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Uno de los problemas as importantes de la cosmolagactual es el determinar la naturaleza de la materia oscura y ld&osgyra.
Presentaremos un resumen de las evidencias observacionales de la existencia de la materia oscura, nsalgevisarde los posibles
candidatos propuestos en la literatura. De igual manera, describiremos modafoidimde enefg oscura como Quintessence y Phantom.

Descriptores:Cosmologa; materia oscura; enéegoscura.

One of the most important problems in modern cosmology is the determination of the nature of dark matter and dark energy. We prese
summary of the observational evidence for the existence of dark matter, and we make a revision of some of the candidates that appear
literature. Likewise, we describe dynamical models for dark energy in the case of Quintessence and Phantom energy.
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PACS: 98.80.-k; 95.35.+d; 95.36.+x

1. Introduccion la misma manera en cualquier lugar del universo, y entonces
que su magnitud absolute/ es independiente de su corri-

¢De q@& esh hecho el universo?, es una de las preguntagento al rojo (redshiftl:, podemos usar a las Snla como

recurrentes de la humanidad. Como en ninguna@p@a, opjetos luminosos de referencia@star (en ingis,standard

los avances ciefficos nos permiten ahora obtener al menosgandie3. Como resultado, se obtiene que el universo debe en-

una respuesta parcial a tal interrogante. Dos observacionggntrarse ahora en una etapa en que su exprassiest ace-

en particular merecen especial aténciPor un lado, e8h  |grando [3-6].

las llamadasanisotropas de radiacdn del fondo ésmico La explicachn mas sencilla para esta expaisiacelera-

(RFC), siendo las realizadas por eledie (WMAP) las nés 45 del universo es la existencia de un tipo de materia especial,

recientes[1,2]. Por otro lado,tenemos las mediciones de lyszn47 de contrarrestar la fuerza gravitatoria de la materia to-

minosidad y distancia hechas sobre las supernovas del tipo {3 yg universo, incluida ella misma. El nombre ggoo pa-

(Snla)[3-6]. Se conclgye de_ estas opservaciones, en conjup.é-1 este nuevo tipo de materia es elaterga oscura para

to con otras observaciones independientes, que la abundangjgyinguirla de la anteriormente mencionada materia oscura

(6 proporcon) dematerid en el universo es de (éstaliltima ©lo puede desacelerar la expamsiel univer-
QA2 = 0.13579:008 S0). Segn Izils observaciones actuales[1,2], el contenido ac-
tual de enertp oscura e§)) ~ 0.7.
(aprox.27 %); aqu h = 0.71 es el valor actual del pametro Nuestro propsito en este aitulo es presentar algunos re-

normalizado de Hubble. Una parte de esta materia es de n3altados generales que pueden ser aplicados a distintos mo-
turaleza badnica (b, principalmente en forma de protones ydelos de materia y endeyoscuras. No hablaremos de can-
neutrones), cuya abundancia et = 0.0224 £ 0.0009  didatos particulares, sino de ciertos modelos que ilustran de

(aprox.4.4 %)[7]. _ _ manera sencilla las caradticas generales de la parte no-
Lo que salta a la vista es que las observaciones par@mrionica del universo.

cen indicar la existencia de una gran cantidad de materia no- g |3 Sec. 2, presentaremos los distintos tipos en que se

barionica, si como podemos veliy /Qy ~ 6. Este resultado  ¢|asifica a la materia oscura, y las abundancias predichas para
es consistente con lo observado en escalas menores del 0rqgya uno. En la Sec. 3 estudiaremos los modelos deris-
de galaxias y @mulos de galaxias. En conjunto, las observaante cosmdigica (A), y de enerip oscura del tipguintes-

ciones cosmdigicas parecen entonces indicar la existenciaencey phantomcon campos escalares. Las conclusiones fi-
de un tipo de materia de naturaleza hasta hoy desconocidgg|es se presentar en la Sec. 4.

gue interadia $lo gravitatoriamente con la materia kiami-

ca, pero cuya presencia es fuerte en el universo actual. Esta

materia es conocida con el nombre geco demateria os- 2. Materia Oscura
cura[8].

Por otro lado, las observaciones de las SNla realizadasEl primero en proponer la existencia oiteria oscuré fue
partir de finales de lagtada pasada, mostraron que el univerZwicky[8]. En 1933, al realizar estudios de las velocidades
so pareta haberse expandidoas de lo que hasta entonces sede las galaxias individuales delmulo Coma, obsetvque
creia. Si suponemos que la formacion de las Snla ocurre deran muy grandes. Concléigntonces que estémulo poda
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estar ligado gravitatoriamentéls si la masa total fuera mu- 2.1. Materia oscura caliente (HDM)
cho nas grande que la suma de las masas de las galaxias que . )
lo componen. El momento en que desaparecen las interacciones de las

En galaxias individuales, la presencia de materia oscurBarﬁCL:Ias_co? el relsto tde(lj p||a,&|‘»¢m|a)81| HI(I:O es llamadaie-
se establece determinando la llamadava de rotaddn v(r) sacot[)) amien Pe? elres Ot € a|t.udo 0 amarem?s Iporbsu
a una distancia radial dada del centrcagéito usando la ter- nomore en ingis reeze-9u apartir de ese momento la abun-

dancia actual de WIMP’s queda fija.
ceraley de Kepler, i . -
El nlmero de pattulas relativistas, cuando

o(r) =/ S ®

r

Tp= m/Tf > 1,

dondemwivp €s la masa del WIMP ¥ es la temperatura del
donde M (r) es la masa contenida dentro del radi¢asu- plasma ésmico al momento del desacoplamientoaeakido

miendo una distribudin esérica). Al observar las velocida- PO111,12],
des de la materia a grandes distancias del centacteo,

mas alh de la llamada parte luminosa central de la galaxia, se

observa que la curva de rotéaoise "aplana’y(r) ~ const..
De acuerdo a la Ec. (1), esto implica una distribucile ma-
sa tal queM (r) «x r, y entonces que la mayor parte de la
masa total de una galaxia escurd9,10]. Esto se ilustra en
la Fig. 1.

45¢(3)gett
2miq(Ty)
donde asumimos que el WIMP es un febmi por lo que uti-
lizamos la estadtica de Fermi-Dirac yeir = (3g/4) donde

g es el paametro de degeneraci de esm de la especie que
se esh desacoplando, §(Ty) son los grados de libertad de

- } entropa a la temperaturd@;. La densidad de endmactual
Los modelos dei$ica de paftulas proponen que 1a ma- yq asta especie es entonces

teria oscura eadtcompuesta de pactilas masivas&bilmente

interactuantes denominadas WIMP's, por las siglas emeigl PWIMP = 619—J (ﬁ) eVem 2. 3)
deWeakly Interacting Massive Particldas cuales se produ- q(Ty) \eV

jeron en los momentos cercanos al Big Bang. En esta@®cci Al dividir el resultado anterior por la densidadt@a actual,
presentamos los argumentos generales para entender y esthtenemos la abundancia actual relativa, la cual viene dada

2

Nwivp =

blecer las caractesticas de los WIMP's. por
Los WIMP’s se clasifican emateria oscura calientg Y
: : Owimph? = 0.058 ( — J 4
materia oscura fra (HDM y CDM, respectivamente, por sus wimp/t = U. ev/)’ (I(7Tf) : 4)

siglas en ingds). Cuando hablamos de HDM estamos asu-

miendo que las pddulas se desacoplan del resto del plasma 2Y de la restriccon puramente cosmagica[11,12],
cosmico cuando eran relativistas, por lo queiaeruna ve- 27~ = 1, podemos obtener una cota superior para la masa

locidad de disperéih muy grande. Por el contrario, la CDM que debéda de tener el WIMP que se desacopla siendo relati-

son pariculas que se desacoplaron cuanddaenelocidades vista. El valor preciso de la masa deperédde la temperatura
de dispergin no-relativistas. al tiempo del desacople de la forma:

m < 17.2¢(TY)
g

W 2.2. Materia oscura fria (CDM)

Ahora pasemos al caso en que los WIMP’s se desacoplan
cuando son no-relativistase. m > 3T. Ahora el imero

ev. (5)

;ﬂpecfed de pariculas esi dado por[11,12]
rom
~__ luminous disk N 0145 { g ] (m >3/2 (em/T)) )
e wimp = U. — | | 7= exp(—m )
a(Ty) | \T¥ !
: donde hemos asumido una distriduti de Maxwell-
- Boltzmann.
Al contrario del caso de HDM, ver Ec. (2), ahakgyup
M33 rotation curve depende de la masa de la paricula. Y usando el mismo

razonamiento que lléva la Ec. (4), la abundancia actual es

+ -2
m m
FIGURA 1. Curvas de rotadn de la galaxia espiral M33, la curva Qwinph? = 0.81¢"/2 <T) (?) - (0
. . . . f eV
observada se extiende considerablemeréie ath de su luminosa o
(imagen tomada de Ref. 8). Ver la Ec. (1) y parte del texto pam m dondek depende de los detalles del proceso de anigaitaci
detalles. dominante, usualmente se toma como la unidad.
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2.3. Restricciones cosmobgicas en la masa del WIMP Sin embargo, si nos atenemos a la interprétade A
como ener@ del vato, nos encontramos ante la paradoja,

Si la masa del WIMP es mucho menor qué0 MeV o conocida comel problema de la constante cosrogica, de

est entrel0 GeV y 0.1 TeV, los WIMP’s no contribuyen que tal enera no debe ser cero, ni tampoco infinita, sino

singnificativamente a la densidad de eier§l rango de ma- que debe tener un valor pedieey finamente ajustado de
sas entrel00 eV a pocos GeV, y @s alk de unos cuantos ,, ~ 10120 4.

TeV, esh cosmabgicamente prohibido. Los intervalos de ma-
sa permitidos van d&00 a 1000 eV, de unos cuantos GeV,y 3.2. Campos escalares: quintessence y phantom
de casil TeV. Para mayores detalles se puede consultar la
tabla en el cajpulo 3 de la Ref. 11. Los campos escalares han jugado un rol importante, debido a
su flexibilidad, para explicar muchos modelos fenomegiel
, cos en la Cosmoldg moderna. En esta se@nipresentare-
3. Energa Oscura mos varias de las soluciondpitas cuando un campo esca-
lar minimamente acoplado a la gravedad es utilizado como
enerda oscura.
Por sencillez, elegimos presentar los resultados que se ob-
tienen con un potencial escalar de tipo exponentiél) =
Vo exp(—Ak @), dondeVj, y A son los paametros libres del
potencial, yx? = 87 G. Suponemos adems que el campo
escalar convive con un fluido perfecto con pbesi., y den-
sidad de eneig p,, cantidades relacionadas a &awle una
§cuacdn de estad0 < vy < 2, de laformap, = (v = Dps.
Para un universo homégeo e isofipico con curvatu-
cero, las ecuaciones de movimiento son las de Einstein-
%ein—Gordon (EKG) [19], que escribimos de la forma

En esta secon nos enfocaremos a los modelos de €ierg
oscura, la cual, como mencionamos anteriormentéa sar
responsable de acelerar la expansactual del universo.

3.1. Laconstante cosmdigicay la enerda de vado

La Constante Cosmagica (tambén conocida coma) fue
introducida por Einstein en la parte gegtmica de sus ecua-
ciones de la Relatividad General para poder generar soluci
nes esiticas del universo[13-18]. Sin embargoA tambén
puede verse como una componente material con un tensor
enerda-momento de la form@, = (A/87G)g,,., dondeA

es una constante con unidades de hagg,,, es el tensor 2

. K T
métrico [14]. H=-— (W’v +¢ ) :
Vista como componente de materid, se asocia a la
. . . . - . dV
enerda del vao asociada a las fluctuaciones del punto ce- ¢o=-3HopF 15
ro. Para ilustrarlo, consideremos un campo eschlde ma- ¢
samg que se propaga en el espacio-tiempo plano. La ecua- py = —3H~vp, (10)
cion de movimiento es la conocida ecuacie Klein-Gordon . » .
(KG)[17,18] dondeH es el paametro (de expansn) de Hubble. EI sig-
(00— m2)d =0 @ "o superior corresponde a las soluciones de tipo Quintessen-
’ ce[19], y el signo inferior a las soluciones tipo Phantom[20].
dondel] es el operador d’Alembertiano. Tambin debemos considerar la ecuac{de constricén) de
Para cuantizar el campo escalar, se le considera como Wriedmann:
operador

s (a\° K2 1.,

Si definimos ahora las nuevas variables[19]

®(z) = > lardk(F, 1) + al6i (& n)),

k

donde¢, = (1/v2L3w) exp(ikx — iwgt) es soluddn de la ko RV

Ec. (8), de imero de onda y eigenfrecuenciay,. Los ope- T = JGH y= V3H’ (12)
radoresa y a' son operadores de aniquiléniy creadn,

respectivamente. las ecuaciones de EKG las podemos escribir congisiama

Del tensor de enefg-momento, se obtiene el Hamilto- dinamicode la formax’ = f(x),
nianoH = Zk(azak + 1/2)wy,. El valor de expectadn del
vado, el cual es diferente de cero, es entonces ¢ =-3rk /\\/ng + Su[422% + (17 2% — y?)],

pa = (0|H|0) = j:% > w. @ ¥ = —A\/gxy + Sy[+22% +y(1 F 22 —y?)], (13)
k

donde la prima significa derivada respecto el llamatoero
Al sumar sobre todos los modos, jse obtiene una densidatk e-foldings N = In[a(t)], cona(t) el factor de escala del
de energp infinita! El signo(+) corresponde a bosones, y el universo. Las soluciones en las que estamos interesados sor
signo(—) a fermiones, de tal manera gque si se asume supelas correspondientes a Ipantos fijosx, del sistema diami-
simetia, las dos contribuciones del ¥acse cancelan. co, aquellas que son soluciones de las ecuacifx@s = 0.
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estable se obtiena para < —\?/3, conQ, > 1.
En el caso de quintessence el punto estable es para
3y < A% < 2492/(9y - 2).

Para determinar la estabilidad de los puntos fijos, es suficien-
te con hacer perturbaciones lineales de la foxmaxg + u,
la cual resulta en ecuaciones de movimiento linealizadas

/ afz

s =

Uj - (14)  Para una mayor comprensi de estas soluciones se pueden

consultar las Refs. 19y 20.

j=1,2 0z; |,

Las soluciones interesantes, y su estabilidad, son:

» Dominacbn del fluido perfecto. Para los valores de 4 Conclusiones
z = 0yy = 0, tenemos la soluén de fluido domi-
nante, dondé&, = 0. Paray > 0y cualquier valor de
A. La solucbn es inestable, y la ecuéci de estado de
campo escalay, no esh definida.

Debido a la evidencia observacional, queda clara la importan-
cia de resolver el problema de la materia y efe@scuras.
Para la parte de materia oscura, los WIMP’s parecen ser los
candidatos ras viables, aunque tan@m hemos considerado

en quintessence existe para potenciales plaRas 6, como candidatos a las reliquias calientes, las predicciones de

mientras que para phantom existe para todos los vald@ fisica de paitulas indican que los candidatog@sviables,

res de). El valor de la ecuaéi de estado de campo SON las reliquias fas [7]. o

escalar esy,, + \2/3, con la convendin de signos que En la parte de energ oscura, los principales cgballos de
estamos usando hasta ahora. Para quintessence hayRafalla son |0§ campos escalares, aunque no pueddes-
nodo estable par¥ < 3+, y para phantom la solumn  cartarse la existencia de una constante cosgica.

estable es para > —\?/3.

» Dominacbn del campo escalazy = 1, esta solu@n

= Solucbn scaling Tenemos ahor&, = +3v/\%la
densidad de enei@ del campo escalar es proporcio-
nal a la del fluido baro@pico, lo que significa que la GC agradece la beca de masitorgada por CONACYT.
ecuacdbn de estado del campo escalar es la misma deDtros apoyos parciales para este trabajo son los: proyectos
fluido perfectoys = . La solucbn es un punto si- CONACYT (42748, 46195 y 47641), CONCYTEG (05-16-
lla para phantom co® > v > —)\/3, la solucbn  K117-032), PROMEP (UGTO-CA-3) y DINPO (00085).
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