decaimiento beta, luego existen más n disponibles para formar 4He.

Adicionalmente, las reacciones ocurren más velozmente, tal que la producción de los núcleos

ocurre más eficientemente, conduciendo a más He [62].

No obstante, cuando quiere estudiarse la influencia de componente adicionales al modelo

estandár hay que tener en cuenta que salvo la incertidumbre en la medición de la densidad de

bariones ηB y la vida media del neutrón τn, existen inputs cosmológicos que pueden tener una

influencia equivalente en las abundancias (se presenta una degeneración en el efecto sobre las

mismas), luego se pueden entender como grados de libertad efectivos en la tasa de expansión

de Hubble que producen un cambio en la razón de equilibrio
nn
np

, en el tiempo de captura del

deuterio, y en las trazas de los núcleos más ligeros que necesariamente determinan los de masas

atómicas subsiguientes.

Teniendo en cuenta los desarrollos de [63, 64, 65], en este trabajo se encontrarán las abun-

dancias de los núcleos primordiales teniendo en cuenta el modelo de enerǵıa oscura de K-esencia
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presentado en el caṕıtulo 6 con las condiciones: el campo escala como radiación en dominio de

radiación con una contribución b y ωφ|rad = 1/3.

Considérese el factor de Hubble en términos del tiempo escalado x = Q/T y la contribución

subdominante b de enerǵıa oscura de K-esencia:

H(x, b) =

√
4π3

45
geff (b)Q4x2, (8.1.1)

H(x, b) =

√
4π3

45
(10.75)(1 + b)Q4x2, (8.1.2)

con geff (b = 0) = 10.75. Este cambio en el factor de Hubble conduce a una variación en la

solución de la ecuación de Boltzmann de los neutrones (4.2.16) como se ve a continuación:

dXn

dx
=

λnp
xH(x = 1, b)

(Xn − (1−Xn)e−x). (8.1.3)

En este punto cabe resaltar que el campo escalar no interactúa con las demás componentes del

plasma, solo lo hace gravitacionalmente. Es por esto que su influencia se hace manifiesta en la

ecuaciones de Friedmann, más no modifica las reacciones que intervienen en la ecuación de Bol-

tzmann, por eso se le asocian grados de libertad efectivos a la radiación, y aunque este hecho

desconoce la naturaleza cuántica del campo, puede despreciarse mientras el campo se comporte

como un fluido no interactuante.

De esta manera, la expresión para el tiempo cosmológico luego de la aniquilación de pares

queda definida de la forma:

t =

(
45

16π3g′eff

)1/2(
11
4

)2/3 mpl

T 2
γ

+ t0. (8.1.4)

con g′eff =
(

21
4 + 2

(
11
4

)4/3) (1 + b). Considerando la temperatura de captura de los neutrones

en deuterio (4.2.76) e integrando (8.1.4) se tiene:

tc = 169.8s. (8.1.5)

Con la abundancia de neutrones previos a los decaimientos beta y el tiempo de captura, es posible

conocer la abundancia de neutrones disponibles para formar los núcleos ligeros en presencia del

campo escalar:
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X(t = 169.8s) =exp
(
−169.8

886.7

)
X̄(x→∞) (8.1.6)

X(t = 169.8s) =0.826× 0.151 = 0.125. (8.1.7)

Finalmente, usando la aproximación considerada en (4.2.80) se encuentra la abundancia del 4He:

Y4 = 2X(tc = 169.8s) = 0.249. (8.1.8)

Incluyendo la contribución de la densidad del campo escalar máximo b = 0.2 (eq. (6.2.1)),

se obtienen los siguientes resultados para la fracción de masa del 4He:

geff (b) H(b) tc Xn(tc = 169.8s) Y4

b = 0.0 10.75 1.1301 s−1 183.0 s 0.123 0.247
b = 0.2 10.95 1.2379 s−1 169.8 s 0.125 0.249

[66] – – – – 0.2484± 0.0004
[67] – – – – 0.2479± 0.0004

Las abundancias de los demás núcleos ligeros no son lo suficientemente precisas para ser

reportadas, de hecho su cálculo sin ningń código ya es muy impreciso como se vió en el caṕıtulo

4 pues no se consideran todas las reacciones que se presentan en la ecuación de Boltzmann.

Además, existen términos que son exponencialmente suprimidos, luego la variación en el tiempo

(8.1.5) no es determinante y no afecta las abundancias.

Además no se dispone de un código que permite incorporar el modelo trabajado en esta tesis

como grados de libertad efectivos para computar las abundancias de los núcleos ligeros.

Sin embargo, es notable que el valor que predice el modelo para la abundancia el 4He esta

dentro de las cotas observacionales, luego nuestro modelo es un excelente candidato de enerǵıa

oscura dinámica con contribución subdominante en el dominio de radiación.



CAPÍTULO 9
ABUNDANCIAS CALCULADAS CON LOS CÓDIGOS
NUMÉRICOS

9.1. Códigos numéricos para el estudio de BBN

Los códigos que se usarán para calcular las abundancias primordiales suponen la cadena de

reacciones de 30 reacciones (como mı́nimo) que se muestra a continuación:

Figura 9.1: Cadena de reacciones impĺıcitas en los códigos que resuelven BBN. Tomado de [62].

Esta cadena es suficiente para calcular de forma muy precisa las abundancias de los núcleos

primordiales. Sin embargo, como mostró Wagoner [5], la abundancia calculada del 7Li está muy

por debajo de lo observado, y presumiblemente este aumento se deba a procesos estelares, aśı

como a una subestimación de las secciones eficaces que llevan a la producción de este elemento.
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9.1.1. Fast BBN

Es un código público diseñado por Kawano (posterior al implementado por Wagoner en los

70’s) [24, 68] que ha sido un punto de partida para calcular las abundancias primordiales de

BBN. El código computa las abundancias de los núcleos ligeros producidos durante BBN. Co-

mienza con condiciones de equilibrio estad́ıstico nuclear y resuelve un conjunto de ecuaciones

diferenciales ordinarias acopladas, seguido por el final de la condición de equilibrio qúımico de

las especies nucleares, para finalmente calcular sus abundancias asintóticas en función de los

parámetros cosmológicos de entrada.

El código utiliza el método de Runge-Kutta de uno solo paso para resolver las cadenas de reaccio-

nes que producen los elementos y esta subdivido en rutinas, la principal incluye los parámetros

libres en el código (newint.f ), mientras que las demás llevan a cabo el cálculo de las reacciones

nucleares (nucrat.f ), la evolución de las cantidades termodinámicas (nse.f ), la solución de las

ecuaciones diferenciales (nuccom.f ) y la producción del archivo de salida (new123.f ).

A partir de Fast BBN se han desarrollado los códigos que se conocen hoy en d́ıa entre la

comunidad. Uno de estos códigos en fortran77 es PArthENoPE: Public Algorithm Eva-

luating the Nucleosinthesis of Primordial Elements [69], [70] elaborado por el Istituto

Nazionale di Fisica Nucleare de Italia. Sin embargo, aunque el código numérico es público, no

fue implementado pues requiere de rutinas numéricas NAG que no fueron adquiridas por su alto

costo económico.

9.1.2. BBN reactions

BBN reactions es un código libre diseñado por J. MacDonald D. J. Mullan en fortran [71].

9.1.3. Public Big Bang Code

Public Big bang es un código diseñado por F.X. Timmes [72].
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Figura 9.2: Abundancias primordiales para los núcleos ligeros vs. t usando Fast BBN.

9.1.4. Abundancias primordiales calculadas con los códigos

Código b D/H ×10−5 3He/H×10−5 Yp 7Li/H ×10−10

Fast BBN 0.0 2.335 1.546 0.241 1.268
5.0× 10−3 2.345 1.548 0.241 1.261
5.0× 10−2 2.436 1.570 0.245 1.263

0.1 2.537 1.594 0.249 1.261
0.2 2.741 1.639 0.256 1.269

BBN reactions 0.0 4.043 2.363 0.243 1.543
Public Big bang 0.0 1.542 3.000 0.242 4.884

5.0× 10−3 1.547 3.002 0.242 4.907
5.0× 10−2 1.5845 3.015 0.246 5.111

0.1 1.629 3.030 0.250 5.345
0.2 1.717 3.059 0.257 5.825

Modelo de EDE 0.2 – – 0.249 –
[66] 0.0 2.75± 0.24 0.93± 0.055 0.2484± 0.0004 3.82± 0.66
[67] 0.0 2.60± 0.18 1.04± 0.04 0.2479± 0.0004 4.15± 0.47

Tabla 1. Abundancias calculadas con los códigos incorporando la contribución de enerǵıa oscura de

K-esencia y comparación con los valores reportados



98

 1e-20

 1e-15

 1e-10

 1e-05

 1

 100  1000

X i
/H

t (s)

Abundancias Relativas vs. t (Usando BBN reactions)

n
p

2H
3H

3He
4He
7Li

Figura 9.3: Abundancias primordiales para los núcleos ligeros vs. t usando BBN reactions.

9.2. Estimación de parámetros de BBN

Teniendo en cuenta el valor obtenido de la fracción de materia hoy Ωm0 y el valor de ΩB

obtenido a partir de los picos acústicos de las curvas del CMB, es posible calcular de forma

indirecta la razón de bariones a fotones ηB usando la relación [11]:

ηB =
nB
nγ

= 5.5× 10−10

(
ΩBh

2

0.022

)
(9.2.1)

En la siguiente tabla se muestran los valores de los parámetros relacionados con BBN (ΩB y ηB)

en términos de b, donde b = 0.0 es el valor asociado a ΛCDM y b = 0.2, la máxima contribución

del campo en radiación:

ρφ Ωm ΩB ΩBh
2 ηB × 10−10

b = 0.0 0.31 0.044 0.02218 6.20
b = 0.2 0.31 0.053 0.02692 6.73

[73] 0.266± 0.029 0.0449± 0.0028 0.02258± 0.00057 6.190± 0.145
Tabla 2. Comparación de los valores de los parámetros asociados a BBN para diferentes valores de b.

El valor de ηB fue encontrado a partir de la razón entre el primer y el segundo pico acústico

de la curva de las anisotroṕıas de CMB con el modelo mostrado en el caṕıtulo 6, extrayendo la
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Figura 9.4: Abundancias primordiales para los núcleos ligeros vs. t usando Public Big bang.

información a partir del archivo resultante de CMBfast. Aunque, el valor es ligeramente mayor

al encontrado por WMAP7, está en el orden de magnitud aceptado.

Además, las curvas obtenidas no tienen manejo de erorres, lo que implica que este es sólo un

valor aproximado, que puede ser mejorado una vez se conozcan los intervalos de confianza de

cada parámetro.

Comportamiento de las abundancias primordiales con el paráme-
tro ηB

Esquemáticamente, una vez se inicia la nucleośıntesis primordial y se ha formado el deuterio,

este reacciona rápidamente a través de reacciones de dos cuerpos para formar 4He. Sin embargo,

la baja enerǵıa de ligadura del deuterio, produce un bloqueo en la producción del mismo, hasta

tanto la temperatura baje significativamente comparada con BD = 2.22MeV .

Es entonces necesario analizar que sucede cuando la razón de bariones a fotones cambia en

el universo. Si ηB >>, la conversión de deuterio y 3He en 4He es más eficiente, dado que el

número de bariones aumenta (y en si mismos los neutrones). Cuando se produce la captura, hay
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mayor cantidad de neutrones disponibles para formar part́ıculas α y para decaer en protones v́ıa

decaimiento beta.

Sin embargo existe otro efecto interesante sobre las abundancias primordiales: para ηB <

3× 10−10, la abundancia relativa de 7Li depende de la competencia entre los procesos:

4He+3 He→7 Li+ γ ⇒ 7Li+ p→4 He+4 He.

Para esta reacción la abundancia de Li disminuye, pues el He queda altamente ligado y en el

plasma existen muchos protones disponibles que favorecen el proceso. No obstante, si la razón de

bariones a fotones crece ηB > 3× 10−10, las reacciones privilegiadas son las que de Berilio llevan

a 7Li, pues el 7Be tiene una enerǵıa de ligadura más baja (esta constituido por 4 protones y 3

neutrones) que el 7Li (3 protones y 4 neutrones) y si aumenta el número de neutrones disponibles

en el plasma estos participarán en la formación de sistemas altamente ligados.

4He+3 He→7 Be+ γ ⇒ 7Be+ e→7 Li+ γ.

Se observa de la gráfica 9.2 que para mayor ηB, la śıntesis de cada núcleo se produce para

tiempos cada vez más tempranos como se esperaba, pues la nucleośıntesis es más eficientes si se

tienen más neutrones disponibles que formen 4He.

La figura 9.2 evidencia que al aumentar la razón de bariones a fotones ηB la produccón de
4He crece en el tiempo pues se tienen más neutrones disponibles para formar este núcleo. No

sucede lo mismo con la producción de los demás isótopos, cuya producción decae para favorecer

la del 4He. El fenómeno del 7Li no se observa con claridad dado que los códigos no incluyen las

suficientes reacciones de formación y destrucción de este núcleo. El comportamiento inverso entre

los códigos muestra que Public Code favorece aquellas reacciones que destruyen Li y crean He y

probablemente Be, mientras que el código de Kawano tiene en cuenta más reacciones que llevan

a Li y destruyen Be.

Con la figura 9.7 se evidencia que imponer nuevos grados de libertad a modo de enerǵıa

oscura produce un nucleośıntesis más temprana y aumenta la abundancia del 4He. Como se ha

dicho previamente, para ηB = 6.2× 10−10 fijo, el aumento en la fracción de masa de He conduce

a una disminución en las abundancias de los demás núcleos ligeros.
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Figura 9.5: Abundancias primordiales de D, 3He, 4He y 7Li variando ηB usando Public BBN.
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Figura 9.6: Abundancias primordiales de D, 3He, 4He y 7Li vs. log(ηB) comparando los códigos
Public BBN (ĺınea continua) y NUC123 (ĺınea punteada).
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y b = 0.2 (amarillo) usando Public BBN.



CAPÍTULO 10
CONCLUSIONES

Con la parametrización propuesta para ωφ (6.2.2) y la estimación de los parámetros libres

del modelo a partir de la minimización de la función χ2 con los modulos de distancia de las

supernovas SNIa, se obtienen los siguientes parámetros libres:

Ωφ0 0.69
m 1.0
z∗ 1.4
ωφ0 -0.99
t0 1.2987×1010year

Sin embargo, se presenta un fuerte degeneración en los parámetros m y z∗ dado que la fun-

ción (6.3.4) caśı no se ve afectada por el parámetro m. No obstante, el modelo debe tener una

contribución máxima (pero subdominante) en dominio de radiación, por lo que se escojió el valor

de m que reproduzca f(z ∼ 109) más alto, para afectar los valores estándar de las abundancias

en nucleośıntesis.

De otro lado, la marcada degeneración de z∗ se presenta en virtud de los ordenes de magnitud

de zeq = 3192 con respecto a z de equidad materia–enerǵıa oscura, que se espera sea del orden

de 1.0 para los modelos de enerǵıa oscura dinámicos propuestos en la literatura.

Cuando se realizó la gráfica de las curvas de anisotroṕıas de la radiación del CMB, se observó

que para valores de m > 1.0 no se forman más de dos picos acústicos, luego, el modelo tiene

una influencia muy fuerte en el dominio de radiación y materia que no corresponden con lo

observado. De otro lado, valores de m por debajo de 0.5 tienden rápidamente a ΛCMB, por lo

que son descartados pues no escalan como radiación en dicho dominio, sino que tienden ωφ ∼ −1

desde a << a∗.

De la misma manera, se observa que al aumentar el valor de Ωm y simultáneamente el de ΩB

el primer pico crece mientras decrece el segundo. Además, los picos sufren un corrimiento hacia

momentos de multipolo más bajos dado que el modelo predice una contribución menor de enerǵıa

oscura con respecto al modelo ΛCDM.
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De otro lado, cuando se considera la velocidad adiabática del sónido asociada al campo es-

calar, se encuentra que se satisface la condición (6.1.50) en el atractor definido en radiación. No

obstante, cabe preguntarse por la interpretación f́ısica de una velocidad del sonido adiabática en

etapas de dominio de enerǵıa oscura, pues efectivamente dicha cantidad tiende al valor predicho

en el modelo con constante cosmológica (en la imagén donde se asocia a Λ con un fluido de

C2
s = −1); sin embargo, este resultado conduce a un modulo de Young imaginario de las pertur-

baciones en el plasma.

Aśı mismo, cuando se analizan los resultados arrojados por la figura 6.6 se encuentra que

la distancia de luminosidad del modelo con un campo escalar de K-esencia es mayor que la

de ΛCDM pues el valor de densidad de materia hoy predicha por el modelo es mayor que el

encontrado con el modelo ΛCDM (de acuerdo con los reportes por WMAP-7 {Ωφ0,Ωm0} =

{0.734± 0.029, 0.266± 0.029} 1).

Sin embargo, para redshift pequeños los modelos predicen valores muy cercanos pues la distancia

de luminosidad dL es caśı insensible al modelo cosmológico y solo depende linealmente del redshift.

De la misma manera, aunque el problema ha sido reescrito en términos de a, el comporta-

miento de la velocidad del campo y el término no canónico es el esperado: la enerǵıa cinética es

proporcional a v2 ó bien, ∝ a−2 por (6.3.38), mientras que el término cinético no canónico Q lo

hace como ∝ a−4 de acuerdo con (6.3.41), entonces se deduce que la función Q(v) ∝ v4, es decir,

es cuadrático en enerǵıa cinética del campo.

Como se esperaba, el modelo se aleja ligeramente de ΛCDM, pues la predicción del modelo

para los valores de Ωm0, Ωφ0 y z∗ son mayores que los obtenidos con constante cosmológica. Para

valores de z ∼ 0 el modelo se relaja y tiende a ΛCDM .

Cuando se considera la relación del modelo con BBN, que aumentar el parámetro de Hubble

en la etapa de la nucleośıntesis primordial conlleva una densidad de radiación mayor, es decir,

que a un tiempo menor los neutrones salen del equilibrio, y por esta razón, una cantidad menor

de ellos decae en protones por decaimiento beta, luego existen más neutrones disponibles para

formar 4He. Adicionalmente, las reacciones ocurren más velozmente, tal que la producción de los

núcleos ocurre más eficientemente, conduciendo a más He.

1http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/dr4/parameters.cfm
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Incluyendo la contribución de la densidad del campo escalar máximo b = 0.2 (eq. (6.2.1)),

se obtienen los siguientes resultados para la fracción de masa del 4He:

H(b = 0.2) 1.2379 s−1

tc 169.8 s
Xn(tc = 180s) 0.125

Y4 0.249
[66] 0.2484± 0.0004
[67] 0.2479± 0.0004

Las abundancias de los demás núcleos ligeros no son lo suficientemente precisas para ser

reportadas, de hecho su cálculo sin ningún código ya es muy impreciso como se vió en el caṕıtulo

4 pues no se consideran todas las reacciones que se presentan en la ecuación de Boltzmann.

Además, existen términos que son exponencialmente suprimidos, luego la variación en el tiempo

(8.1.5) no es determinante y no afecta las abundancias.

Además no se dispone de un código que permite incorporar el modelo trabajado en esta tesis

como grados de libertad efectivos para computar las abundancias de los núcleos ligeros.

Es notable que el valor que predice el modelo para la abundancia el 4He esta dentro de las

cotas observacionales, luego nuestro modelo es un excelente candidato de enerǵıa oscura dinámica

con contribución subdominante en el dominio de radiación.

Los valores de los parámetros asociados a BBN son:

ρφ Ωm ΩB ΩBh
2 ηB × 10−10

b = 0.0 0.298 0.044 0.02218 6.20
b = 0.2 0.31 0.053 0.02692 6.73

[73] 0.266± 0.029 0.0449± 0.0028 0.02258± 0.00057 6.190± 0.145

Cuando se consideran los códigos numéricos y grados de libertad efectivos (neutrinos hacien-

do las veces de enerǵıa oscura -esto es posible pues en dominio de radiación todas las part́ıculas

escalan como radiación incluido el campo escalar; la naturaleza cuántica de los constituyentes del

plasma no se distingue en los códigos-) se produce una nucleośıntesis más temprana y aumenta

la abundancia del 4He. Para ηB = 6.2× 10−10, el aumento en la fracción de masa de He conduce

a una disminución en las abundancias de los demás núcleos ligeros.

Además, cuando se aumenta la razón de bariones a fotones ηB la produccón de 4He crece

en el tiempo pues se tienen más neutrones disponibles para formar este núcleo. No sucede lo

mismo con la producción de los demás isótopos, cuya producción decae para favorecer la del 4He.

El fenómeno del 7Li no se observa con claridad dado que los códigos no incluyen las suficientes
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reacciones de formación y destrucción de este núcleo.

Asimismo, es posible refinar el cálculo de los parámetros mediante el uso del método de

cadenas de Markov con las rutinas de Monte Carlo (MCMC) ó bien, usar datos del CMB (de

surveys como el CMB). Sin embargo, la estimación realizada hasta este punto satisface todas las

condiciones cosmológicas que se le impusieron.

También es importante destacar que las abundancias de los núcleos ligeros deben calcularse

sin usar equivalencias con neutrinos estériles en los códigos, pues este hecho desconoce la natura-

leza cuántica (y posibles interacciones adicionales) del campo escalar. Sin embargo, este hecho es

bien justificado por la forma en que caracterizó el modelo. Además, es conocido que los códigos

de BBN son bastante limitados pues no permiten incorporar muchos parámetros.

Por último, es fundamental mencionar que en el desarrollo de este trabajo se tomó parte en

los siguientes eventos:

International Conference: The Dark Universe: An early dark energy model and its influen-

ce on BBN. Heidelberg - Alemania. Octubre 4 - 7, 2011.

Primera Escuela de Relatividad Numérica OAN 2011. Universidad Nacional de Colombia. Bogotá

– Colombia. Julio 25 - 29, 2011.

Tercera Reunión Colombo–Venezolana de Relatividad, Campos y Gravitación: Enerǵıa Oscura

Temprana modelada como campos escalares de K–esencia. Curit́ı - Colombia. Diciembre

1 - 3, 2010.

Fluidos Relativistas en Coordenadas Comóviles. Universidad Industrial de Santander. Bucara-

manga – Colombia. Noviembre 24 - 26, 2010.

Escuela de Astronomı́a Extragaláctica. Universidad Nacional de Colombia. Bogotá – Colombia.

Agosto 9 - 11, 2010.

II Congreso Colombiano de Astronomı́a. Universidad Nacional de Colombia. Bogotá – Colombia.

Agosto 3 - 6, 2010.

Enrico Fermi Summer School: From the Big Bang to the Nucleosynthesis: Primordial Nu-

cleosynthesis in presence of Sterile Neutrinos. Varenna, Italia. Julio 19 - 24, 2010.
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Xth School of Cosmology. Institut d Etude Scientifique de Cargèse (IESC). Corsica – Francia.

Julio 5 - 10, 2010.

Como resultado de dichas participaciones, se realizaron los siguientes art́ıculos:

Primordial Nucleosynthesis in the presence of sterile neutrinos. L. Garćıa, J. Tejeiro,

L. Castañeda.

DOI: 10.3254/978-1-60750-974-5-309. Proceedings of the International School of Physics Enrico

Fermi, Volume 178, 2011.

ISBN 978-1-60750-973-8.

Enerǵıa Oscura Temprana modelada como campos escalares de K-esencia. L. Garćıa,

J. Tejeiro, L. Castañeda. Memorias 3ra Reunión Colombo Venezolana de Relatividad Campos y

Gravitación. Recibido el 10 de febrero de 2011.

Presencia de neutrinos adicionales en el dominio de Radiación y su influencia en la

Nucleośıntesis Primordial. L. Garćıa, J. Tejeiro. Memorias del II Congreso Colombiano de

Astronomı́a.

http://www.observatorio.unal.edu.co/eventos/pasados/cocoa/ ISBN: 978-958-44-7496-4
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