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Capitulo 1

En la bisqueda de un modelo
inflacionario y de materia oscura

En un principio se pensaba que el Universo era estatico y compuesto completamente de materia
bariénica. Hoy sabemos que el Universo no solo no es estatico, sino que se expande y ademas lo
hace de manera acelerada. Hubo una época temprana en la que esta expansiéon se dio de manera
exponencial permitiendo que se formaran las semillas que dieron lugar a la estructura del Universo
como lo vemos hoy en dia. Esta época es conocida como inflacion [1], y permite responder algunas de
las preguntas tedricas que surgen de las observaciones cosmoldgicas. Por otro lado, también sabemos
que el Universo no solo estd compuesto por materia bariénica. Se ha observado que las galaxias
y camulos de galaxias poseen mas materia que la visible, es decir, que existe un tipo de materia
adicional que no interacciona electromagnéticamente. Es esta la razon por la que es llamada materia
oscura [2]. La materia oscura es més abundante que la materia bariénica y por lo tanto supone un
problema de mucha importancia explicar qué clase de particulas la componen. Sin embargo, no
se ha podido realizar una medicién directa hasta ahora, por lo que solo podemos especular cuales
son sus propiedades y dinamica. La componente restante del Universo es la energia oscura, que
suponemos produce la expansion acelerada actualmente, pero no la inflaciéon temprana. En este
trabajo buscamos construir un modelo, motivado por algunas propiedades de la teoria de cuerdas,
que explique simultdneamente el origen de la inflacién cosmolégica temprana y de la materia oscura.

El modelo cosmologico estandar, conocido como modelo ACDM (por las siglas en inglés de A-
Cold Dark Matter), provee una descripcion del Universo en el que este se encuentra en su mayoria
compuesto por, de acuerdo a las mediciones del satélite Planck [3], energia oscura en un 68 % (este
término correspondiente a una constante cosmologica A en las ecuaciones de campo de Einstein),
materia oscura fria en un 27 % y un 5 % restante correspondiente a la materia barionica, constituida
de los atomos y fotones que observamos diariamente. El modelo ACDM provee una explicacion
razonable de la distribucién de las galaxias a gran escala, as{ como de la estructura del espectro de
la radiacion de fondo cosmico de microondas (CMB, por las siglas en inglés de Cosmic Microwa-
ve Background). Nuestro Universo homogéneo e isotropico (a grandes escalas) gobernado por las
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ecuaciones de Einstein debi6 haber comenzado como una singularidad de densidad infinita. Estas
son consideradas como las hipotesis elementales de la teoria del Big Bang. La evidencia remanente
que tenemos, originada cuando el Universo tenfa una edad de aproximadamente 380,000 anos, es
el CMB correspondiente a radiacién con un espectro muy similar al de un cuerpo negro con una
temperatura actual de 2.7 K.

La homogeneidad y la isotropia del Universo traen consigo problemas que no pueden explicarse
con lo planteado hasta ahora. Para que exista homogeneidad, se necesita que diferentes lugares del
Universo separados por distancias muy grandes lleguen al equilibrio termodindmico. Sin embargo,
interacciones necesarias para que esto ocurra son imposibles debido a que la informacién no puede
viajar con una rapidez mayor que la de la luz en el vacio, necesaria para comunicar los lugares
distantes observados. A esto se le conoce como el problema del horizonte. Existe también el problema
de planitud, que se refiere a las condiciones especificas de curvatura que debié tener el Universo
temprano para llegar a una geometria tridimensional plana como la que observamos en el Universo
actualmente. Adicionalmente, el problema del monopolo consiste en que, de acuerdo a diversas
hipotesis (como las de los modelos de Gran Unificacion), en las etapas de mayor temperatura
del Universo, se produciria una gran cantidad de monopolos magnéticos (particulas elementales
hipotéticas que poseen un solo polo magnético) que deberian estar presentes hasta el dia de hoy.
Una expansion acelerada a temperaturas menores provocaria que la densidad de los monopolos en
el Universo disminuyera en varias escalas de magnitud, siendo muy dificil observar uno. Como una
posibilidad de atender todas estas interrogantes se propuso en la década de los 1980 el proceso
de inflacién cosmolégica, en el que se postula que cuando el Universo tenia alrededor de 1073%s
la densidad de energia existente produjo una expansioén acelerada del crecimiento del Universo. Es
interesante que, ademés de resolver los problemas mencionados, la inflacién también puede explicar
el mecanismo por el cual las inhomogeneidades primordiales surgieron para dar lugar a la formacion
de las estructuras a gran escala que observamos hoy en dfa.

Existe una inmensidad de modelos para explicar la inflaciéon cosmolbgica. El modelo mas sencillo
de inflacién consiste en agregar en la densidad Lagrangiana que describe el Universo un campo esca-
lar homogéneo ¢(t) [4]. En este caso, para que exista inflacion el potencial debe ser suficientemente
plano y de magnitud mayor que la energia cinética del campo; se dice entonces que el campo rueda
lento a través de su potencial. Escenarios con diferentes potenciales V' (¢) producen resultados con-
sistentes con las observaciones. La diferencia entre cada uno de los modelos radica en el potencial
asociado al campo, el cual contiene toda la informaciéon de la dindmica inflacionaria. Aunque hay
algunos modelos que ya han sido descartados por las mediciones mas recientes del CMB, todavia no
se ha podido encontrar un modelo predilecto. Futuras observaciones podrian reafirmar o descartar
los distintos candidatos inflacionarios. Durante la época inflacionaria, el inflatén domina el conte-
nido del Universo. Una vez que la inflacién se termina, este campo decae en otras particulas del
modelo estandar. Este proceso de decaimiento eleva la temperatura del Universo, razén por la que
es conocido como recalentamiento.

Aunque la inflacion resuelve los problemas mencionados, no necesariamente explica las obser-
vaciones que nos llevan a pensar en la existencia de un tipo de materia adicional a la bariénica



conocida como materia oscura. Como dijimos, la materia oscura es un tipo de materia que se agru-
pa de manera similar a la materia baridénica pero no interactiia de manera electromagnética, por
lo que solo es posible observar sus efectos gravitatorios. Todavia no ha sido detectada de manera
directa en el laboratorio. Sabemos que existe la materia oscura por las evidencias en curvas de ro-
tacion de galaxias y cmulos de galaxias, lentes gravitacionales y observaciones del CMB [5]. Todas
estas evidencias nos llevan a la conclusion de la existencia de mas materia que la visible.

Existen también una inmensidad de modelos de materia oscura, pero los mas estudiados son los
que incluyen particulas masivas débilmente interactuantes (WIMP) [6] y, més recientemente, los que
incorporan particulas tipo axion [7]. Es posible conjeturar que la materia oscura esta compuesta por
una particula o una coleccién de particulas estables. La capacidad de estas particulas de ser ttiles en
modelos de materia oscura se encuentra en su estabilidad. Si las particulas decaen demasiado rapido
en particulas del modelo estandar, entonces se producen inconsistencias con las observaciones, pues
estos decaimientos dejarfan huellas en el CMB y en la abundancia de elementos ligeros. Por lo tanto,
se exige tipicamente que las particulas de materia oscura sean totalmente estables o tengan una vida
media mayor que la edad del Universo.

El modelo de materia oscura dindmica ofrece una alternativa [8, [9]. En este modelo se propone
una coleccion de particulas en las que los estados con mayor masa también exhiben tasas de decai-
miento muy grandes, lo que puede conducir a abundancias de reliquia muy pequenias. Viceversa, las
particulas de menor masa tienen tasas de decaimiento despreciables, por lo que sus abundancias en
conjunto son capaces de reproducir las mediciones de la abundancia de materia oscura hoy.

Una forma natural de construir este ensamble es mediante una torre infinita de Kaluza-Klein
proveniente de un campo tipo axién en cinco dimensiones y la compactificaciéon de la dimensién
adicional.

Por otro lado, observamos que tanto los modelos inflacionarios como los modelos de materia
oscura incorporan particulas nuevas. Una pregunta natural es, por lo tanto, si existe un escenario
minimalista en el que un solo modelo sea capaz de producir inflacién y materia oscura consisten-
temente. En particular, nos preguntamos si alguna de las particulas disponibles en el escenario de
materia oscura dinamica puede adoptar el papel de un inflatén. Hasta ahora se han estudiado mo-
delos de inflacion a través de axiones, pero no un escenario inflacionario con un ensamble como el
mencionado previamente.

Al dia de hoy no han sido estudiados demasiados escenarios que traten de explicar ambos feno6-
menos simultdneamente. Un ejemplo de semejante escenario es el considerado en el llamado milagro
ALP [10| 1], en el que, bajo fuertes suposicione adicionales, un campo axionico 4-dimensional es
capaz de producir inflacién y materia oscura. La propuesta de este trabajo consiste en tomar un
campo axiénico 5-dimensional y un potencial tipo hilltop, y estudiar la posibilidad de que este
modelo explique tanto inflacién cosmoldgica como materia oscura.
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Organizacioén de la tesis

En el capitulo 2 analizamos los elementos basicos de cosmologia con los cuales se realiza la descripcion
de nuestro Universo. En la primera mitad, partimos del principio cosmolégico para formular una
métrica adecuada a la geometria del Universo y obtenemos las ecuaciones de campo de Einstein para
esta geometria. Luego, introducimos el modelo inflacionario por medio de un campo escalar estandar
y la aproximacion de rodamiento lento o Slow-Roll para simplificar nuestras ecuaciones. Describimos
las pequenas fluctuaciones que ocurrieron al principio del Universo y que formaron las semillas para
dar lugar a su estructura actual. Relacionamos estas fluctuaciones con las observaciones realizadas
al fondo coésmico de microondas. En la segunda mitad estudiamos las observaciones que nos llevan
a considerar la existencia de la materia oscura. Mencionamos algunos modelos que pueden servir
como explicacion a este fenémeno y describimos la dindmica que les lleva a producir la abundancia
de reliquia observada.

En el capitulo 3 estudiamos un modelo concreto de materia oscura conocido como materia oscura
dindmica. Observamos como una dimension adicional y un campo tipo axién de cinco dimensiones
pueden llevar a un escenario de un ensamble de particulas tipo axiéon de cuatro dimensiones con
distintas masas y, por tanto, distintas tasas de decaimiento. Mencionamos que el balance entre las
abundancias y las tasas de decaimiento pueden llevar a producir la abundancia total de materia
oscura observada actualmente. También estudiamos el milagro ALP, un modelo en principio estu-
diado como modelo inflacionario y luego estudiado como modelo de materia oscura. Concluimos que
este modelo no solo es capaz de replicar las observaciones del CMB, sino que ademaés es capaz de
replicar la abundancia de materia oscura hoy en dia. Por la observacién anterior es llamado milagro
ALP.

En el capitulo 4 analizamos un modelo de materia oscura dindmica con inflacién. Suponemos
un campo tipo axiéon de cinco dimensiones que posee un potencial tipo hilltop. Aunque el campo de
cinco dimensiones produce una coleccién infinita de campos de cuatro dimensiones, trabajamos en
una primera aproximacién con dos de los campos resultantes. Encontramos que, bajo una rotaciéon
adecuada de los estados, uno de los campos puede servir como inflatén y otro como materia oscura.
Calculamos los parametros inflacionarios asociados al campo del inflatéon y la abundancia para el
campo de materia oscura. Concluimos que bajo la elecciéon adecuada de los parametros libres, es
posible tener un escenario inflacionario y un escenario de materia oscura en el mismo modelo.

En el capitulo 5 expresamos las conclusiones finales que obtenemos a partir de nuestro modelo
y comparamos los resultados tedricos con las observaciones. Se propone un trabajo para estudiar
mas a fondo la infinidad de estados producidos por la dimensién adicional.

Las convenciones que utilizamos son tales que i = ¢ = 1, donde h es la constante de Planck y ¢ la
rapidez de la luz. De acuerdo a lo anterior, tenemos que la masa reducida de Planck es Mg = 1/87G.
La convencion de signos de la métrica que utilizamos es (+, —, —, —).



Capitulo 2

Elementos basicos de cosmologia

La dindmica del Universo puede ser estudiada como un dnico sistema fisico. La evolucién del mismo
es usualmente descrita mediante el modelo cosmologico ACDM. El universo visible a gran escala
parece el mismo en todas las direcciones alrededor de nosotros. Aun més, las observaciones indican
que cualquier punto del Universo tiene las mismas propiedades que cualquier otro punto dado. Es
decir, el universo observable es homogéneo e isotrépico a escalas grandes; esto se conoce como el
principio cosmoldgico. En este principio cosmolégico se basa el modelo ACDM.

El modelo ACDM supone que el Universo se conforma de cuatro componentes fundamentales:
radiacion, energia oscura, materia oscura fria y materia bariénica. Radiacion se refiere a las particulas
que alcanzan velocidades relativistas, como los fotones y los neutrinos. La constante cosmoldgica
A esta asociada a la energia oscura, la energia que produce la expansiéon del Universo hoy en
dia. La materia oscura fria (CDM, las siglas en inglés de Cold Dark Matter) es la componente
del Universo que alcanza velocidades muy por debajo de las velocidades relativistas, de ahi el
término fria. Estas velocidades bajas permiten la formacion de estructura. La materia oscura fria
dnicamente interacciona gravitacionalmente. La materia baridénica es la componente de materia
visible en el Universo, esté constituida de bariones y leptones. Las mediciones indican que el Universo
actualmente se encuentra constituido aproximadamente en un 68 % de energia oscura, 27 % de
materia oscura y 5% de materia bariénica [2].

2.1 La métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

El principio cosmolégico fue utilizado en un inicio tnicamente por simplicidad matemética. Sin
embargo, las evidencias obtenidas del fondo cosmico de microondas (CMB) y la estructura a grandes
escalas del Universo confirmaron la homogeneidad e isotropia del Universo en escalas mayores a 100
Megaparsecs, donde un Megaparsec equivale a 3.26 millones de anos luz. Las observaciones anteriores
nos llevan a concluir que no existe un lugar privilegiado en el Universo [12].

Bajo estas ideas, se puede encontrar una métrica adecuada para la descripciéon del Universo. La
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métrica que describe mejor una geometria acorde al principio cosmolégico es la métrica de FLRW,
definida mediante el intervalo

dr?

d82 = guyd.%'ud.%'y = dtQ — a2(t) m

+72d0% + r’sen®0d¢?| | (2.1)
donde a(t) es conocido como el factor de escala, que posee dimensiones de longitud, por lo que r
es adimensional. ds mide la distancia entre 2 puntos del espacio-tiempo separados por dz*, donde
w=40,1,2,3}. El factor de escala permite medir la tasa de crecimiento del Universo a un tiempo ¢.
(r,0, ¢) son coordenadas comoviles; coordenadas que permanecen invariantes ante la expansion del
Universo. K representa la curvatura del espacio, y puede tomar los siguientes valores:

—1 el Universo es abierto,
K =4¢ 0 el Universo es plano, (2.2)
1 el Universo es cerrado.

Para describir la dinamica gravitacional de nuestro Universo, utilizamos las ecuaciones de campo
de Einstein,

1
Gu = Ry — §gw,R =8nGT,, , (2.3)

donde R, es el tensor de Ricci, R es el escalar de Ricci, T}, es el tensor de energia-momento y a
G se le conoce como tensor de Einstein.

Consideremos el contenido del Universo como un fluido perfecto, es decir, un fluido en el que
su tensor de energia-momento estd tnicamente determinado por su densidad de energia y presion
T = (p + P)uyu, — Pgyu, con p la densidad de energfa, P la presion y u la cuadrivelocidad. La
isotropia del Universo implica que el fluido se encuentra en reposo en las coordenadas comoéviles, la
homogeneidad del Universo implica que tanto p como P dependen tinicamente del tiempo y entonces
el tensor de energia-momento es

T+, = diag(p, —P,—P,—P). (2.4)

Y ahora, utilizando la ecuacién de conservaciéon V, 7%, = 0, donde V, es la derivada covariante res-
pecto a la coordenada z#, ademés de las ecuaciones de campo de Einstein, obtenemos las ecuaciones:

-2
9 _a°  8nG K
=5 = 5 r a2 (2.5)
a 4G
p = —-3H(p+P), (2.5¢)

donde a H se le conoce como pardmetro de Hubble. H no es constante en el tiempo, a diferencia de
la constante de Hubble Hy que es el valor constante del parametro de Hubble en la época actual. p y
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P corresponden a la densidad de energia y la presion de la componente dominante del Universo. Hay
un total de tres incognitas pero tnicamente dos de las tres ecuaciones anteriores son linealmente
independientes. Para obtener la tercera ecuacién que relacione a p, P y a utilizamos la ecuacién de
estado del fluido que domina en el Universo. En este caso supusimos un fluido perfecto como modelo
del sistema, por lo que

P =uwp, (2.6)

con w una constante. A partir de aqui tenemos distintas soluciones dependiendo del valor de w.
Clasificamos los valores dependiendo del componente dominante del Universo. En el caso de un
universo dominado por materia, el valor es w = 0 ya que la presién producida es despreciable
(polvo). En el caso de la radiacion la ecuacion de estado corresponde a w = 1/3. Notamos a partir
de la ecuacién que w = —1 implica p = 0 y por lo tanto la densidad de energia no depende
del tiempo para este caso, a esta componente le llamamos constante cosmolégica. Podemos ver las
distintas soluciones en las siguientes ecuaciones:

a x t%, w=20 materia,, (2.7a)
a otz w=1/3  radiacion, (2.7b)
a = apexp (Ho(t — to)), w=-—1 constante cosmologica, (2.7¢)

donde t( es el tiempo presente, y ademas ag = a(ty) y po = p(to). La ecuacion (2.7¢)) se ha obtenido
de la ecuacion para w = —1 y de imponer ag = a(tp).

También podemos ver la evolucion de la densidad de energia, en términos de a(t), para las
distintas soluciones:

an\ 3

P = po (;0) , w =0, (2.8a)
ao\ 4

p=po, w =-—1. (2.8¢)

Observando las ecuaciones podemos ver que en los tres casos el Universo se expande. Sin
embargo, esta expansion no es acelerada para todos los casos. Vemos que la materia y radiaciéon
producen una expansiéon en la que @ < 0, es decir, una expansioén desacelerada; mientras que para
w = —1 tenemos una expansion acelerada debido a que el factor de escala es proporcional a la
exponencial de ¢, es decir, @ > 0 para este caso.

Otra propiedad interesante que podemos observar en las ecuaciones es que la densidad de
energia decrece para el caso de la materia y la radiacién, mientras que para la constante cosmoldgica
la densidad de energia y la presién son constantes todo el tiempo. Ademés, de la ecuaciéon ,
vemos que el parametro de Hubble también es constante durante la expansién acelerada.

La ecuacion , correspondiente a una expansion acelerada del Universo, describe dos épocas
distintas; por un lado, la expansion acelerada en la etapa temprana del Universo conocida como
inflacién, y por otro lado, la expansién que observamos hoy en dia debido a la energia oscura. Esta
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expansion acelerada se considera una buena descripcion de la constante cosmoléogica y de la energia
oscura.

2.2 Inflacion

Mediante la inflaciéon cosmolégica es posible resolver los problemas de planitud, el problema del
horizonte y explicar las pequenas anisotropias que observamos en el Universo a gran escala. La
inflacién cosmolégica es una etapa temprana de expansion acelerada del Universo. Esta etapa ocurrio
aproximadamente entre los primeros 10736 y 10732 segundos después de la singularidad del Big
Bang; durante este corto periodo de tiempo, el Universo se expandié aproximadamente 106 veces
su tamano original.

Existen distintas teorias que pueden describir una etapa inflacionaria, la méas conocida es la
inflacion a través de un campo escalar. Este modelo puede ser revisado a detalle en [I3] [I] por
ejemplo.

2.2.1 Inflaciéon por medio de un campo escalar

El modelo mas sencillo de inflacién puede ser provisto por la teoria cuéntica de campos. Se propone
un campo escalar homogéneo e isotrépico, minimamente acoplado a la gravedad, conocido como
inflaton. Bajo estas suposiciones, la accién del campo y la gravedad esta dada por

M2 M? 1
S = /d4x\/—g TPR +L TPR + 59"”3u¢3u¢ -V(o)| , (2.9)

= /d4x\/jg

con g el determinante de la métrica del espacio-tiempo de FLRW g,,,, (definida mediante (2.1])), £
la densidad lagrangiana del inflaton, V' (¢) el potencial del inflatén y la llamada masa de Planck
reducida Mg = 1/87G. Entonces, nuestra ecuacion de movimiento es

) 174
3H —=0. 2.10
P+ 3HO+ 55 (2.10)
Ahora podemos calcular la densidad de energia y la presion del inflaton con ayuda del tensor de
energia-momento del sistema. Por lo que la densidad de energia y la presiéon del inflatén son
¢'52
p= =" 147(9), (2.11a)
. $?
P = -T4%= 5~ Vig). (2.11b)
Algo que notamos de inmediato es el hecho de que cuando el potencial domina sobre la energia
cinética, entonces P ~ —V(¢) ~ —p, es decir, obtenemos la ecuaciéon de estado asociada a una
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expansion acelerada (w = —1). A este proceso de expansion acelerada se le conoce como inflacion.
Por otro lado, la ecuacion (2.5a) en un universo plano (K = 0) ahora tiene la forma

H? ! (‘E +V(¢>)> : (2.12)

3M2 \ 2

2.2.2 Aproximaciéon de slow-roll

Como se mencioné anteriormente, incluyendo un campo escalar homogéneo podemos tener un esce-
nario de inflacién cuando su potencial domine sobre el término cinético en la densidad de energia y
la presion. Este modelo se conoce como aproximacion de rodamiento lento o slow-roll [13] debido a
que, como veremos més adelante, el potencial debe tener una inclinacién pequena y casi constante,
por lo que el campo rueda lento mientras se mueve por el potencial. En términos mas precisos, la
aproximacion de slow-roll se obtiene cuando se satisface
12

> < V(o), (2.13a)

< 3H¢. (2.13b)

Bajo esta aproximacion, la ecuacion de movimiento (2.10]) ahora tiene la forma

A
o
Ademas, la ecuacion de estado del sistema y las ecuaciones de Friedmann ([2.5c))-(2.5a)) son

3H¢ + 0. (2.14)

P =~ —p, (2.15a)

o~ 0, (2.15D)
1

H?> =~ . 2.1
V(@) (2.15¢)

Para parametrizar el desarrollo de inflacién en la aproximaciéon de slow-roll se introducen los
llamados parametros de slow-roll. Definimos nuestro primer parametro de slow-roll,

M2V}
—
EZTW, €<<1, (216)
y definimos nuestro segundo parametro como
v
n=M222 0 |pl< 1, (2.17)

pv’

donde V =V (¢), Vy = 0V/0¢ y Vyy = 02V /D¢?. Bajo las condiciones €, [n| < 1 tendremos inflacion
del tipo slow-roll. Podemos observar entonces que nuestros parametros de slow-roll describen cémo



10 CAPITULO 2. ELEMENTOS BASICOS DE COSMOLOGIA

debe comportarse el potencial de la teoria para que podamos tener inflacion; el potencial debe tener
una inclinacién pequena (de la condicion ) y casi constante (de la condicion (2.17))) para que
pueda ser vélido en nuestro modelo, de ahi el nombre de “rodamiento lento” de la particula sobre el
potencial.

Podemos definir el nimero N de veces en que el factor de escala crece exponencialmente desde
el inicio de inflacién hasta la conclusién del periodo inflacionario, que corresponde al momento en
que cualquiera de nuestros pardmetros de slow-roll alcanza el valor de 1,

t i
NEln(af>: fHdt: i d.(b%—/w?; Z@xi ¢Kd¢, (2.18)
a; t; bi i Vs MI? oy Ve
con t; y ty el tiempo al inicio y final de inflacién respectivamente y ¢; = ¢(t;), ¢y = ¢(ty). A N
se le conoce como el namero de e-folds. La inflacién puede resolver el problema del horizonte si
el Universo se expande exponencialmente por méas de 60 e-folds [I4]. En particular nos interesan
modelos inflacionarios a partir de campos pseudoescalares tipo axién. Entre estos se encuentran los
modelos de inflacién natural y hilltop.

Inflacion natural

En los modelos de fisica de particulas, la planitud del potencial debe ser protegida contra las co-
rrecciones radiativas que pueden surgir por la auto-interacciéon del campo inflacionario o de las
correcciones radiativas de sus acoplamientos a los campos de materia, responsables de recalentar el
Universo después de inflaciéon. Para el caso del campo de Higgs en el modelo estandar, la supersi-
metria puede proveer una proteccién natural contra las correcciones radiativas. En algunos casos,
por ejemplo en inflacion hibrida [I5] la supersimetria juega un papel méas crucial: si el potencial es
exactamente plano en el limite antes del rompimiento de la supersimetria, la ruptura puede pro-
veer una pequena inclinaciéon del potencial inflacionario, lo cual lleva a un espectro correcto de las
perturbaciones.

Otra posible simetria que puede proteger la planitud del potencial inflacionario es una simetria
axionica (de desplazamiento), en el caso de que el inflatéon sea un axion pseudo-escalar. Los boso-
nes Pseudo-Nambu-Goldstone (PNGBs) como el axion aparecen en muchos modelos de fisicas de
particulas: surgen cuando una simetria global es espontaneamente rota [16]. Sirven entonces como
candidatos a inflacién: suponemos que una simetria global es espontdneamente rota a la escala f,
con una simetria explicitamente rota a una menor escala A; estas dos escalas caracterizan comple-
tamente el modelo y estan constrenidas por los requerimientos de una inflacién exitosa en el sentido
de producir un namero adecuado de e-folds, suficiente recalentamiento y una adecuada amplitud y
espectro de perturbaciones cosmologicas..

En este caso, el potencial del inflaton surge debido a la ruptura de una simetria axiénica global
¢ — ¢+ constante, y es por lo tanto controlada por esta: por ejemplo, los acoplamientos del inflaton
a materia no afectan el potencial inflacionario si respetan la simetria axiénica. Este mecanismo,
conocido como inflacién natural, fue originalmente propuesto en [7]. El rompimiento de la simetria
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axionica lleva al potencial inflacionario
V =A*[1+cos(¢/f)] , (2.19)

donde f es llamada constante constante de decaimiento y esta relacionada con la escala en la que
la simetria global se rompe, A por otro lado determina la escala inflacionaria. Se puede observar el
potencial en la figura[2.1a] Para inflacion, los ingredientes importantes son la altura A y el ancho F'
del potencial. La inflacién ocurre mientras ¢ esta cerca de un maximo de V', donde la condiciéon de
planitud e < 1 se satisface. La segunda condicion de slow-roll cerca del méximo, |n| ~ M7 /2f* < 1,
impone una restriccion a la escala del axion.

Inflaciéon tipo hilltop

En los potenciales del tipo hilltop, al igual que en inflacién natural, la inflacién ocurre cerca del
méximo del potencial [I7]. Si tomamos un potencial cuartico, como por ejemplo

V="— !, (2.20)

podemos notar en la figura que el potencial es bastante plano cerca del maximo, lo que permite
que se cumplan las condiciones de slow-roll. También podemos calcular € = 8(MuA¢3)%/ (Vo — A¢*)?,
mientras que |n| = 12M2Xp*/(Vo — Ag?).

v

(a) (b)

Figura 2.1: Gréficas del potencial de los modelos (a) inflacion natural (b) inflacion del tipo hilltop.

2.3 Perturbaciones cosmolégicas

Para que la teoria sea consistente con el modelo estdndar cosmoldgico es necesario que después de
la inflacién ocurra una etapa de recalentamiento. Durante inflacion, la densidad de particulas debe
disminuir hasta n oc a2 — 0 . Al final de la inflacién, la densidad de energia del vacio almacenada
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en el campo del inflaton debe ser transferida en forma de radiacion, por medio del decaimiento del
inflaton.

Inhomegeneidades en la densidad que surgieron durante las etapas tempranas del Universo fueron
amplificadas por los efectos gravitatorios. Esto dio origen a las galaxias, ciimulos de galaxias, y todo
lo que observamos a gran escala. Aunque el Universo a gran escala sea bastante homogéneo, estas
imperfecciones dieron origen a las inhomogeneidades que observamos a menor escala en el Universo.

Podemos explicar las “semillas” que dan lugar a estas inhomogeneidades que conforman la es-
tructura del Universo si consideramos fluctuaciones cuanticas que provienen desde el periodo de
inflacion. Estas oscilan dentro del horizonte de Hubble, que determina la distancia méxima en que
dos particulas pueden comunicarse a un tiempo determinado, y eventualmente salen del horizonte
debido a que el factor de escala crece mucho més rapido que el horizonte de Hubble durante inflacion.
Una vez que la longitud de onda de las fluctuaciones son mas grandes que el horizonte de Hubble,
entonces los modos se vuelven constantes (se congelan) y pueden tratarse como perturbaciones cla-
sicas. Finalmente, después de la inflacion, el factor de escala crece mas rapido que el horizonte de
Hubble, por lo que estas fluctuaciones entran nuevamente al horizonte, en la época dominada por
la radiacién o la materia. Estas perturbaciones entonces dan lugar a perturbaciones en la materia,
que eventualmente comenzarin a crecer.

El anélisis de esta seccion fue realizado mediante el apoyo de las referencias [4] 18] principalmente,
asi como de |19} 20, 13}, [14].

La perturbacién de curvatura comévil R es una cantidad invariante de norma y es obtenida de
la perturbacion de curvatura (dependiente de la eleccion de norma) y la perturbacion del inflaton
d¢ en esa norma. El espectro de potencias de R puede ser escrito como

9 HE

Pr=——
R 47T2V¢27

(2.21)

donde hemos utilizado la aproximacion ([2.14)). Si ahora utilizamos la ecuacion (2.15¢)) para sustituir
HS en la ecuacién anterior, obtenemos

I 1 |14
PR o= (o 2.22
R MS1272VE T M} (247r2e> ’ (2.22)

donde hemos utilizado la definicién (2.16)) en la dltima igualdad. Recordando también que Pr esta
siendo evaluado en el horizonte k = aH.

Diferentes escalas salen del horizonte a tiempos diferentes (las escalas grandes que observamos
hoy dejan el horizonte antes que las escalas pequenas). La dependencia del espectro de potencias
respecto al factor de escala es parametrizada por el indice espectral ng [4]; suponemos una regla de
potencias
k ns—1

Pr(k) = A, :
R (k) o

(2.23)



2.3. PERTURBACIONES COSMOLOGICAS 13

donde A; se le conoce como la amplitud de las perturbaciones escalares y kg es una escala pivote.

De manera equivalente

dln PR
= 1 2.24
s dln k +1, ( )

y procedemos a calcularlo, para ello usamos que dInk = dln(aH) = dIn(a) + dIn(H) recordando
que durante la inflacion H = cte y por lo tanto dlnk = dlna = (H/¢)dp = —(1/M2)(V/Vy)de,
donde hemos utilizado las ecuaciones y (2.15c) en la ultima igualdad. Por lo que, utilizando
el analisis anterior y la ecuacién , calculamos

Vs dln Pg Vo (Vs V.
- 1= —M222 — —M2-2 (322 2222} — 27— 6e. 2.25
" PV dg vy \Pv Ty, ) T (2:25)

La dependencia de Pr respecto a la escala es pequena debido a que €, || < 1 durante inflacion,
pero no es cero.

Durante inflaciéon también se producen fluctuaciones tensoriales, estas se propagan como ondas
gravitacionales. Podemos parametrizar la dependencia del espectro de potencias de las perturbacio-
nes tensoriales Pr respecto al factor de escala mediante la definicion [4]

dln PT
= . 2.26
"= ik (2.26)
Calculamos Pr en términos del potencial V' mediante la ecuacion ([2.15¢]),
2V
Pr~——. 2.27
T 3 M3 (2.27)
Finalmente, calculamos np en términos de los parametros de slow-roll
Vydln P v
np=-—M220CIT a2 0 o (2.28)

PV de TP y2

por lo que las perturbaciones tensoriales son también casi independientes de la escala durante la
inflacion.
Podemos también definir el cociente tensor-a-escalar

r= 20 e, (2.29)
Pr

De estas tres cantidades que caracterizan el modelo que elijamos, solo podemos comparar tres
con las observaciones reales provenientes del satélite Planck [3]. Para el valor del indice espectral
escalar las observaciones indican que ng = 0.9665 £ 0.0038, mientras que el cociente tensor-a-
escalar estd acotado por r < 0.106, por ultimo tenemos la amplitud de las perturbaciones escalares
Ay = 2.10058 x 1072 +0.030 x 1079, con una escala pivote de k = 0.05 Mpc ™!, valores conseguidos
por la colaboraciéon Planckﬂ No es posible tener una medida del indice espectral tensorial np todavia
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Figura 2.2: Distintos modelos inflacionarios comparados con los contornos de r y n, de 68% y 95% de
confianza respectivamente dados por Planck [3]. Grafica tomada de [21].

porque las ondas gravitacionales serian muy pequenas como para ser detectadas con la tecnologia
existente.

Para inflacién natural se encuentra una expresiéon de ny ~ 1 — Mg /f%. Contrastando con los
valores experimentales nos restringe a un valor de f > 5M,, para lo cual es vélido preguntarse si
podemos hacer una descripcion correcta de la teoria debido a que aparecen los efectos de gravedad
cuéntica en una escala tan grande.

Para el caso del potencial hilltop ns ~ 1—3/N, que al tomar el valor de N = 60 e-folds, necesario
para explicar la planitud del Universo hoy en dia, se obtiene un valor de ngs = 0.95. Este es un valor
por debajo de los valores aceptables. Uno puede obtener un valor de ng &~ 0.96 si tomamos valores
de N > 75.

En la figura se pueden observar distintos modelos inflacionarios contrastados con las me-
diciones realizadas por el satélite Planck, sin tomar en cuenta la posible conexién con la materia
oscura.

2.4 Materia oscura

En 1933 el fisico suizo Fritz Zwicky proporcioné las primeras pruebas de la existencia de la materia
oscura. Zwicky estimé que la materia presente en el cimulo de galaxias Coma era mayor a la asociada

!Estas medidas fueron tomadas de la tabla 2 y 4 de las altimas observaciones realizadas por el satélite Planck [3]
para el caso TT,TE,EE+lowE-lensing+BAOQO, correspondiente a la tltima columna de ambas tablas.



2.4. MATERIA OSCURA 15

al brillo total del camulo [22]. La velocidad orbital de las galaxias debia ser mas lenta si se tomaba en
cuenta Unicamente las galaxias visibles del ctimulo. Por lo que concluy6 que debia haber un tipo de
materia no visible con suficiente masa para proporcionar la gravedad que produciria las velocidades
tan altas en los bordes del camulo. A este tipo de materia no visible se le llamé materia oscura.
Hoy en dia se han encontrado mas evidencias de la existencia de materia oscura, como las curvas
de rotaciéon galactica, las mediciones del ciimulo Bala, evidencias mediante lentes gravitacionales y
observaciones del CMB [5] (formaciéon de estructura).

Muchos candidatos han sido propuestos para explicar la materia oscura. Los neutrinos, por
ejemplo, tienen una masa muy pequena y no interacttian electromagnéticamente. Esto los hace
atractivos como candidatos a materia oscura, sin embargo, estos tendrian una contribucién muy
pequena a la densidad de energia de la materia oscura total €2, < 0.0072 . Los objetos astrofisicos
masivos de halo compacto (MACHOs por las siglas en inglés de massive astrophysical compact
halo object), materia bariénica que emite muy poca radiacién. También se han propuesto muchos
candidatos mas alla del modelo estdndar, entre ellos se encuentran los axiones, particulas tipo axién
y los WIMPs (particulas masivas débilmente interactuantes).

Los axiones y las particulas tipo axién suponen candidatos a materia oscura, estan asociados a
campos escalares y pseudo-escalares muy ligeros. Los acoplamientos que estas particulas presentan
con el modelo estandar, genéricamente se da a través de derivadas de los bosones de norma [23].

El analisis de esta seccion esta basado principalmente en [2) 23], 24], con el apoyo de [22, 25| 26]
como complemento.

2.4.1 Mediciones del parametro de densidad de materia (2,

La constante de Hubble esté parametrizada por un ntiimero adimensional i definido mediante Hy =
100h kms~* Mpc™!, cuyo valor medido por Planck [3] es h = 0.6766 & 0.0042. Las anisotropias en el
CMB proveen una medida del parametro de densidad €2,,h%. La sensibilidad del CMB a la densidad
de materia se debe tanto al efecto de la materia en la expansiéon temprana del Universo, asi como a
que la materia oscura domina los pozos de potencial que también dejan su huella en las anisotropias
del CMB. El equipo de Planck [3] report6 €,,h? = 0.1431 £ 0.0025. Por lo tanto, las observaciones
del CMB son consistentes con una densidad de materia se aproxima al 30 % de la densidad critica.

La relacion distancia-corrimiento al rojo en el Universo tardio, probado por velas estandar y
reglas, restringen los valores de €2,,. Cuando son combinadas con el CMB, la constriccién se vuelve
muy pequena, {2, = 0.311 £ 0.006.

La estructura a gran escala provee dos maneras de estudiar los pozos de potencial gravitacional
y por tanto la cantidad de materia: velocidades de galaxias y lentes gravitacionales. Las velocidades
son analizadas a través de la distorsion caracteristica que imprimen en la estadistica de las galaxias.
Los lentes gravitacionales son detectados a través de la estadistica de la forma de las galaxias. La
ligera discrepancia entre este niimero y aquellos dados por el CMB es 1til de apuntar.

Finalmente, otra manera de medir la densidad de masa total es tomar observaciones sensibles a
/v usar el valor de 3, determinado ya sea a través de big bang nucleosintesis (BBN) o del
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CMB, para inferir la densidad de materia [2]. Camulos masivos de galaxias son quizas el objetivo
més prometedor, ya que la mayoria de la materia bariénica en un ciimulo de galaxia es en la forma de
gas caliente, la cual es observable a través de rayos X térmicos o el llamado efecto Sunyaev—Zeldovich
(SZ). Este cociente es Qp/Q,, = (0.08940.012)h3/2. Ya que los bariones hacen un total del 5% de
la densidad critica, la densidad de materia total es inferida nuevamente de aproximadamente 30 %
de la densidad critica total.

Concluimos que hay un acuerdo entre la gran variedad de pruebas de que la densidad de materia
total en el Universo es alrededor de 30 % de la densidad critica total, con un 80 % siendo en forma
de materia oscura no bariénica.

La abundancia de bariones €1, es menor que la abundancia de materia total. Las mediciones
actuales de elementos ligeros combinadas con los célculos de BBN, restringen la contribuciéon de
materia ordinaria no relativista a un limite superior de 5% de la densidad critica. La densidad de
materia total es significativamente mayor, por lo que podemos concluir que la materia del Universo
no esta constituida principalmente por protones y neutrones. El valor reportado por Planck [3] de
la abundancia de materia oscura es Qpyrh? = 0.11933 + 0.00091.

2.4.2 Produccién térmica

Definimos produccién térmica de las reliquias de materia oscura como el mecanismo por el cual son
producidas de particulas que se encuentran en equilibrio térmico de tal manera que su espectro de
energia resultante es la misma que las particulas en equilibrio térmico (hasta cierta normalizacion).
Las reliquias de materia oscura subsecuentemente se desacoplan del equilibrio térmico o pueden ya
estar desacopladas, por ejemplo cuando son producidas por dispersiéon o decaimiento térmico de
particulas.

Reliquias térmicas calientes

En este caso las particulas de reliquia de materia oscura estuvieron en equilibrio térmico a una
época temprana, y finalmente se desacoplaron a una temperatura Tye. que es més grande que su
masa my. Ya que son todavia relativistas cuando son producidas, son llamadas reliquias térmicas
calientes [25]. El espectro de energia se congela cuando son desacopladas asi que la distribucion es la
misma como estaban cuando estaban en equilibrio térmico; el niimero de densidad solo esta corrido
al rojo después del congelamiento. En este caso, la abundancia comévil solo depende de los grados
de libertad de entropia g.g al tiempo de desacople. Se obtiene

veo "X _ 45¢(3)  geft
S Tdec 27T4 Q*S(Tdec) ’

(2.30)

donde Yy se define como el cociente entre la densidad de ntimero y la entropia, ((3) ~ 1.202 y
geft = g (boson) y geg = 3g/4 (fermioén), con g denotando los grados de libertad del campo X.
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Un ejemplo claro de reliquia térmica caliente son los neutrinos ligeros que se desacoplan a
T4ec = 1 MeV cuando g.g = 10.75. Su densidad de reliquia a dia de hoy estd dada por

Ym
Qb = X
91.5eV

(2.31)

suponiendo que ahora son casi no relativista.

Reliquias térmicas frias: WIMPs

La historia general de un WIMP “X” comienza en épocas muy tempranas (a muy altas temperaturas),
cuando X se encontraba en equilibrio con el plasma primordial, pero experimenté un freeze-out
conforme la tasa de interaccion decayo por debajo de la tasa de expansion H [2]. Por lo que debemos
resolver la ecuaciéon de Boltzmann para esta particula, determinando la época de freeze-out y su
abundancia de reliquia.

En el escenario WIMP, dos particulas pesadas X se aniquilan produciendo dos particulas muy
ligeras ¥ que son parte del modelo estandar. Las particulas ligeras se suponen muy acopladas al
plasma primordial, asi que se encuentran en completo equilibro, con ng = n&?). La densidad de
nimero ng para un potencial quimico nulo us = 0 la indicamos como ngo). Debemos encontrar
entonces la abundancia de la particula pesada nx mediante la ecuacion de Boltzmann [2], que toma

la forma
a—sd(il)iag) = (o) {(ngg))2 - (ng()} : (2.32)

Recordemos que T' %, por lo que podemos escribir la ecuacién anterior como

ay 3 2 2
=T (o) {YZ —Y?}, (2.33)

donde hemos realizado el cambio de variable Y = nx /T3, y ademas Yoq = n%/T3. Podemos

introducir una nueva variable temporal
mx

T
Para temperaturas muy altas x < 1, para lo cual las reacciones ocurriran demasiado rapido y por lo
tanto Y & Y,q. Para cambiar de variable ¢ a x, necesitamos el Jacobiano dx/dt = Hx. Para WIMPs
con masas de GeV o mayores, la produccién de materia oscura ocurre en la época de radiacion,
donde la densidad de energia escala como T%, asi que H = H(mx)/z% De donde escribimos la
ecuacion de evolucion

x (2.34)

dy A 9 9
%:_Q{Y -Ya}, (2.35)
donde el cociente de la tasa de aniquilaciéon sobre la tasa de expansién se definié como
3
A= Mxlov) (2.36)
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La ecuacion (2.35)) es una forma de la ecuacién de Riccati, para la cual en general no hay soluciones
analiticas. Para este caso, sin embargo, podemos hacer uso de nuestro conocimiento sobre el proceso
de freeze-out para llegar a una expresion analitica para la abundancia Yo, = Y (z = 00). Mucho
después de la época de freeze-out, Y sera mucho mas grande que Yy, esto debido a que las particulas
X no seran capaces de aniquilarse lo suficientemente rapido para mantener el equilibrio (ya que
la materia oscura es no relativista y Yiq estd suprimida exponencialmente). Entonces a tiempos

posteriores,
dY Y?

Integrando desde la época del desacople z; hasta tiempos muy grandes x — oo, obtenemos

1 1 A
- - 2.38
YOO Yf Zf ( )
Tipicamente Yy es mucho mayor que Y, por lo que podemos estimar
Yoo & %f . (2.39)

Esto lleva a la abundancia de X en términos de la temperatura de congelamiento, que aun no
hemos determinado. Una estimacion del orden de magnitud [2] lleva a z; ~ 20. Necesitamos una
consideraciéon més para determinar la abundancia a dia de hoy de estas reliquias de particulas
pesadas. Después del freeze-out, la densidad de energia de la particula pesada decae simplemente
como a~3. Por lo que su densidad de energia hoy (en ag = 1) es igual a my(a1/ap)® multiplicado
por su densidad de nimero en a1, donde a; corresponde a tiempos suficientemente grandes que Y
ha alcanzado su valor asintético, Y,,. La densidad de ntimero en ese tiempo es YOOT13 , por lo que

a1T1>3 ~ mXYOOTg

px0=mxYoTs < 20

T (2.40)
La segunda igualdad no es trivial. Se esperaria que a1 permanezca constante durante la evolucién
del Universo. Asi que el cociente a177 /aoTp tendria el valor de uno. Conforme el Universo se expande,
los fotones son calentados por la aniquilacién del zoolégico de particulas con masas entre 1 MeV y
mx, que supondremos que son mas grandes que 100 GeV, asi que T no decae simplemente como a~*.
Como resultado se puede estimar el valor del cociente anterior [2], dando un valor de (a1} /agTp)® =
1/30. Finalmente, podemos obtener la fraccion de densidad critica que contribuye hoy la particula

X, para ello dividimos entre pc,

O — ﬁmXTO3 _ H(mX)l“ng’
TN 30pa 30mE (ov)per

(2.41)

Necesitamos calcular la tasa de expansiéon cuando la temperatura era igual a la masa de X, es decir,
H(mx). Para ello necesitamos la densidad de energia cuando la temperatura era mx. La densidad
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de energia en la era de radiacién esta dada por

7 4
=g.—T 2.42
donde g, es el ntimero efectivo de grados de libertad relativista, y es funcién de la temperatura.
Sustituyendo en ([2.41))

3 1/2

Oy = [MGig(qu ;({;;3o<av>pcr. (2.43)
Vemos que €2x no depende explicitamente de la masa de la particula X. Asi que es la seccién eficaz
principalmente la que determina la abundancia de reliquia. Veamos ahora el orden de magnitud que
es necesario para tener la materia oscura de hoy en dia Qxh? ~ 0.1. A las temperaturas de interés
para produccion de materia oscura, T' ~ 100 GeV, g.(mx) incluye contribuciones sobre todas las
particulas del modelo estandar asi que es del orden de 100. Normalizando g, y z; a sus valores
aproximados tenemos que

1/2 —26 . 3,1
x gx(mx) 2 x 107%° em’s
Qxh?=01(2L) (22X . 2.44
xh"=0 <2o>< 100 ) (o) (244)

Se necesita que la seccion eficaz (ov) sea del orden de la interaccion débil (ov) ~ 10726 cm3/s. A
este hecho se le conoce como el milagro WIMP, pues predice que las tinicas interacciones que podria
tener X para producir la abundancia de materia oscura hoy en dia son la gravitatoria y la débil,
precisamente las tinicas interacciones posibles de la materia oscura.

2.4.3 Produccién no térmica
Produccién por desalineaciéon

El mecanismo de desalineacién supone que los campos en el Universo temprano poseen un estado
inicial arbitrario (como se esperaria viniendo de fluctuaciones cuanticas durante inflacién) que estéa
fijado por la expansiéon del Universo; campos con masa m evolucionan en escalas de tiempo ¢ ~ m™!.
Después de estas escalas, los campos intentan minimizar el valor del potencial, y por lo tanto oscilan
alrededor del minimo. Si no hay suficiente amortiguamiento por decaimiento, estas oscilaciones se
pueden comportar como materia oscura fria ya que su densidad de energia esta relacionada con el
factor de escala de la expansion del Universo a como p oc a™3.

Tomemos el caso de un campo escalar real con el Lagrangiano
1 " 1 59

donde L7 engloba las interacciones del campo escalar consigo mismo y con el resto de particulas del
bano primordial [26]. Después de inflacion, ocurre un periodo de recalentamiento, seguido por un
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periodo de expansiéon dominado por radiacién. La ecuacién de movimiento para ¢ en el Universo en
expansion es

¢+3H+mip=0. (2.46)

En general, la masa recibe correcciones térmicas de L5 que pueden ser cruciales, por lo que tenemos
en realidad mg = my(t).

La solucién de esta ecuacion puede ser separada en dos regimenes. En una primera época 3H >
me, asi que ¢ es un oscilador sobreamortiguado y su valor es congelado, qﬁ = 0. A un tiempo
después, t1, caracterizado por 3H (t1) = mg(t1) = m1, el amortiguamiento pasa a estar por debajo
de la oscilacion critica y el campo puede rodar abajo por el potencial y comenzar a oscilar. Durante
esta época, el término de masa es el término dominante en la ecuacién y la solucién puede
ser encontrada en la aproximacién WKB,

~ mla:{’ t
o~ ¢ <m¢a3> cos </1;1 m¢dt> , (2.47)

donde ¢; ~ ¢; ya que hasta el tiempo ¢; el valor del campo esté congelado. Hemos obtenido una
solucién en la que no hemos supuesto una forma particular de H, por lo que es vélida para la época
de radiacién, materia y energia oscura, asi como las transiciones entre estas épocas.

La solucién corresponde a oscilaciones rédpidas con una amplitud de decaimiento lenta. Llamemos
a la amplitud A(t) = ¢1(m1a3/mga®)t/? y la fase a(t) = ft mg(t)dt. La densidad de energia del
campo escalar es

1., 1 1
ps = §¢2 + iquSQ - imgﬁ + ., (2.48)

donde los puntos indican los términos de derivadas de A, que suponemos son mucho mas pequefnios
que mg (m¢ > H en este régimen). Consideremos la presion,

P, = %gb2 - %méqﬁ = —%mifl cos(2a) — AAmgsen(2a) + A2 cos?(a) . (2.49)

A tiempos t > t; las oscilaciones en la presion ocurren a escalas de tiempo 1/mg mucho mas rapidas
que la evoluciéon cosmoloégica. Podemos promediar sobre estas oscilaciones, dando

(Py) = (A? cos?(a)) = §A2 (2.50)

Como se mencioné anteriormente A < mgA. Por lo que, hasta orden .A/ (Am), la ecuacion de
estado es

que es precisamente la ecuacién de estado para materia no relativista.



Capitulo 3

Materia oscura con axiones

Los candidatos a materia oscura generalmente se basan en una o mas particulas estables, en el
modelo de materia oscura dinamica, se propone un marco en el que la materia oscura del Universo
comprende un ensamble de campos interactuantes con una variedad de diferentes masas, mezclas y
abundancias [§]. En lugar de imponer estabilidad de cada campo individualmente, se asegura la via-
bilidad fenomenoldgica de este escenario requiriendo que los estados con mayor masa y decaimientos
en el modelo estandar tengan correspondientes abundancias de reliquia pequenas, y viceversa. Es
decir, la estabilidad esta balanceada contra la abundancia.

Aunque puede ser dificil construir un ensamble de estados con las tasas de decaimiento y abun-
dancias requeridas, hay un ejemplo particular en que este balance ocurre de manera natural: una
torre infinita de estados de Kaluza-Klein (KK) viviendo en el bulto de grandes dimensiones espacio-
temporales extra.

Muchas propuestas teéricas de fisica mas alla del modelo estandar dan lugar a candidatos apro-
piados de materia oscura. Sin embargo, muchos de estos modelos consisten de una sola particula (o
una coleccion pequena de particulas) que son estables en tiempos cosmologicos como resultado de
una simetria discreta. La capacidad de estas particulas de servir como modelos de materia oscura
se encuentra en su estabilidad. Cualquier particula que decae demasiado rapido en particulas del
modelo estandar tiene inconsistencias con las predicciones de las abundancias de elementos ligeros
de BBN. Estos decaimientos también dejarian huellas en el CMB. Por estas razones, la estabilidad
es uno de los requerimientos usuales para el éxito de un candidato a materia oscura.

Puede haber una excepcién a este argumento, una particula candidata a materia oscura no
necesita ser estable si su abundancia en el tiempo de su decaimiento es suficientemente pequena. Una
abundancia pequena asegura que los efectos de su decaimiento seran minimos, y que las restricciones
dadas por BBN y el CMB seran satisfechas.

En el modelo de materia oscura dinamica, la estabilidad no es un requerimiento absoluto, ya
que se encuentra balanceada contra la abundancia. Esto lleva a un escenario muy dinédmico en el
que las cantidades cosmologicas como 2cpym experimenta dependencias temporales no triviales mas
alla de las asociadas con la expansion del Universo. Esta es la razon de referirnos a este escenario

21
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como “materia oscura dinamica’.

Las teorias con dimensiones extra no solo proveen naturalmente de ensambles en los que se puede
balancear la tasa de decaimiento contra la abundancia, sino que ademas lo hace en una manera que
es intrinseca de su construcciéon. Si el modelo estandar estd restringido a una brana flotando en
un espacio de mayor dimensioén, se sigue de inmediato que cada campo propagindose en el bulto
de este espacio es neutro bajo todas las simetrias del modelo estandar. Como consecuencia, los
campos del bulto pueden tener solo interacciones gravitacionales con la fisica de la brana, y por
lo tanto parecera como candidato de materia oscura desde la perspectiva de un observador en la
brana. Ademés, desde la perspectiva de un observador cuatro-dimensional, estos campos del bulto
pareceran como una torre infinita de modos individuales de Kaluza-Klein. Este sera el ensamble de
materia oscura.

Este escenario pareceria tener un problema fenomenolégico: en ausencia de simetrias adicionales,
una torre de Kaluza-Klein de estados generalmente sera inestable. La inestabilidad de la torre por
lo tanto parece poner un problema serio para ser consistente con BBN, y puede también alterar los
fondos de rayos X y de rayos gamma.

Afortunadamente, existen dos caracteristicas de las torres de Kaluza-Klein que pueden permitir
que el escenario sea fenomenoldgicamente viable. Conforme uno va més arriba y més arriba en una
torre genérica de KK, la tasa de decaimiento de los estados de KK generalmente incrementa con
la masa de KK. La abundancia cosmolbgica de dichos estados también decrece conforme aumenta
la masa de KK. Esto es cierto si suponemos particularmente que estos estados son producidos
cosmoldgicamente por desalineacién, que resulta la produccién apropiada para estos escenarios.
Como resultado, es posible que los estados con decaimientos antes o durante BBN tengan una
abundancia tan pequena que los efectos destructivos de sus decaimiento son insignificantes, mientras
que al mismo tiempo una fraccién significativa de la torre sobrevive al dia presente y por lo tanto
contribuye a la abundancia de materia oscura observada hoy en dia. La materia oscura sobreviviente
no consistiria de uno o dos estados, sino de una fracciéon significativa de una torre interactuante de
Kaluza-Klein. Por estas caracteristicas, las teorias con dimensiones extra proveen un escenario ideal
para el modelo de materia oscura dindmico. El analisis descrito en este capitulo sobre materia oscura
dindmica esté basado en los articulos originales de Dienes [8, 9], asi como de los trabajos de tesis
[23, 24].

3.1 Materia oscura dinamica a partir de 5 dimensiones

Como se mencioné anteriormente, los modelos con dimensiones extra proveen un escenario en el
que las tasas de decaimiento son naturalmente balanceadas con la abundancia de materia oscura.
Estas dimensiones adicionales deben permanecer ocultas para que no sea posible detectarlas en
experimentos de bajas energias. Kaluza-Klein pensé en que las dimensiones adicionales pueden
estar ocultas ya que se encuentran compactificadas. La compactificacion debe ser lo suficientemente
pequenia para que no sea posible detectar las dimensiones adicionales por observadores de cuatro
dimensiones. Al espacio extendido se le conoce como bulto. Los campos del modelo estandar se
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encuentran confinados en una frontera cuatro-dimensional llamada brana.

3.1.1 Orbifolio S'/Z,

Sean M una variedad y G un grupo discreto que actta sobre M. Se puede identificar el espacio
cociente I' = M/G. A este espacio cociente I' se le conoce como orbifolio. Un punto en el espacio
cociente corresponde a una érbita de puntos en M que consiste en un punto y todas sus imagenes
bajo la accion del grupo G. Los puntos fijos son puntos que estan relacionados con ellos mismos por
la identificacion, es decir son invariantes bajo la accién del grupo G.

El dominio fundamental de un orbifolio se define como el subconjunto del espacio en el que se
satisface lo siguiente:

1. No hay identificacion de dos puntos dentro del dominio fundamental.

2. Cualquier punto en el espacio estd en el dominio fundamental o estd identificado como un
punto en el dominio fundamental.

Uno de los ejemplos més sencillos de orbifolios es S'/Zs. Este orbifolio puede ser visto como un
circulo de radio R. La identificacién asociada a S' implica que los puntos satisfacen

y~y+2rR, (3.1)

donde y € R'. Mientras que la acciéon del grupo Zs es una reflexién con respecto al origen. Esto
implica que
Yy~ =y, (3.2)

donde 7 es la coordenada circular, y € S'. La identificacion convierte al orbifolio S! en el orbi-
folio S1/Zs. La accion de Zg transforma el circulo en un ntervalo [0, 7R]. El dominio fundamental
del orbifolio, puede ser tomado como el segmento [0, 7R] con dos puntos fijos, en y = 0 y también
en y = wR. Las superficies 4D en estos extremos son llamadas branas, mientras que el espacio 5D
sin tomar en cuenta estos puntos fijos es llamado bulto. La identificacién de los puntos de S*/Zs se
puede observar en la figura [3.1]

3.1.2 Campos escalares en 5 dimensiones

Por simplicidad, consideramos que el espacio-tiempo toma la forma My X S1/Zg, donde My es
el espacio-tiempo cuatro-dimensional de Minkowski usual, y S'/Zsy es el orbifolio estudiado en
la seccién anterior. Tomamos 2z = (z#,y) para identificar las coordenadas del espacio-tiempo.
Suponemos que el modelo estandar esta restringido a la brana en el punto fijo y = 0.

En este escenario, todos los campos que se propagan en el bulto son necesariamente singuletes
con respecto a todas las fuerzas de norma del modelo estandar. Como resultado, estos campos pueden
tener como méaximo interacciones muy suprimidas (por ejemplo, gravitacionales) con los campos del
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Figura 3.1: orbifolio S!/Zs. Accién del grupo Zs, sobre el espacio S*. Los puntos fijos son 0 y 7.

modelo estandar, y por lo tanto, pueden ser candidatos de materia oscura. Estos campos pueden
incluir el graviton, axiéon por ejemplo. El caso méas simple es considerar un campo en el bulto que
es cinco-dimensional y escalar ®, pero no hacemos més suposiciones sobre sus propiedades.

Omitiendo la parte gravitatoria de la accién, y con ; generalmente denotando los campos del
modelo estandar, vemos que en este escenario tenemos una accién que tiene la forma

S = / d*zdy [Lour(®) + 0(y) Lrane (Vi, P)] - (3.3)

En general, suponemos que la acciéon del bulto cinco-dimensional estéd dada por
1 * qM 1 2 2
Liulk = §8M<I> oV'd — §M |D| (3.4)

donde Oy denota una derivada cinco-dimensional y donde M es una masa de bulto sin especificar.
Se puede considerar M = 0, pero para quedarnos con el caso méas general, tomaremos M distinto
de cero.

La accién de la brana consistird generalmente de dos partes, una asociada al lagrangiano del
modelo estandar Lgy y otra parte asociada a las interacciones del campo ® con los campos del
modelo estandar Liyg,

['brane = ESM + Eint . (35)

En general, hay dos tipos de interacciones que nos interesan. La primera clase de interacciones son
las asociadas a los acoplamientos entre ® y los campos del modelo estandar, y serén las responsables
de permitir los decaimientos de ® en los estados del modelo estandar. Hay otra clase asociada a las
interacciones de ® consigo mismo, este término de interaccién también aparece en Liy: este es un
término de “masa de brana’”, i.e.,

1
Lint D —§m2|<1>|2. (3.6)
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Este término de masa de la brana puede surgir como un operador efectivo debido a dinamica
perturbativa o no-perturbativa totalmente restringida a la brana. Este término de masa no debe
ser confundido con el término asociado a la masa del bulto ; este término, en cambio, tiene su
origen en la fisica dentro de la misma brana, y parece parte de Lyrane en lugar de L.

Bajo la simetria Zsg, el campo ®(x*,y) tiene la propiedad [24]

P(at, —y) = PO(a",y), (3.7)

donde P = £1. Ademas el campo ®(z#,y) debe cumplir la condicion de frontera en el circulo, i.e.,
una traslacién periédica a lo largo de la coordenada y tal que y — y + 27 R,

O(xt,y+27R) = ¢(2H,y), (3.8)
por lo que podemos descomponer al campo ® en modos de Fourier para el circulo como

O(at,y) = pplar)e /R (3.9)
k=0

Si tomamos el caso positivo P = 1, entonces tenemos que la descomposicién toma la forma

R k:y)
Oz, y) = r z*)cos | —= | , 3.10
(0 = g Do) eos (310
donde los factores de normalizacién estan dados por
[ 1 parak=0
= { V2 parak >0 (3.11)

tal que aseguramos que cada modo ¢ tiene un término canénicamente normalizado en la teoria
cuatro-dimensional resultante.

Hemos llegado a una conclusién importante, un campo escalar ® de cinco dimensiones propa-
géandose en M* x S1/7Zy, se descompone en un ntimero infinito de campos cuatro-dimensionales ¢y,
en el espacio de Minkowski. Esta es la descomposicion de Kaluza-Klein.

Podemos reescribir la accion (3.3)) en términos de los campos ¢, dados por (3.10)),

1 1 1 1 — 1 &
— 4 - P* M@_fMQCI)Q—f 2@2 _/4 - * O = 2 *
S /dxdy(QaM 0 5 |D| 2(5(y)m d*z 2;;08“%8 bk Qk;OMk,m(pl ,
(3.12)

donde la matriz de masa M de Kaluza-Klein esta dada por

kl
M3, = <RZ + M2> O + rrrm?. (3.13)
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vemos que este término serfa diagonal si no fuera por el término asociado a la masa de brana m.
Excplicitamente tenemos que

M? + m? V2m? V2m? V2m?
V2m?2 % + M? + 2m? 2m? 2m?2 ...
e | Vet T T paname ae ay

V2m?2 2m?2 2m? % + M? +2m?

Esto implica que la los eigenestados KK de masa ¢) necesariamente difieren de los eigenestados KK
de momento ¢, es decir, hay una mezcla no-trivial que es inducida como resultado de la masa de
KK. Es posible caracterizar el grado de la mezcla mediante el pardmetro adimensional

y (3.15)

1
-
Para y > 1 la matriz de masa es esencialmente diagonal; esto es lo que ocurre trivialmente, por
ejemplo en el caso cuatro-dimensional R — 0 en el que los modos excitados KK se desacoplan.
Como contraste, en el caso opuesto y < 1, la mezcla es maxima para todos los eigenestados.

La ecuacién de movimiento asociada a los estados ¢y estd dada por

Or+ BH(t) +Ti)or + > Mipow =0, (3.16)
k'=0

donde T'j estd asociada a las desintegraciones del k-ésimo campo. Cuando la matriz M es no-
diagonal, la soluciéon del campo ¢ incluye todos los campos en la suma infinita. Una manera
conveniente de lidiar con este problema es cambiar de base, de los estados de momento a los estados
de masa. Para obtener la matriz diagonal D? a partir de la matriz M, necesitamos una matriz U
unitaria tal que

D =UMUT. (3.17)

Los nuevos estados ¢ son estados de masa dados por
o0
dr=>_ Undr (3.18)
k=0

Podemos calcular la matriz U se calcula de los valores propios de la matriz M2, X, que satisfacen
la ecuaciéon caracteristica

det (M? —\I) =0. (3.19)

Los eigenvalores A resultan ser las soluciones a la ecuacién trascendental

7m?R cot (wR\/)\Q - M2> — V2 M2 (3.20)
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Si m fuera cero (i.e., masa de la brana nula), las soluciones a esta ecuacion serian los eigenvalores

esperados
2

A2 M%Lﬁ, nez, (3.21)

y més generalmente esto permanece siendo aproximadamente cierto cuando m < 1/R, i.e., cuando
y > 1. Lo que es quizas sorprendente, sin embargo, es que la presencia de una masa de brana no
nula no resulta en un mayor desplazamiento en este espectro de la torre de KK (como si lo hace el
término de la masa del bulto), pero en su lugar distorsiona los eigenestados de masa mas bajos en
la torre que aproximadamente siguen el espectro

(n+3)°

2 _ 2
Xo= M s

nez. (3.22)
Asi que, para valores generales de y, las soluciones A, de la ecuacion tienden a seguir el
espectro de la ecuacion para n < /92, mientras que siguen el espectro en la ecuacién
y realizan una transicién suave entre los dos espectros para valores intermedios n ~ 7 /y?.

Por cada eigenvalor de masa A, podemos obtener el correspondiente eigenestado de masa |¢)).
Llegando al resultado

[Px) = A Z iz rk)l\; 519%) (3.23)
donde se ha definido los valores adimensionales
A= VA2 — M2/m, (3.24)
y donde
Ay = \?\i ! (3.25)

/1+7r2/y2+5\2

Dado estos resultados, es sencillo convertir entre la base de eigenestados de masa |¢)) y la base
de momento de KK |¢y). Dos elementos de matriz entre estas dos bases seran de particular interés
para nosotros. El primero envuelve los modos cero de KK ¢r—g, para el cual tenemos los elementos
de matriz

(Prldr=0) = Ax. (3.26)

Sin embargo, el segundo concierne a la proyeccion del campo del bulto cinco-dimensional ®(y) en
la brana del modelo estandar en y = 0, i.e.,

o0

¢ =®(y)|y=0 = Zrm. (3.27)

k=0
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Para este campo, tenemos los elementos de matriz

2 N2 A2 A -
oo = kzo 32 . ey <y> Av =, (3.28)

donde hemos utilizado la ecuaciéon (3.20)) en la tltima igualdad.

Siguiendo lo expuesto en los trabajos de Dienes [8, 9], asi como en [23], se puede inferir que este
modelo de campos pseudoescalares de 4 dimensiones producen la abundancia de materia oscura fria
observada en el Universo hoy en dia. La posibilidad de que este modelo funcione como materia oscura
recae principalmente en dos de sus caracteristicas. La primera de estas caracteristicas concierne a la
convergencia de la suma infinita de eigen-valores de la matriz de masa [23]. La segunda de estas es el
ajuste adecuado de los parametros libres de la teoria: m, la masa del campo cinco-dimensional; f,, la
constante de desintegracion asociada al campo de cinco dimensiones; y 6, el angulo de desalineacién
cuyo valor es adimensional. Considerando campos con masas lo suficientemente grandes de tal
manera que sus tiempos de vida media sean menores a la edad del Universo, entonces tendremos un
escenario dindmico de una coleccién de particulas que reproducen la abundancia de materia oscura
al dia de hoy Qpysh? = 0.11933 4 0.00091.

3.2 Milagro ALP

Las observaciones de las anisotropias de la radiacién coésmica de fondo mostraron, como discutimos
en el capitulo anterior, que el Universo experimentd una época de expansion exponencial llamada
inflacién en las primeras etapas de la evolucion, ademas de indicarnos que nuestro Universo hoy en
dia est4 dominado por materia oscura y energia oscura.

El inflaton y la materia oscura tienen algo en comiin; ambos son eléctricamente neutros y ocu-
paron una fraccién significativa del Universo en diferentes tiempos. La unificacién de inflaton y
materia oscura han sido discutidas en la literatura, donde el recalentamiento es incompleto, y los
inflatones sobrantes llegaron a ser materia oscura a tiempos maés lejanos [11].

En [10] proponen un escenario en el que inflacion y materia oscura son descritas por una sola
particula tipo axion (ALP). En una clase de inflacién con axiones de tipo hilltop, las masas efectivas
en el méximo y en el minimo del potencial tienen igual magnitud pero signos opuestos, por lo que
el inflaton ALP es ligero durante inflaciéon y durante el vacio verdadero. Después de inflacion, la
mayoria de los ALPs decae y se evaporan en plasma a través del acoplamiento con fotones, y los
sobrantes actilan como materia oscura.

Para predecir correctamente inflacion, el potencial del inflatén necesita ser suficientemente plano,
y tal planitud puede obtenerse naturalmente si el inflatén es un axion. Esto es debido a que el axion
posee una simetria de desplazamiento, lo que mantiene al potencial plano a nivel perturbativo.
Mientras que el potencial del axién es generado por varios efectos no perturbativos, se mantiene
bajo control si la simetria discreta de desplazamiento permanece intacta, es decir, si el potencial
es periodico. Por supuesto que un potencial periodico no garantiza necesariamente una inflacion
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de tipo slow-roll exitosa; debe ser suficientemente plano sobre un cierto rango de la evolucién del
campo.

La inflacion natural es la inflacion mas simple con axiones, donde el potencial del inflatén consiste
de una sola funcion coseno (ver e.g. la ecuacion ) Sin embargo, como vimos en la seccién
se necesita una constante de decaimiento cinco veces mas grande que la masa reducida de Planck,
para la cual necesitariamos una teoria de gravedad cuéntica para una descripcién correcta de este
modelo.

3.2.1 Hilltop axidénico

Una extension simple de inflacién natural es la inflacion multi-natural [27], donde el potencial
axionico consiste de miultiples funciones sinusoidales con diferente altura y periodo. En particular,
un modelo inflacionario de axiones con potencial tipo hilltop fue primero estudiado en este contexto.

En la inflacién de axién tipo hilltop, el potencial del inflatén consiste de dos funciones sinusoidales

R CO BN PO

donde n > 1 es un ndmero racional, k es un coeficiente numeérico, ¢ es una fase relativa, f es la
constante de decaimiento y A determina la escala inflacionaria. En un primer acercamiento podemos
tomar § = 0y k = 1. Entonces, la inflacién ocurre en la vecindad del origen donde la curvatura, o la
masa efectiva, es mucho mas pequena que el pardmetro de Hubble. Si n es un entero impar, la masa
del axién en maximo y minimo del potencial es igual en magnitud pero tiene signo opuesto. En otras
palabras, cerca del maximo y del minimo el potencial es plano (ver figura . Esta caracteristica
del potencial es en parte debido a la simetria de desplazamiento discreta no rota, que requiere un
potencial axiénico periodico. Como resultado, el inflatén no tiene masa en el minimo del potencial.
Si anadimos una fase # distinta de cero para intentar obtener un indice espectral consistente con
las observaciones, entonces se produce una masa pequena my cerca del minimo. La relacion entre la
masa del axiéon y la constante de decaimiento f es entonces fijada por la normalizacion de Planck de
las perturbaciones de curvatura y el indice espectral. Debido a que el inflatén permanece ligero en
el vacio presente, pudo haber vivido lo suficiente en una escala de tiempo cosmolbgica y contribuir
a la materia oscura.
Si n es un entero impar, entonces el potencial satisface

Vip+7f)=—-V(¢) + cte, (3.30)

donde el término constante no depende de ¢. Esto implica un inflatén sin masa tanto para el maximo
(¢ = 0) como para el minimo (¢ = 7w f) del potencial. Se puede observar el potencial con n = 3 en

la figura [3.2]

El potencial cerca del origen se aproxima a

VeVo— ot (3.31)



30 CAPITULO 3. MATERIA OSCURA CON AXIONES

Figura 3.2: El potencial de axién tipo hilltop (3.29) para valores de k =1, 0 =0, n = 3.

donde se ha definido

2
1
r At (3.32)

_ n?—1/A 4
A= 4‘<f> : (3.33)

Por lo tanto, la inflaciéon de axién tipo hilltop con 8 = 0 es equivalente a la inflacién tipo hilltop
con potencial cuartico discutida en [2.2.2] al menos mientras nos interese tinicamente la dinamica
durante inflacién.
El valor del inflaton al final de inflacion ¢ esta dado por
2 f?

w2 M, < Pmin (3.34)

Vo = V(0)-V(xf) =2

Of >~

donde ¢min = wf es el valor del potencial en el minimo. Sustituyendo el potencial (3.31]) en las
ecuaciones de la inflacion del tipo slow-roll, obtenemos
3
~]—-— .

Ng o (3.35)
mientras que el cociente tensor-a-escalar 7 es casi despreciable (r < 0.106) debido a la planitud del
potencial. El nimero de e-folds N* esta evaluado en la salida del horizonte. Como vimos anterior-
mente (3.35)) tiene el problema de producir un indice espectral escalar de ngy = 0.95 para 60 e-folds,
lo cual se aleja del valor observado.
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El nimero de e-folds se fija una vez que es dada la escala de inflacion y la historia térmica
después de inflacién. El potencial es cuartico alrededor del minimo y por lo tanto, la densidad de
energia del inflatén decrece como radiacion después de inflacion (permitiendo recalentamiento).

The e-folding number is fixed once the inflation scale and thermal history after inflation are
given. In the model at hand, the inflaton potential is quartic around the potential minimum, and
so, the inflaton energy density decreases like radiation after inflation. In this case, the e-folding
number is given by

El indice espectral escalar puede incrementarse introduciendo una fase muy pequena 6. Para
una fase suficientemente pequenia podemos hacer la expansion alrededor del origen,

V:%—A¢4—A4e‘ﬁ+--~. (3.36)
Podemos estimar la masa del inflatén inducida por la fase relativa 6. En el limite 6 = 0, la masa del
inflaton era nula, pero una masa pequena es generada por una fase distinta de cero 6. La masa del
inflatén en el minimo ¢ = ¢y, es

1 2
n2 — 6 1 A2
mi = V" (¢min) ~ <<9(21)> 93[}) ) (3.37)

donde hemos aproximado |f| < 1. La masa del inflatéon en el maximo es igual a mi pero con signo
opuesto. La inflaciéon ocurre en la vecindad del méaximo del potencial.

Es posible resolver numéricamente la dindmica del inflaton [I0] para evaluar el indice espectral,
el acoplamiento cuértico, la masa del inflatén y la escala de inflacién. En la figura se muestra el
indice espectral como funcion de 6. Como se puede observar, hay dos soluciones de 6 distintas de cero
que producen resultados consistentes con las observaciones de ng. Estas soluciones corresponden a
ox > 0y ¢ <0, donde ¢, es el valor del inflatéon evaluado a la salida del horizonte de las escalas
cosmologicas. La fase 6 mayor (menor) corresponde a un valor de ¢, < 0 (¢« > 0), los cuales nos
referiremos como solucion 1 (2) en lo sucesivo.

Se obtienen los resultados

2.2eV (;Z—{’}) 1007 para la solucién 1,
H, mg | 1.0011 . (3.38)
3.1eV (@) para la soluciéon 2,
6.3 x 10712 (%)_0'044 para la solucién 1,
A 13 Mg\ —0.061 y (3.39)
9.3 x 10 (W) para la soluciéon 2.

Estos resultados muestran que la masa del inflatén en el minimo del potencial estd directamente
relacionada con el parametro de Hubble a la salida del horizonte de las escalas del CMB. Podemos
también expresar f como funcion de la masa myg,

0.51 5
(16%) para la solucion 1,

(3.40)

7.7 x 107 (2)? (154 )0'52 para la solucion 2.
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Figura 3.3: El indice espectral ns como funcion de la fase 6 para f/M, = 107!, Las observaciones del
satélite Planck son representadas en las bandas roja (1o) y azul (20). Grafico tomado de la figura 3 de [10].

La relacién anterior esta fijada por la normalizacién de Planck de la perturbacion de curvatura y
el indice espectral, y es por lo tanto una predicciéon robusta de este escenario. En contraste con el
axion de QCD, la constante de decaimiento se vuelve més grande conforme la masa del ALP es mas
pesada.

3.2.2 Recalentamiento

El inflaton (axion) puede tener acoplamientos a las particulas del modelo estandar como los fotones o
leptones. Tal axién acoplado a fotones es llamado un ALP y ha sido buscado por varios experimentos.
Como veremos, el recalentamiento después de inflacion puede ser logrado por medio del acoplamiento
con fotones. El acoplamiento a fotones estd dado por
o
r ¢

fFWF’“’ =

= Cwaf 9oy OE L (3.41)

1
4
donde F),, y F'*” es el campo electromagnético y su dual, respectivamente, c, es un factor numérico

dependiente del modelo, y « es la constante de estructura fina. En la segunda igualdad se ha definido

ol
9oy = CWE? : (3.42)

Después de inflacién, el inflatén oscila alrededor del minimo del potencial ¢, = 7wf. Ya que la
curvatura del potencial se anula en ¢ = ¢, entonces el potencial puede ser aproximado como un
potencial cuértico alrededor de ¢min,

V() =~ (¢ — bmin)* - (3.43)
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Entonces, la densidad de energia decae como a(t)~* como radiacion, donde a(t) es el factor de escala.
La curvatura del potencial, V" (¢), depende del valor del campo. Ahora se define a la masa efectiva
por V"(¢),

m2g(t) = V" (damp) = 12Ad%n, » (3.44)

donde ¢amp denota la amplitud de oscilacion alrededor de ¢pmiy. La masa efectiva decrece entonces
como a(t)~!. Si el inflatén tiene un acoplamiento a fotones dado por (3.41)), entonces la tasa de
decaimiento perturbativa esta dada por

m
To(¢p = 77) = % (3.45)
que decrece mas rapido que el parametro de Hubble. Por lo tanto, aiin cuando el ALP decayera con
la tasa dada por la ecuacién anterior, no podria completar el recalentamiento.

Tomando en cuenta los efectos térmicos, es posible resolver las siguientes ecuaciones,

(3.46)

pp+4Hpy = —Tiorpg
pr + 4Hpr = Ptotp(i)

donde pg y pr denotan las densidades de energia del inflatén y radiacion, respectivamente, y I'iot
es la tasa de decaimiento total (el decaimiento del inflatén en fotones y la disipaciéon de su energia
por el proceso de dispersion ¢ +y — e + 7). Si la tasa de decaimiento total se vuelve mucho
mas grande que Hjyg, el proceso de disipacion es muy efectivo, y casi toda la energia del inflatén es
inmediatamente convertida en plasma, i.e., ocurre recalentamiento instantaneo. La temperatura de
recalentamiento en este caso es estimada como

~1/4
3.9 x 10* GeV <91*0(6T$5)) (1 )0'50 para la solucién 1,

leV
Tg ~ 1/ m - (3.47)
4.7 x 10* GeV (ng6?5> (1&) " para la solucién 2,

donde g.(T') son los grados de libertad relativista que contribuyen a la densidad de energia. Para
parametrizar la eficiencia del recalentamiento instantaneo debido al proceso de disipacién, definamos
un cociente de las densidades de energia después del recalentamiento instantaneo

¢ _ P
Py + PR

(3.48)

después del recalentamiento instantaneo.

Por ejemplo, se obtienen valores de £ ~ 0.02, para ggy, ~ 7X 10~ GeV~!. De modo que es posible el
recalentamiento instantaneo por disipacién para los pardmetros que satisfacen los limites existentes
del acoplamiento ALP-foton. Se pueden encontrar mas detalles del espacio de parametros en [10].
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3.2.3 Materia oscura ALP

Hasta ahora, durante el recalentamiento hemos ignorado la masa del ALP; el inflaton ALP oscila
en un potencial cuartico y su densidad de energia disminuye como radiaciéon. Sin embargo, la masa
del ALP se vuelve relevante cuando la amplitud de oscilacién se vuelve suficientemente pequena.
La transicion del potencial cuéartico al cuadratico ocurre cuando la amplitud se vuelve comparable
a e =mgy/ V2X. Después la densidad de energia del ALP se comporta como materia no-relativista
y contribuye a la materia oscura fria.

La abundancia del ALP y la temperatura de transiciéon estan relacionadas como

Py 3T, ¢ g*s<TR) %
s 4 1—§<g*s<Tc)> ' 349

Suponiendo que el condensado ALP contribuye a la densidad de materia oscura observada, podemos
expresar T, en términos de £ como

T, ~0.6¢~" (igﬁ;)s (%d’g) &V, (3.50)

lo que implica que la materia oscura estaré formada entre la igualdad de materia-radiacién y BBN
a menos que § sea extremadamente pequena. {1y es el pardmetro de densidad de la materia oscura
ALP, y la densidad de materia oscura observada es Qpyh? ~ 0.12.

Después del recalentamiento instantlaneo, la amplitud de oscilacién del condensado de ALlP se
vuelve més pequena por un factor de 4. La amplitud de oscilacién es escrita como ¢amp = {12 f,
donde z es un factor numérico. Después del recalentamiento, la densidad de energia del condensado
ALP decrece como a(t)~* hasta que @amp s€ vuelve mas pequena que ¢.. Por lo que la abundancia
estd dada por

Py 3 %m¢TR
Pl : 3.51
s~ a1t NN (3.51)
Igualando esto con la densidad de materia oscura, obtenemos
€\ 1 Qun?
~ -1(_S )
mg =~ 0.07z <0.01) <0‘12> ev, (3.52)
106.75 \ 1 [ gus(T)\ T (Quh2\F [ 142 \1
> 0.04z7" : xslic ¢ c v 553

donde se ha utilizado la ecuacién y la soluciéon 1 de la ecuacién . Para la soluciéon 2,
los coeficientes numéricos 0.07 y 0.04 deben ser reemplazados con 0.04 y 0.03, respectivamente. Por
lo que, la masa del ALP debe ser mas pesada que ~ 0.01 eV para explicar tanto la materia oscura
como la inflacion.
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Figura 3.4: La relacién predicha entre la masa del inflaton my y el acoplamiento con los fotones gg~
para cy = 0.01, 0.1 y 1 se muestra como lineas rojas. Se compara con varios experimentos y observaciones
astrofisicas y cosmolégicas. El circulo representa la region donde se encuentra el milagro ALP. Imagen tomada
de la figura 5 del articulo [10].

3.2.4 Milagro ALP

En la inflacién de axion tipo hilltop, la relacion entre la masa mg y f es fijada por la normalizacion
de Planck de la perturbacion de curvatura y el indice espectral escalar dada por la ecuacién .
Introduciendo un acoplamiento a los fotones y mostrando que el recalentamiento es posible para
ciertos pardmetros, se puede encontrar una cota inferior para gg,, de 1071 GeV! o cual es equi-
valente a una cierta cota superior de m, (hasta un factor dependiente del modelo ¢ ). Por otro lado,
la masa del ALP esta acotada por abajo como se muestra en la ecuacién para explicar la den-
sidad de materia oscura observada y satisfacer las observaciones actuales del espectro de potencias
de materia. Existe por tanto una region de los pardmetros que satisface todos los requerimientos

my = 0(0.01)eV, (3.54)
O(107 1) Gev . (3.55)

Gy

La regién de pardmetros que cumplen con las cotas impuestas por las observaciones es mostrada en
la figura Esta coincidencia es llamada milagro ALP [10].



36

CAPITULO 3. MATERIA OSCURA CON AXIONES




Capitulo 4

Materia oscura dinamica con inflaciéon

En las secciones anteriores discutimos dos de los grandes problemas de la fisica actual. Por un lado
encontrar un modelo que sirva como modelo inflacionario y por lo tanto resuelva los problemas de
planitud, del horizonte, del monopolo magnético, asi como explicar las pequenas inhomogeneidades
que se observan en el Universo a gran escala. Por otro lado, responder a la pregunta del origen de la
materia oscura, que suponemos que existe por las distintas observaciones de las galaxias y ctimulos
de galaxias, asi como la evidencia remanente en el CMB.

La inflacién cosmolégica es el escenario mas sencillo para dar una explicacién a los problemas del
horizonte y de planitud. Las fluctuaciones cuanticas producidas durante inflacién son las semillas
que dieron lugar a la estructura del Universo que observamos hoy en dia. Existen muchos modelos
inflacionarios, pero estamos particularmente interesados en aquellos en los que la inflacién es pro-
ducida por un campo (pseudo-) escalar conocido como inflatén, cuyo potencial es suficientemente
plano durante un intervalo de tiempo considerable, produciendo una expansiéon acelerada y rapida
del Universo. Las observaciones del CMB, como hemos discutido anteriormente, descartan o favore-
cen los distintos modelos inflacionarios propuestos hasta ahora. Las mediciones del indice espectral
escalar, el cociente de perturbaciones tensoriales a escalares y la amplitud de las fluctuaciones pri-
mordiales escalares nos permiten comparar los resultados teéricos de los distintos modelos con los
resultados observacionales.

Por lo general suponemos que el inflatén no esta relacionado directamente con la materia oscura.
Sin embargo, es posible tener inflaciéon y materia oscura si se produce la expansion acelerada en una
época del Universo y a tiempos posteriores el modelo se comporta como materia oscura de tal forma
que se obtengan el parametro de densidad de materia observado a dia de hoy.

En este trabajo, proponemos un modelo inflacionario basado en materia oscura dinamica (modelo
propuesto en los trabajos [8, [9]) con un potencial tipo hilltop [11} 10] en cinco dimensiones. Como
observamos en el capitulo anterior, la compactificaciéon de la dimensién extra produce una torre
infinita de campos de cuatro dimensiones, cada uno con una masa distinta, lo que permite que las
tasas de decaimiento sean también distintas. Como una primera aproximacion, nos quedaremos con
dos de los infinitos campos, ya que podemos considerar que uno de ellos se comporta como el inflatén
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y el resto decaen como materia oscura.

En el modelo propuesto, consideramos que el campo que se comporta como materia oscura no es
dindmico durante inflacién, por lo que posee un valor fijo a lo largo de toda la época inflacionaria.
Ademas, supondremos que este valor es pequeno puesto que la densidad de energia del inflatén
debe dominar durante esta época. Una vez que la inflacién termina, el inflatén decae principalmente
en fotones durante el proceso que se conoce como recalentamiento. El segundo campo entonces se
vuelve dinamico y es posible que produzca la densidad de materia oscura observada hoy en dia.

Bajo restricciones adecuadas de los parametros libres, restricciones que provienen de las obser-
vaciones, este modelo es capaz de producir no solo un escenario inflacionario consistente sino que
ademas reproduce la abundancia de materia oscura.

4.1 El modelo

Inspirados en los trabajos de [8, 9] de materia oscura dindmica, asi como el escenario de inflaciéon
y materia oscura de [I1}, [10], proponemos un campo tipo axiéon de cinco dimensiones ® cuya accion
estd dada por

27R
S = /d%/ dy [;aM@an> +6(y) (Lo + Ling — V(@) | , (4.1)
0

donde 0js denota una derivada parcial cinco-dimensional y se ha divido los términos localizados
de brana del lagrangiano en tres partes. La primera parte, Ly contiene los términos que envuelven
los campos de brana solos (los campos del modelo estandar y los campos adicionales). El segundo,
Ling, contiene los acoplamientos entre los campos de brana y el campo axiénico cinco-dimensional.
La interaccién de las particulas tipo accién con la materia se da a través de las derivadas de los
bosones de norma. En este trabajo, consideraremos tinicamente la interaccion del axién con el campo

electromagnético de la forma

1 ~
ﬁint = _Zg{w'yF,uuFlwa (4'2>

donde F},, es el tensor de esfuerzo electromagnético y FW su tensor dual. Esta interaccién entre el
campo axiénico y el campo electromagnético permite la desintegracion del axién en dos fotones. El
tercer término V(®) es el potencial del tipo hilltop [11] para el campo de cinco dimensiones @,

d K )
cos (3/2 + 0) — g o8 <3/2n>] , (4.3)
@ ®

donde n > 1 es un nimero racional, x es un coeficiente numérico, 6 es una fase relativa, fp es la

V(®) = A!

constante de decaimiento, y A determina la escala de inflacion. fg/ ? tiene las mismas unidades del
campo: [distanciafs/ 2] o equivalentemente [masa®/?], f tiene unidades de masa. Al igual que en los
trabajos originales de materia oscura dindmica [8, [9] supondremos la compactificacion méas sencilla
posible de la dimension espacial extra. El espacio-tiempo entonces tendra la forma My x S'/Zs y las
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coordenadas estaran dadas por M = (z#,y), donde My se refiere al espacio-tiempo de Minkowski
y el orbifolio S'/Zy tiene la identificacion y — y + 27R y y — —y debido a la acciéon de S! y
Zs respectivamente. Consideraremos que los campos del modelo estandar se encuentran confinados
en el subespacio del punto fijo del orbifolio y = 0 y solo el campo axiénico se propaga en todo el
espacio-tiempo de cinco dimensiones. La descomposicién en los modos de Fourier para el campo
escalar de cinco dimensiones ® nos lleva a la expresiéon

1 > my

Ozt y) = dm(x") cos (—) . (4.4)
7 vV 27rRmZ:0 " R

Mediante un proceso andlogo al visto en la seccion [3.1.2] es decir utilizando la expresion anterior

del campo @, usando la ortogonalidad de las funciones de coseno, e integrando sobre la dimension

adicional, podemos obtener una accién cuatro-dimensional de la forma

1 & 1 < mm e ~
S = /d41' <2 Z 8H¢mau¢m - 5 Z ﬁqﬁm(bm’&mm’ - gZiY'Y Z ¢mFMVF'u
m=0 m=0

m,m’=0

s () - s (")) »

donde g¢yy = gayy/V2TRy f = V21R fg/ ’ Es posible trabajar tinicamente sobre dos campos si
realizamos algunas suposiciones. Podemos suponer que los campos adicionales se comportan también
como materia oscura y ademaés fueron dindmicamente desacoplados, por lo que su dindmica podemos
asociarla a uno solo de los infinitos campos. El segundo campo supondremos que es el asociado al
inflatén, que durante la época inflacionaria domina la densidad de energia del Universo hasta la
época de recalentamiento. El potencial para estos dos campos tendra la expresiéon

. Lo+ anl)] (46)

En la figura podemos observar que hay una direccidon particular del potencial que se asemeja
al potencial tipo hilltop discutido en la seccion [3.:2.4] Como ya vimos anteriormente, el potencial
tipo hilltop puede servir como modelo inflacionario y también como modelo de materia oscura, por
lo que es importante encontrar la direccién para la cual tenemos este potencial. Podemos ahora
realizar un cambio de variable particular que nos permita trabajar con un campo con potencial
hilltop y otro campo que se comporte como materia oscura. El cambio de variable necesario es una

rotacion,
b0\ _ ¢6>
WECIEE (@.7)

donde ¢ es el angulo de rotacion, R(p) esta dada por la matriz de rotacion

Rig) = (2P ). (48)

V:ﬁqb%—i—l&‘l |:COS< [¢0+¢)1]+0> —:2008<

—seny cos
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w: . .
V= Ti +A* [f-u-«- (%lr:-.. + ] + H) - %m‘ (:—:Irﬂu + r_'.l||)

Figura 4.1: Potencial asociado a los dos campos ¢ y ¢1, se puede observar que existe una direccién particular
para la cual hay un potencial tipo hilltop.

Podemos entonces escribir el potencial en términos de los nuevos campos ¢f, y ¢}
1
K

— -5 cos (7} (6 (cos ¢ — sen ) + ¢ (cos ¢ + sen gp)])] + const.  (4.9)

(—( sen o+ cos )2 + A? [cos ( [gbf) (cos p — sen ) + ¢} (cos ¢ + sen gp)] + 9>

1
V=3re

Finamente nos queda elegir una ¢ adecuada tal que podamos obtener un potencial tipo hilltop para
uno de los campos. En particular, tomemos cosp — singp = 0, por lo que ¢ = 7/4 + 2xl, donde
I € Z. De este modo nuestro potencial toma la forma

cos ({?gbl + 9) — %cos <\/?n¢1>

Donde hemos renombrado ¢, — ¢; por comodidad. De forma que el potencial tipo hilltop sera
funcién tnicamente del campo ¢, por lo tanto este serd nuestro inflaton. La densidad de energia
del campo ¢q se diluird en densidad de materia oscura. Es posible obtener la masa asociada a cada
campo si calculamos la segunda derivada evaluada en el minimo m? = V”(¢;q)- En el caso del
campo ¢, la masa es tnicamente proporcional al inverso del radio de compactificacién. En el caso
del inflaton, ¢1, la fase 8 afiade un término no nulo al inverso del radio de compactificaciéon, por lo
que este término evita que las masas de ambos campos sean iguales. Podemos calcular esta masa,
tomando en cuenta que si n es impar, entonces V" (¢1,,4,) = V" (¢1,14x), de modo que

3 30 1/3
Plmax = — <\/§7{:2_1> ; (4.11)

1

V=g

¢1— do)? + A* + const, (4.10)
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donde hemos supuesto que A* > R~2. Las masas de los campos son
m3, =1/2R? (4.12a)
1/3
m2, ~1/2R? + [66%(n® — 1)]/* A1/ 12, (4.12b)

Es importante considerar que para tener inflacién de tipo hilltop, el término entre corchetes en
el potencial (4.10) debe dominar sobre el término cuadrético, por lo que el valor de la escala de
compactificacion M, = 1/R debe ser pequenio en comparacion con el término asociado a A.

VM
2x107 "

1 %1 —11 |
— 6=0
. . . . b/ M,
/ 20 10 10 20 \ '

4=0.1

g1

21071}

Vi v/M?
21071 |
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20 10 10 20 /My
- - _ 50/ M,
/ \ n=4 20 D | 10 w | P
k1071
g

\-]é,xm’“ b \j
Rt STl A

(b) (c)

Figura 4.2: Potencial (4.10) variando (a) el parametro 6 (b) el parametro n y (c) el parametro

La fase 6 produce una ligera inclinacion sobre el potencial (ver ﬁgura, debido a que necesi-
tamos que este sea suficientemente plano para producir inflacién, esté término también debe de ser
pequeinio. Debido a esta contribucién en la inclinacién del potencial en el minimo y el méximo, esta
fase contribuye a la masa asociada al inflatén en estos puntos como vimos en la ecuacién ,
la cual depende tnicamente del término cuadrético en cuando la fase 0 es nula. A pesar de
que necesitamos que esta fase sea lo suficientemente pequena, como veremos mas adelante, una fase
distinta de cero nos permite obtener un valor méas consistente de ns con las observaciones.

Si el término n es impar, entonces tendremos un potencial plano tanto en la méximo como en el
minimo. Si n es par tendremos tnicamente planitud en el méximo. Esto lo podemos observar en la
figura [1.2D] Para tener una contribucion igual a la masa total del inflaton tanto en el maximo como
en el minimo, tomaremos n impar con el valor particular de n = 3 en lo subsiguiente.
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Las desviaciones de k de la unidad, producen una curvatura significativa en la cima y en el
fondo del potencial. Si este valor es mayor que la unidad, entonces observamos minimos locales en
los maximos y maximos locales en los minimos. Si este valor es menor que uno, entonces los maximos
y minimos dejan de ser planos (ver figura . Para tener un potencial lo suficientemente plano
que pueda producir inflacion, utilizaremos el valor de k = 1 a lo largo de este trabajo.

Observando la forma en que cambia el potencial cuando se varfan ciertos pardmetros y
considerando que tenemos un total de cinco, nos es util dejar fijos algunos de estos. Como dis-
cutimos anteriormente, variar algunos de estos producen que se pierda la planitud en el maximo,
donde necesitamos esta caracteristica para tener inflacion del tipo slow-roll. Por simplicidad y para
acercarse a un potencial plano en el maximo, fijaremos los parametros n = 3 y k = 1. El estudio
anterior también nos permite descartar valores grandes de M, y 6 que produzcan contribuciones
significativas en el potencial.

4.2 Parametros inflacionarios

Podemos calcular los parametros de slow roll asociados al potencial (4.10). Para ello simplemente
evaluamos las ecuaciones (2.16)) y (2.17)) para nuestro potencial y obtenemos

an? (—2vBntsin (244) & 1M2n(6 — 90) + 232N msin (Y 1 6))
- / e (4.13)
2 (> (a0 cos (Y224 + 0) + M2(6 — 60)?) — i cos (¥2254))

V2¢4 V2ng}
4 1 _ 1
02 2A (cos ( 7 +9> K COS ( 7

n2

_ 2 f?
T, - K COS (4\/571(1)/1 ) (414)
A [ cos (YA 40) - —— 2 |+ EM2(6h - 1)

Notamos a partir de la figura[d.3| que los parametros e y  cumpliran las condiciones de slow-roll
puesto que el potencial es bastante plano cerca del maximo. Particularmente el parametro e sera
bastante menor que la unidad puesto que la derivada es muy cercana a cero a lo largo de toda la
cima (ver figura . El parametro 7 es mayor que €, por lo que su contribucién al indice espectral
escalar ng es mas importante.

Debido a que € < 1 a lo largo de toda la cima del potencial, entonces el cociente tensor-a-escalar
r dado por la ecuacion serd bastante pequeno, por lo que tendremos consistencia con el valor
observado de r por Planck independientemente de los valores de A y f que tomemos.

Por lo anterior, resulta mas importante considerar la amplitud de las perturbaciones escala-
res As como constriccion de los parametros del potencial. En particular, tendra una relaciéon mas
significativa con el parametro A, puesto que esta asociado a la amplitud del potencial.

Teniendo los pardmetros de slow-roll, seguimos el procedimiento estandar para calcular los para-
metros inflacionarios ng, 7 y As. Calculamos el momento en que termina la inflacién ¢, este punto
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Figura 4.3: Parametros de slow-roll asociados al potencial (4.10))

se alcanza cuando los parametros de slow-roll llegan a valores cercanos a 1. Tomaremos el final de
inflacion cuando el parametro € alcanza el valor de uno (ver ﬁgura. Fijamos el namero de e-folds
entre 50 y 70, valores necesarios para explicar el problema del horizonte. Con el valor de N fijo y
la expresion de N dada por la ecuacién , obtenemos el valor del inflatén ¢; al principio de
inflacién ¢;. Es en este punto donde calculamos los pardmetros ng, r y As dados por las ecuaciones
(2.25), (2.29), (2.22).

Es importante notar que cuando tomamos el valor de # = 0 obtenemos valores pequenos de ng
(ver figura en comparacion con el valor de ng = 0.9665 £+ 0.0038 obtenido por Planck [3]. Por
lo que es importante considerar esta fase como distinta de cero para acercarnos mas a los valores
observados.

Una vez calculados estos parametros inflacionarios, podemos comparar sus valores con las obser-
vaciones de Planck. Podemos notar que existen valores consistentes con los observados en la figura
E En particular se muestran los resultados de ng y r para valores de f =1 x 10 GeV = 4.11 M,
A = 4x10'° GeV = 0.00214 M, M. = 1x10* GeV = 4.11x 107 M, 6 = 0.015, (¢o) = 4.9x 106 =
0.0201 M,,, donde (¢p) es el valor esperado de vacio de ¢y, en este valor se encuentra congelado el
campo de materia oscura durante inflacion.

Realizamos un barrido sobre los parametros A y 6, pues son los que se encuentran mayormente
relacionados con Ag y ng correspondientemente. Realizando este barrido, encontramos una region
para la cual existen valores que pueden servir como modelo inflacionario. La figura [£.0] nos indica
que el potencial puede producir inflacién con valores inflacionarios cercanos a los reportados
por las observaciones. Para esta grafica se ha tomado como valores de e-folds entre los 50 y 63,
valores adecuados para resolver el problema del horizonte.

En esta aproximaciéon, consideramos temperaturas que se encuentran por debajo de la escala
electrodébil, T' < Tgy, por lo que no consideramos acoplamientos asociados a los bosones de norma
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Figura 4.4: Indice espectral escalar como funcion de la fase  para f = 4.11 M,, A = 0.00214 M,, M. =
4.11 x 107> M,,. La linea roja representa el valor reportado por Planck [3], ns, = 0.9665 + 0.0038.
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Figura 4.5: Se muestran en negro los valores de ng y r calculados del potencial contrastados con
las restricciones observacionales de Planck en combinacion con oscilacion acustica de bariones (BAO), lentes
gravitacionales y datos de BICEP /Keck. Los contornos verdes corresponden a las regiones de 1o y 20 basadas
en los datos de Planck del CMB [3] (TT,TE,EE+lowE+ lensing) . Los contornos azules indican las regiones
de 1o, 20 y 30 resultante de combinar los datos previos con BICEP /Keck 18 (BK18) y BAO [28].
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ns = 0.9665 £ 0.0038 y A, = 2.10058 x 10~ 4 0.030 x 10~? a 1o, 20, 30 en color verde, amarillo y rojo
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Al terminar la inflacion cosmologica, la densidad de energia del Universo estd compuesta por
una combinaciéon de la energia cinética y de la energia potencial del campo del inflatén, con la
densidad de energia dada por el modo de momento cero del campo [29]. Por lo tanto, el Universo
al final de inflacién se encuentra en un estado frio, de baja entropia con pocos grados de libertad,
todo lo contrario al Universo presente caliente y de alta entropia. Después de inflacion el universo
dominado por el inflatén debié descongelarse y convertirse en un universo de alta entropia dominado
por radiacién. Este proceso por el que la densidad de energia del inflatén es convertida en radiacién
es conocido como recalentamiento.

Una cantidad interesante de calcular es la temperatura de recalentamiento, usualmente denotada
como Trp. La temperatura de recalentamiento se calcula suponiendo un cambio instantaneo de la
densidad de energia del campo del inflatén en radiacién cuando la tasa de decaimiento de la energia
del inflatén, I'q, es igual a H, la tasa de expansion del Universo.

La temperatura de recalentamiento se calcula de manera sencilla [I]. Despues de teminar inflacion
el campo inflacionario oscila coherentemente cerca del minimo del potencial. Promediando sobre
muchas oscilaciones, la densidad de energia del estado coherente de oscilacién decae como materia.
Suponiendo que son relativistas también, la densidad de energia es pr(T) = (72/30)g.T, donde
g+ es el nimero de grados de libertad relativistas, del orden de 10% para el modelo estandar. La
temperatura de recalentamiento es entonces [30]

T = [ — i T, M, (4.15)
RH = 8734, 1 Mp .

La temperatura de recalentamiento corresponde a la temperatura por debajo de la cual el Universo
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se expande como un universo dominado por radiacién. Trg no se refiere a la temperatura maxima
del Universo durante recalentamiento. La temperatura maxima es, de hecho, mucho mas grande que
Tru [29].

4.3 Materia oscura

En la seccién anterior encontramos que el campo ¢; rodando lentamente por el potencial
hasta alcanzar el minimo puede producir la expansion acelerada necesaria para explicar la inflacion
cosmologica. En esta seccion, como resultado de nuestra publicacion [31], mostraremos que no solo es
posible obtener un escenario inflacionario, sino ademas es posible encontrar una regién de parametros
para la cual ademés tenemos un escenario de materia oscura producido por ¢y.

La ecuacién de movimiento asociada a cada campo estd dada por

1%
—=0,1=1,2. (4.16

0¢; )
A partir de las componentes del tensor de energia momento, que suponemos que corresponden a la
de un fluido perfecto por ser un campo escalar homogéneo, podemos calcular la densidad de energia
y la presién para cada uno de los campos,

bi + (3H +T;) ¢ +

1.

po; =500 +V; (4.17a)
1.

Py, =507 = V. (4.17b)

La ecuacién es similar a la ecuacién de un oscilador arménico amortiguado, donde el parametro

de Hubble actia como un factor de amortiguamiento. Ademas, el decaimiento del campo ¢; produce

también un amortiguamiento en la ecuacién de movimiento por medio de su tasa de decaimiento I'.

Usando la ecuacion de estado w = P/p e incluyendo el decaimiento de ¢;, la evolucion temporal de

la densidad de energia estard dada por la ecuacién de conservacion V,T*” = 0, que tiene la forma
dp

5 PBHAD) (w+1)p=0. (4.18)

Tomemos ahora un tiempo de referencia tqs., la solucién a la ecuacion anterior estaré dada por

. aJ(tosc) Bltl) —I(w+1)(t—tosc)
p<t) _p(tosc)< a(t) ) € ) (4.19)

Podemos observar de esta soluciéon que la densidad de energia se diluird como materia o como
radiacion dependiendo del valor de w, que corresponde a p ox a™3 y p ox a~* respectivamente. El
valor de w depende de la potencia de ¢; en el potencial V' (¢;). Supongamos ahora que las ocilaciones
de ¢; son mucho mas rapidas en comparacién con la escala de expansion, por lo que podemos
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calcular el promedio sobre las oscilaciones. Promediando sobre las ecuaciones (4.17)) y considerando
la ecuacion de estado w = (P)/(p), tenemos

()
(py -

Desarrollando los promedios sobre un intervalo de tiempo que va de tyi, a tmax v recordando que

)

w+1=

(4.20)

o dp [2(p — V)12

(p) [ dop [2(p — V)12

min

w+1l= (4.21)

donde ¢;(tmax) = Pmax Y Pi(tmin) = Pmin- En las escalas de tiempo en las que la densidad de energia
es aproximadamente constante, tenemos que p =~ V(¢max) = Vimax, por lo que

2 [0 dg (1 — V/Vigax) /2
oo (1= V) Vi) V2

w1 (4.22)

Observamos entonces que dependiendo del valor de la potencia de ¢; en el potencial V(¢;) la
densidad de energia tendra diferente evolucién temporal. Los casos particulares de mayor relevancia
son los potenciales cuadraticos y cuarticos,

Vgl =wt+l=1, (4.23a)
Voo =wt+l1=4/3, (4.23b)

que llevan a un comportamiento como materia o radiacién en su densidad de energia respectivamente.
Se establece una distincién en el comportamiento del campo del axiéon dependiendo de si este
presenta o no oscilaciones. El umbral de oscilaciéon del campo ocurre a un tiempo critico definido a

través de
(3H (tose) +T'g,)? = 4m* (g (tosc)) (4.24)

donde se ha especificado explicitamente la dependencia temporal de la masa del axién. La ecuacién
de Friedmann para el momento en que ha terminado inflaciéon esta dada por

HQ(tOSC) = (tosc) 9 (425)

o172 Ptot
3M2

donde ptot se refiere a la densidad total del Universo en el momento de terminar inflacion, es decir, la
densidad del campo inflacionario p;(t), la densidad del campo de materia oscura po(t) y la densidad
de radiacion p,(t), por lo que

Prot(t) = po(t) + p1(t) + pr(t) . (4.26)
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Durante esta etapa, la densidad de radiacién es despreciable,

pr(tose) = 0. (4.27)

y la componente que domina el Universo al tiempo de oscilacion es el inflatén ¢, ya que la con-
tribuciéon que tiene el campo de materia oscura ¢y en este momento es mucho menor que la con-
tribucion del inflaton, i.e. pi(tose) > po(tosc) Por lo que la densidad de energia total esta dada por
Prot (tosc) = p1(tosc)- El valor inicial del campo en el que permanece constante hasta llegar al tiempo
del comienzo de oscilacion puede ser parametrizado por ¢;(tosc) =~ 60;f donde 6; es un valor adi-
mensional relacionado con el valor esperado del vacio. Las densidades de energia asociadas estaran
dadas por

poltese) =~ 632f%/2R?; (4.28a)
prtose) ~ A*(kn?—1)01/3!. (4.28b)

Durante las oscilaciones, la dindmica del campo del inflatén ocurre cerca del minimo, donde el
potencial toma la forma aproximada

V(g1) ~m*¢] + Ao . (4.29)

Es importante mencionar que existe una contribucién no despreciable de un término ctbico debido
a la fase distinta de cero, esto se puede inferir de la necesidad de romper la paridad en el minimo
que se observa en la figura En este trabajo tomaremos la aproximaciéon , pero se puede
observar las consecuencias de no despreciar este término ctubico en [31]. Vamos a suponer también

2
que A* > %, por lo que la contribucién dominante es del potencial hilltop. Durante esta época
domina el término cudrtico en el potencial (4.29)), como vimos anteriormente en las ecuaciones (4.23)),
esto nos lleva a una ecuacion de estado de radiacién, por lo que el pardmetro de Hubble estara dado

por
1 1
~ fose) » 4.30
2 tosc \/gmp /01( OSC) ( )

de donde podemos calcular el tiempo de oscilaciéon del inflatén de las condiciones iniciales descritas

H(t ~ tose) ~

previamente.

. V3M, M,

T 9 p1(tosc)  2V2A203Vkn2 — 1
Definimos también el tiempo de transicién t;; como el momento en el que el potencial pasa de

comportarse como un potencial cuartico a uno cuadratico, y por lo tanto el inflatéon pasa de tener
una ecuaciéon de estado de radiacién a una de materia. Es decir,

(4.31)

te:Vocal = Voxal (4.32)
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La condicién para que el comportamiendo del campo de materia oscura ¢g sea oscilatorio es
3H(t3) +To = 4m | (4.33)

donde t3 es el tiempo de oscilacién asociado al campo ¢g. Como tenemos que el campo ¢ pasa de
comportarse como radiacién a materia al tiempo ti,, entonces la solucién de la densidad de energia

(4.19) tendra la forma

P1 (tosc)e_Fl (t_tosc)aésc a_4(t)7 tosc ,S t ,S ter
t) = 4.34
ZORE (P v ety (43
Por otro lado, la densidad de energia de la radiaciéon evolucionaré siguiendo la ecuacion
pr(t) +4Hpr(t) =Topo(t) + 1 p1(t). (4.35)

Podemos reescribir la ecuacion anterior con la expresion que tenemos de pq(t), para ello nos
apoyamos de la funcién de Heaviside © y recordamos también que H o 1/2t cuando domina la
radiacion (es decir, antes del tiempo de transicion de ¢1), y va como H o 2/3t después del tiempo
de transicién, por lo que se sigue

pr(t) + (i +O(t - ty) (8 2)> pr(t) =Topo+T1 <P1(tosc)erl(ttosc) (Z‘(’t))4

3t t

O t) <p1 (t)e 1t (j(t;)>3 = pi(fne)e T (j§;§)4>) . (436)

Dividimos entonces la soluciéon a la ecuaciéon anterior en casos, primero estudiamos a tiempos toge <
t < tiy, por lo que el Universo es dominado ¢1 que se comporta como radiaciéon, entonces el parametro
de Hubble es 1/2t y el factor de escala #1/2_ llegando a la ecuacién

2 fosc | *
pr + % — Fo Po + Flpl (tosc)e_rl(t_tosc) <OtSC> ) (437)

Multiplicando por #? e integrando desde t;osc hasta t, asi como recordando que tenemos que p;. (tosc) =
0 y que para tiempos cercanos al tiempo de oscilacion ¢ ~ to por lo que e T1(~tese) ~ 1 llegamos
a la ecuacion

r T101 (fose )2, t
pr(t) = LU0 (¢ — 1) 4 D () L) (439

Que en términos del factor de escala, donde t o a?, llegamos a que

Lopotose a 2 Aosc \ 4 Qosc | 2 Aosc | 2
pr(a) = 3 - ( ) + F1/)1 (tosc)tosc ( > 1- ( ) ) (439>
Gosc a a a
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Ahora tomamos el caso para tiempos posteriores al tiempo de transicion ty, < ¢ < tyy, por lo

~Y
que la ecuacion (4.36)) se reduce a

3
pr+4Hp, =Topo+T1p1 (ttr)e_rl(t_ttr) <a(t;)) . (4'40)
a

En este caso el Universo sigue siendo dominado por ¢; pero el parametro de Hubble evoluciona
como 2/3t y el factor de escala como o t2/3, por lo que obtenemos la expresion

., 8 N A
pr+ % =T po + L1p1 (ter)e T 07100) (?) ; (4.41)

Ahora multiplicamos por t8/3 e integramos esta vez del tiempo de transicion tr a t, llegando a
toty s e Tilttn) o~

(t) N tﬂ 8/3 (t ) N 3F0p0 ttr i B t£ 8/3 N 3F1p1 (ttr)erlttrt%r - t£ 5/3
Prit) =\ Priter 11 tee ¢ 5t ¢ '

(4.42)

En términos del factor de escala, recordando que en este momento ¢; sigue dominando el Universo
pero ahora evoluciona como materia, por lo que ¢t & a®/2,

T 4 r r 3/2 T 4 T T Fiter T T 3/2 r 5/2
@) = () ) + B0t (@) ey ) | Bl oy () oy
a 11 Aty a 5 a a

(4.43)

donde p1(tyy) v pr(tyr) estan dados por

4
1(Eer = 1(ttosc)€ rrese fose ) i
P 0 T (ttr—tosc) [ Yosc 4.44

Gtr

Copotosc Gty 2 Qosc : Qosc 2 Qosc 2
Pr(ttr> = — - + I_‘lpl (tosc)tosc - 1-— (444b>
3 Gosc Aty Gty Gty
donde se ha evaluado la ecuacion (4.34) y la ecuacion (4.39) al tiempo de transicion ti,. Tenemos
entonces que la evolucién completa de p, estard dada por

2/3,9
t.. "t
Pr (t) :%pl (tOsc) (1 — €xXp [_9277m21 (ttr - tosc)/647r])

5/2 2 3
tose €Xp [gawmaltosc / 6477] 9 3
tgr/2t8/3 ( mgl /647-‘-) 2/3 P1 (tOSC) [F5/3 (tOSCga'y’ymal /647T) - F(5/3):| 59 (445}

2
Garyy
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Figura 4.7: Evolucion de las distintas densidades que componen el Universo temprano. Se muestra la evolucion
de p1, po ¥ pr en color naranja, amarillo y azul respectivamente.

Donde la evoluciéon de pg estaréd dada por

t3

pO(t) = pO(tosc) (

3/2
. ) exp[—ga,my (ts —t)/64x] , (4.46)

ya que su densidad de energia evoluciona como materia.

4.4 Parametros de materia oscura

Con base en las expresiones vistas en la secciéon anterior, podemos comenzar a comparar con los
resultados observacionales. Lo primero que podemos observar es la manera en que evoluciona la
densidad de materia de cada una de estas componentes. En la figura [£.7] se muestra la evolucion de
la densidad de energia de ¢1, ¢g v ¢r. Se observa que en un principio domina la densidad de energia
del inflatén ¢, luego domina la densidad de energia de radiaciéon y por ultimo la materia oscura
¢o. Se observa que conforme disminuye la densidad de energfa del inflatén, aumenta la densidad de
energia de radiacién hasta que esta llega a ser la componente mayor en el Universo. Una vez que
esto ocurre, comienza a decaer més rapido que la materia oscura, permitiendo que ocurra una época
dominada por materia.

Podemos restringir los valores de la constante de acoplamiento g,,~ y el valor esperado de vacio
(¢0), para los cuales tendriamos un tiempo de igualdad de materia y radiacion de t., = 96 886.9 afios,
valor senalado por [I]. También la abundancia de materia oscura observada a dia de hoy sirve como
restriccion a nuestro modelo, en este caso el valor reportado por Planck [3] es de Qpys = 0.26158.
En la grafica [1.8) se muestran los contornos que producen un mismo tiempo de igualdad de materia
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Figura 4.8: Se muestran los contornos que producen un mismo tiempo de igualdad de materia y radiaciéon.
En color negro se sefiala la curva que representa el tiempo de igualdad dado por [1] de t.q = 96 886.9 afos.
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Figura 4.9: Se muestran los contornos que producen una misma abundancia de materia oscura. En color
negro se sefiala la curva que representa la abundancia dado por [3] de Qpyr = 0.26158.
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Figura 4.10: Se muestran los contornos que producen una misma abundancia y un mismo tiempo de equilibrio.
El cruce de estas curvas senala los pardmetros que cumplen con ambas restricciones de las observaciones
(teg = 96886.9amios y Qpar = 0.26158).

y radiacién, podemos ver que existe una curva de color negro que senala los valores adecuados de
pardmetros para producir el tiempo de igualdad de t.;, = 96 886.9 anos. Por otro lado, la figura @
representa los valores para los cuales se produce una misma abundancia, en una curva color negro
vemos que existen valores que producen una Q2p; = 0.26158.

De estas dos graficas podemos observar dos curvas que representan los valores que producen el
tiempo de igualdad y abundancia adecuados. Es importante entonces sobreponer ambas curvas para
encontrar el punto en el que ambos parametros cumplen con ambas restricciones. Esto lo podemos
observar en la figura [£.10]

Finalmente podemos calcular explicitamente estos valores que cumplen ambas restricciones:

Qgaryy = 4.26 X 1075 M, , (¢o) = 0.0201 M) = 0.26158 (4.47)
teq(Gary = 4.26 X 1075 M,, , (¢) = 0.0201 M,)) = 96886.9 aiios. (4.48)

El resultado méas importante es que hemos encontrado que un escenario de cinco dimensiones
como el propuesto en [8] bajo un potencial [I1] produce inflacion y materia oscura. Para ello he-
mos tenido que quedarnos con tnicamente dos de los campos de la torre infinita producida por la
compactificacion de la quinta dimension adicional. Ademés de encontrar parametros para los cuales
podemos tener ambos escenarios. Estos parametros son gg,, = 4.26 x 1078 M,,, (¢o) = 0.0201 M),
f = 411M,, A = 0.00214 M,, M, = 4.11 x 107> M,,, & = 0.015. Para estos parametros en el
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potencial (4.10)) tendremos un escenario de inflacién y de materia oscura.



Capitulo 5

Conclusiones

Esta tesis se baso en el anélisis teorico de dos modelos cosmolégicos en principio no relacionados.
Por un lado, estudiamos la materia oscura dinamica [8, 9], un modelo de materia oscura en el que
suponemos que existe una quinta dimensién adicional compactificada en el orbifolio S'/Zy y un
campo tipo axioén cinco-dimensional que produce una colecciéon de particulas con distintas masas
jerarquizadas. Este ordenamiento en las masas permite que tengamos un ensamble de particulas
con distintas tasas de decaimiento. Al balancear las tasas de decaimiento con las abundancias
para cada una de estas particulas, podemos obtener una abundancia total comparable con las
mediciones actuales de materia oscura. Por lo tanto, llegamos a la conclusiéon de que es posible tener
un escenario dinidmico de una coleccién de particulas que funcionan como modelo de materia oscura.
Por otro lado, estudiamos un modelo inflacionario de axién con un potencial tipo hilltop que puede
servir también como modelo de materia oscura; esta posibilidad fue llamada milagro ALP [11], [10].
Observamos que, bajo la suposicién de recalentamiento instantédneo, y tomando una cierta region
de parametros del potencial, es posible no solo tener inflacién, sino ademés un modelo de materia
oscura que reproduce la abundancia observada. Finalmente, estudiamos un potencial axiénico tipo
hilltop cinco dimensional como en el modelo de materia oscura dindmica, encontramos que en este
escenario también es posible reproducir inflacién y materia oscura.

En la seccion [3.1] analizamos el modelo de materia oscura dinamica propuesto por Dienes. Este
modelo se construye a partir de una quinta dimensién espacial adicional a las cuatro dimensiones
espacio-temporales usuales. Debido a que no se tienen indicios de posibles dimensiones adicionales
que pudieran observarse en experimentos de altas energias, suponemos que esta dimensién extra
estd compactificada, en particular suponemos que estd compactificada en el orbifolio S'/Zs. La
descomposiciéon de un campo axiénico cinco-dimensional en este escenario en sus modos de Fourier
lleva a una torre infinita de campos de cuatro dimensiones con distintas masas. Cada una de estas
particulas axiénicas también posee distintas tasas de decaimiento, lo que permite balancear cada una
con sus respectivas abundancias. La abundancia total de materia oscura estara dada por la suma de
cada una de las abundancias de los campos de la torre. Bajo el ajuste adecuado de los parametros
libres de este modelo, es posible reproducir la abundancia total de materia oscura observada hoy en

95



56 CAPITULO 5. CONCLUSIONES

dia QDM = (0.26158.

En la seccién [3.2] comprobamos el milagro ALP. Bajo un potencial axiénico tipo hilltop, encon-
tramos que es posible reproducir la inflacion cosmolédgica. Este potencial se asemeja a un polinomio
cuartico cerca del méximo, donde suponemos que ocurre inflacién. Se obtuvo una expresioén para el
valor del campo al final de inflacion , asi como una expresion aproximada del indice espectral
escalar (3.35)). Debido a que el potencial es bastante plano cerca del méximo se encontré que
el cociente tensor-a-escalar r es despreciable, lo que concuerda con las mediciones de r realizadas
hasta ahora. Observamos que agregar un término de fase al potencial permite acercarnos mas
al valor reportado por Planck [3] del indice espectral escalar n, = 0.9665 £ 0.0038. Se encontrd que
es posible también reproducir materia oscura si suponemos que los parametros libres del potencial
se encuentran en una region adecuada (ver figura .

Inspirados en los trabajos mencionados previamente, propusimos un escenario de cinco dimensio-
nes con un campo tipo axién bajo un potencial tipo hilltop. Suponemos que esta dimension adicional
también estd compactificada en el orbifolio S'/Zs. En este caso el axién puede propagarse en la
dimension extra compactificada de radio R, mientras que los campos del modelo estandar estan
confinados en la brana localizada en y = x° = 0. Para este trabajo hemos supuesto tinicamente el
acoplamiento del campo con el campo electromagnético, lo que produce el decaimiento del campo
en fotones.

Mediante la descomposiciéon en modos de Fourier del campo cinco-dimensional, vimos que tam-
bién es posible obtener una torre infinita de campos cuatro-dimensionales que comparten la misma
constante de acoplamiento g4 pero poseen masas diferentes. En particular, trabajamos inicamente
con dos de los campos del ensamble como una primera aproximaciéon, con la suposiciéon de que los
demas campos seguirdn la misma dinamica del campo de materia oscura. Observando el potencial
encontramos una direccion particular para la cual el potencial es del tipo hilltop. Realizamos
un cambio de variable especifico (una rotacion en el espacio de campos) que nos permitié obtener la
direccion en la cual el potencial es tipo hilltop. Esto nos condujo a la expresiéon del potencial
que describe a un campo axiénico con una masa proporcional al inverso del radio de compactifica-
cién y otro campo cuya masa es unicamente modificada con respecto al otro campo por el término
de hilltop.

Estudiamos el potencial variando los parametros libres para encontrar de qué manera
cambia la dindmica de los campos. Encontramos que se necesita que la escala de compactificacion
1/R sea pequena en comparacion con la amplitud A puesto que esto permite que el potencial sea
plano cerca del maximo y exista un rodamiento lento del inflatén. Por la misma condicién anterior
tomamos k = 1, pues se mantiene la planitud en los maximos y minimos. Por simplicidad, para
tener unas masas iguales en el méaximo y minimo del inflatén, consideramos n = 3. Vimos que el
término 6 en cambio producen una ligera inclinacién sobre el potencial.

Calculamos los parametros inflacionarios y vimos que en efecto este modelo puede producir in-
flacion, con unos valores bastantes cercanos a los observados por Planck [3]. Vimos que el parametro
€ es demasiado pequenio cerca del maximo por lo que la contribucion a ng es mayormente debida a 7,
y como consecuencia adicional de lo anterior, la razén tensor-a-escalar r es despreciable. Esto tltimo
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no nos permite constrenir el modelo mediante estas mediciones, por lo que en su lugar, calculamos
la amplitud de las perturbaciones escalares As. Vimos que tener una fase 6 # 0 permite que el indice
espectral escalar se acerque al valor ng = 0.9665 + 0.0038, mientras que la variacién en A modifica
principalmente la amplitud de perturbaciones A,.

Encontramos que, con los parametros f = 4.11 M,, A = 0.00214 M,, M, = 4.11 x 1079 M,
0 = 0.015, se produce inflacién con unos valores muy cercanos a los reportados por las mediciones
del CMB, como puede observarse en la figura[d.5 No solo encontramos que estos valores se acercan a
las mediciones de Planck, sino que ademés hay una region de parametros de 6 y A que es plenamente
compatible con las observaciones, ver figura [4.6

Los campos tienen ecuaciones de movimiento de osciladores armoénicos amortiguados, y ademas
encontramos que el campo del inflatébn pasa de evolucionar como radiacién cerca del minimo, a
tener una dindmica de materia. Mediante un anélisis de la dindmica de la densidad de energia de
la radiacion, del inflatén ¢ y del campo de materia oscura ¢g, encontramos la evoluciéon temporal
de la densidad de energia de la radiacion y de la materia oscura . Mediante célculos
computacionales encontramos los valores que producen una abundancia de Q2py; = 0.26158 y un
tiempo de igualdad entre materia y radiacién de t.; = 96 886.9 anos. Estos valores, representados
en la figura Son ggyy = 4.26 X 1078 My, (¢o) = 0.0201 M,,. Por lo tanto, con estos parametros,
tenemos la abundancia de materia oscura deseada. Hemos encontrado entonces un modelo capaz de
replicar las observaciones de inflaciéon y de materia oscura.

Existen muchas maneras de ampliar este trabajo, quizas la manera natural de continuar en
esta direccion serfa ampliar el nimero de campos en el potencial . En lugar de dos campos
podriamos trabajar con tres de ellos, hasta intentar estudiar la infinidad de campos producida en
la torre de modos de Kaluza-Klein . También podriamos estudiar si este modelo explicito es
compatible con un escenario proveniente de compactificaciones en teoria de cuerdas, en donde en
particular surgen dimensiones y campos axionicos adicionales de forma natural. Adicionalmente,
serfa interesante investigar otros escenarios cosmoldgicos que surgen de las compactificaciones de las
dimensiones extra en cuerdas.
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