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Produccién de materia oscura y ondas gravitacionales
en modelos no-estandar de reheating después de inflacién

Diego Herrero Ferreirﬂ
Departamento de Fisica Teorica, Universidad Complutense de Madrid, 28040 Madrid, Espatia

A dia de hoy se tiene constancia de la existencia de materia oscura, aun no sabiendo mucho de
su naturaleza. Se sabe que su abundancia actual en el Universo es Qg)g/l = 0,1202 £ 0,0014. En
este trabajo se pretende obtener una expresion de dicha abundancia actual suponiendo un modelo
de materia oscura minima hipercargada cuya produccién mediante freeze-in, tuvo lugar durante la
época de reheating en la que dominaba una especie genérica con comportamiento de fluido perfecto
en presencia de un bano térmico con comportamiento genérico. Se han estudiado los casos concretos
en que esta especie se comporta como un fluido no relativista, con w = 0, y como kinatén, con
w =1, y con ello se han obtenido condiciones sobre la masa de la materia oscura, la temperatura
de reheating y la temperatura méxima del Universo. También se ha estudiado el espectro de la
densidad de energia actual del fondo estocédstico de ondas gravitacionales con el objetivo de que
futuros experimentos que puedan medirlo den informacién acerca de esta etapa de reheating. Se ha
visto el estudio concreto en los modelos mencionados.

I. INTRODUCCION

Durante la mayor parte de la evolucién cosmoldgica,
las interacciones entre los distintos tipos de particulas
fueron lo suficientemente rapidas como para considerar
el Universo en un estado de equilibrio termodindmico
local. Sin embargo, si este estado se hubiese mantenido
indefinidamente, el estado del Universo actual seria
simplemente el de un bano de radiacién térmica con
abundancias de materia exponencialmente suprimidas,
donde por lo tanto, no se tendria ninguna estructura. Es
por ello que se sabe que durante la evoluciéon cosmolégica
ocurrieron etapas de desacoplamiento que rompieron ese
estado de equilibrio local.

Uno de los mecanismos de desacoplamiento para
explicar la abundancia de particulas en el Universo es
el ”thermal freeze-out”. En este caso, las particulas
estan en equilibrio térmico a altas temperaturas. En
el momento en que la temperatura del plasma cae
por debajo de la masa de la particula en cuestion, el
parametro de expansiéon de Hubble se hace mayor que
el ritmo de interaccién que mantiene a las particulas
en equilibrio térmico (I' < H), y entonces la densidad
de particulas comévil queda congelada (densidad de
reliquia) y se dice que la especie se ha desacoplado [I].
La densidad de reliquia depende solo de las masas y los
acoplamientos que en principio, pueden ser medidos en
un laboratorio. Asi, en este caso no hay dependencia de
las condiciones iniciales de nuestro Universo y por lo
tanto de la historia cosmoldgica.

Otro de los mecanismos de desacoplamiento, y el que

se va a estudiar en este trabajo para el caso de la ma-
teria oscura (DM), es el "freeze-in”. Las particulas de
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DM producidas mediante freeze-in estan muy débilmen-
te acopladas con el plasma primordial y por tanto nunca
alcanzan el equilibrio térmico en el Universo temprano
[2, B]. Si se considera la ecuacién de Boltzmann [I] para
la densidad del niimero de particulas

%n—l—?)Hn = —(ov)(n® — nggq), (1)
donde ngq es la densidad del nimero de particulas en
equilibrio térmico, H el pardmetro de Hubble y (ov) el
promedio térmico del producto de la seccién eficaz por
la velocidad, esta condicién se traduce en que el término
(ov)n ~ T es despreciable frente a H, con lo que la ecua-
ciéon de Boltzmann queda reducida a lo siguiente

d 2
prid +3Hn = (ov)ngq. (2)

Aun siendo pequenio el acoplamiento, se puede ver en
la ecuacion céomo hay produccién de DM y cémo
tras ello esta se mantiene, dando lugar a su actual
abundancia.

Por un lado, en la seccién [[I] de este trabajo, se
buscara resolver la ecuacién en el periodo temporal
de la historia cosmoldgica en el que la energia del campo
del inflatén pasa a convertirse en energia de radiacion,
es decir, en el periodo comprendido entre el final de
la época dominada por el inflatén y el principio de la
época dominada por radiacién, periodo denominado
como reheating”ﬂ y con ello obtener la solucién de la
abundancia actual de DM. Dado que su valor es conocido
M), se podrén estudiar caracteristicas de los distintos

1 En lo que sigue se etiquetard como reheating (R) a lo referente
al punto en el que comienza la época dominada por radiacién,
aunque reheating hace referencia a todo el periodo mencionado
o al proceso de conversién de la energia del inflatén a radiacién.
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parametros libres que se obtengan en dicho célculo.

Durante el reheating se supondré que domina una es-
pecie que se puede tratar como un fluido perfecto genéri-
co con ecuacién de estado p = wp y por lo tanto con
densidad de energia genérica [I]

poca 30Fw) = 28 (3)

donde se ha definido el parametro 8 por conveniencia.
Ademas, debido a la interaccion de las distintas especies
durante la etapa de reheating, surge un bano térmico
cuya ley de evolucién genérica es

T x a“. (4)

Esto abre la posibilidad a que la temperatura maxima
del Universo (Tiax) no se corresponda con la tempera-
tura de reheating (T) correspondiente a la temperatura
del Universo al comienzo de la etapa dominada por
radiacién [3].

Se tiene asi un modelo no-estindar de reheating
genérico para estudiar la abundancia actual de DM en
donde en principio Tiax v Tr no son iguales y en donde
la generalidad del estudio reside en los parametros a y
[ en lo que respecta a la evolucion cosmoldgica.

Por otro lado, es interesante saber hasta que punto
es posible obtener pruebas de la existencia del modelo
genérico tedrico de reheating propuesto. Para ello, en la
seccién [[I]se hard un estudio del espectro de densidad de
energia actual del fondo estocastico de ondas gravitacio-
nales (GWs) generadas durante inflacién. Se va a estudiar
como dependiendo del modelo de reheating genérico que
se tenga, la densidad de energia actual de estas pertur-
baciones medida con diversos experimentos de deteccion
de ondas gravitacionales serd de una u otra manera [5].

II. ABUNDANCIA DE MATERIA OSCURA

La existencia de materia oscura (DM) en el Universo
es una evidencia. Las primeras pruebas de su existencia
llegaron a través del estudio de la dindmica de ctiimulos
de galaxias y de las curvas de rotacién de estrellas
dentro de galaxias. En ambos casos se observaba que
hacia falta materia no visible para explicar los efectos
gravitatorios observados [6]. Pruebas més precisas de
su existencia vienen del estudio del fondo césmico de
microondas, en donde se observa que la abundancia
de materia es mayor que la abundancia de materia
visible o bariénica. En concreto, con Planck 2018 se ha
medido que la abundancia actual de materia oscura es

Qg)lz/[hQ = 0,1202 £ 0,0014, donde h es la constante de
Hubble reducida [4].

Para hacer un estudio detallado de esta abundancia
serd necesario estudiar su mecanismo de produccién en

un marco tedrico concreto. Primero, sera necesario carac-
terizarla a través del término (ov) presente en la ecuacién
. Una vez hecho esto, se podra resolver la ecuacion
diferencial en el caso méas genérico posible en lo que res-
pecta a la evolucién cosmolégica, fijando una condicion
inicial. Luego, se particularizard para dos modelos con-
cretos con los que obtener resultados.

A. Materia oscura minima hipercargada

Aunque a dia de hoy no existe un candidato firme a
la particula de DM, si se sabe que debe cumplir ciertas
caracteristicas para ser un buen candidato. Suponiendo
un modelo concreto de materia oscura hipercargada,
se debe cumplir que sea una particula estable a escala
cosmoldgica, que no tenga interacciones fuertes, que
la DM sea una n-tupla del grupo gauge SU(2)., con
n=1{1,2,3,...}, y que para cada valor de n exista algin
valor de la hipercarga tal que 0 = Q = T35 + Y, con T3
el generador diagonal de SU(2); [7]. En este trabajo
se supondrd que Y = 1/2 | con lo que n = 2. También
se supondré que la particula de DM es un fermién de
Majorana [g].

Ademas, en este trabajo se considerard materia oscura
minima, donde por "minima’se entiende que se ignorara
cualquier separacién introducida entre las componentes
neutras de la DM mediante una mezcla con nuevos
estados o la accién de operadores de dimensién superior

8-

En este contexto, el promedio térmico de la seccién
eficaz por la velocidad es [7, [§]

o pep——
TV = S omn 2
+ 4Y%g3- (41 +8Y?) + 16g2¢2 Y2 (n? — 1)], (5)

gs(2n* +17n% — 19) +

donde M es la masa de la particula de DM,
g2 = e/sinfy, y gy = e/ cosby, donde Oy es el dngulo
de Weinberg correspondiente a la escala de energia
en la queﬂ a = €?/4r = 1/137 que tiene el valor de
sin? Oy ~ 0,238 [9].

Se puede ver como el promedio térmico de este modelo
de materia oscura minima hipercargada no depende del
tiempo, lo que facilitara la resolucién de la ecuacién de
Boltzmann.

2 No confundir este o que se ha usado puntualmente aqui haciendo
referencia a la constante de estructura fina con el a que se usa a
lo largo del trabajo que es el exponente de la ley de temperaturas
con a.



B. Abundancia de materia oscura en un modelo
no-estandar de reheating genérico

Para la obtencién de la abundancia actual de DM, es
necesario resolver la ecuacién . Para ello, antes serd
conveniente hacer un cambio de variable para integrar
en temperatura en lugar de en tiempo.

Como se ha mencionado en la seccién |} se supondra
que toda la producciéon de DM se ha producido durante la
etapa de reheating, etapa en la cual dominaba una especie
genérica con ecuacion de estado de un fluido perfecto y
en la que habia interacciones entre las distintas especies
presentes. Esto se traduce en las ecuaciones y (), que
normalizdndolas convenientemente quedan de la siguiente
manera

von(z) () o

donde ar, Hg y Tr son los valores del factor de escala,
del pardametro de Hubble y de la temperatura al final de
la etapa de reheating, respectivamente.

Sabiendo que H = a/a, de la primera ecuacién de @
se obtiene que

a=At"Y5, (7)

con A una constante genérica. Sustituyendo esto en la
segunda ecuacion de @ se obtiene que

T\ P/
_ BT A

con lo que ya es posible hacer el cambio de la variable
tiempo a la variable temperatura.

Ahora, la ecuacién se puede reescribir como

ov Lein
n = ;3/?3/ n%Qt_Wﬁdt, (10)
fin

donde (ov) puede salir de la integral ya que como se dijo
en la seccién [[TA] no depende del tiempo en el modelo de
DM supuesto. Se ha impuesto como condicién inicial que
antes de que se iniciase el mecanismo de produccion de la
DM, esta no existia en el Universo o lo que es lo mismo,
n(tin) = 0. Ademds, se supone la ngq no relativista [IJ,

es deci
MT\*? _
nEQ —g( o ) e~ M/T, (11)

3 Se desprecia el potencial quimico frente a la masa.

En esta expresion M es la masa de la DM y g el
nimero de grados de libertad de dicha particula que
se toma como g=2 al suponer que es un fermién de
Majorana.

Utilizando ahora las ecuaciones y @D, es posible
resolver la ecuacion en términos de temperatura.
Para ello se hacen dos suposiciéon méas. Una consiste en
asumir que tg, se corresponde con Tg. Esto es analogo
a decir que la producciéon de DM termina justo al final
de la etapa de reheating. La otra suposiciéon consiste en
asumir que tj, se corresponde con Tiax, €s decir, que la
produccién de DM comienza justo cuando el Universo se
encuentra en su maxima temperatura. Asi, se obtiene el
siguiente resultado de la densidad de particulas de DM
producidas entre Tiax v Tr

6 (ov)g QT(*3+ﬂ)/0< —13

a (27)3 46255 3M a
—3a — 2M
r(feest ) (12)
[e% max

donde I'(s,y) = [T“vle
incompleta superion*| que aparece debido a la naturaleza
no relativista de la DM.

“Ydv es la funciéon gamma

Ahora, para la obtencion de la abundancia actual de
DM se tiene en cuenta que justo al final de la etapa rehea-
ting y hasta hoy la densidad comévil es constante, con lo
cual

nR nR 45 1
N=—=cte—>ny=8—=mn ,
. 0 0 . Ro2 T5

(13)
donde g, es el numero efectivo de grados de libertad re-
lativistas al comienzo de la etapa de reheating que ronda
en torno a g, ~ 100, ng = n es la densidad del nimero
de particulas de DM al final de la etapa de reheating, y
so la densidad actual de entropia que tiene un valor de
so = 2,282 - 10738 GeV3. Utilizando la densidad critica
y sabiendo que en el limite no relativista la densidad de
energia es p = Mn [I] se llega a

©) ;2 8045M14
Opyh” = < 27r23H2

B=

Blov)g aR‘*T

e e (14)
a(2m)3A-5275°

4 A la hora de

F(%,%) — 0. Esta suposiciéon viene de que dicha

realizar la integral se ha supuesto

funcién crece rapidamente cerca de v = 0 y por definicién
y1 = 2M/Tmax < y2 = 2M /TR, lo que quiere decir que este
ultimo estard en una regién en la que la integral de la funcién
gamma incompleta superior sea mucho menor que para Tmax-



donde se ha tomado M, = \/ﬁ, Hy = 100

Km/s/Mpc™!, y se ha definido x = M/T' y

—3a—3
Teg = —0,5log {F (6;,2@%,{” + 3,5log zg-

(15)

Utilizando ahora la ecuacién @ y la definicién del

pardmetro de Hubble H = a/a, se puede obtener ag en
funcién de Hgr como

ap’ = ———- (16)

lo cual hace que finalmente la ecuacién (14]) pueda ser
reescrita de la siguiente manera

g 12-522 4
91(3012/1}12 o —M?z 950 {ov)
aMplgi/2H§
451012\ .
<621+H)6 . (17)
T «

Se ha obtenido asi la ecuaciéon de la abundancia
actual de materia oscura en un modelo no-estandar
de reheating genérico. Se puede observar como esta
ecuacién depende de cinco parametros libres que
son, la masa de la DM (M), el pardmetro alfa («),
el pardmetro beta (), la temperatura de reheating
(Tr), y la temperatura méxima (Tjax). Sin embargo,
a la vista del resultado, se puede parametrizar de
tal manera que dependa de cuatro parametros libres:

(a’ B, M/TR7 M/Tmax) = (aa B, xR, xmax)-

A pesar de que oy 5 son parametros libres en el sentido
matematico, no tiene mucho sentido fisico que tengan
la misma libertad que Tgr y Tmax @ la hora de tomar
valores ya que cada valor de a debe ser justificado por
un escenario con unas especies e interacciones concretas
y cada valor de 8 hace referencia a la dominancia de un
fluido con una ecuacién de estado concreta. Es por ello
que en lo que sigue se estudiaran dos modelos particulares
que dan lugar a sus respectivos valores de a y (. Esto
hara que el estudio se centre en los valores que pueden
tomar los pardmetros £r y Tmax para explicar el valor de
la abundancia actual de DM en el marco tedrico tratado.

C. Modelo con a=-3/8y 8=-3/2

Para este modelo se considerara que durante la etapa
de reheating hay tres especies que intervienen en el pro-
ceso de interaccion: campo del inflatén con densidad de
energia pg, radiacién con densidad de energia p, y ma-
teria oscura con densidad de energia p,. Se asume que el
ritmo de desintegracién del inflatén es I'y con una frac-
cién de desintegraciéon B, de decaer en xX, y 1 — B,
de decaer en radiacién. El ritmo de desintegracion de la

DM se denota como I'y. Se asume por simplicidad que
los grados de libertad de la radiacién estan en equilibrio
termodinamico local [I0]. Con todo esto, las ecuaciones
de Boltzmann del modelo son las siguientes

Po + 3Hpy + Lypy =0,
py +4Hpy — (1= By)lypy —

- <(;Lv‘> (0% = (PYD?] = Txlox — 25 =0,

Py +3Hpy — BxTypy +

PO B9 (o - 2 =0, (18)
mx

Para la resolucion del sistema de ecuaciones se
asumen varias cosas. En primer lugar y de acuerdo con
lo comentado en la seccién [[TA] se supone que la mate-
ria oscura es estable y por lo tanto que I'y, = B, = 0.
Tomando el siguiente cambio de variable ® = py M o La3,
R = pya*, X = pyM 'a® y definiendo y = aMy se
toman como condiciones iniciales que al final de la infla-
cién (yend)7 R(yend) = X(yend) =0 y (I)(yend) = (I)end-
Ademas se supone H > I'y, es decir, que la expansion
del Universo domina sobre el ritmo de desintegracion del
inflatén. Con todo esto y expresando todo en funcién de
la temperatura se obtiene que la temperatura escala con

el factor de escala como [I0]

T o< a™3/8. (19)

Es decir, en este modelo o« = —3/8. Cabe destacar
que la condicién inicial X (yena) = 0 es consistente con
la condicién inicial n(Tmax) = 0 tomada en la seccién
[[TB] ya que en este modelo la temperatura maxima se
alcanza muy cerca del final de inflacién, concretamente
€1 ymax/ycnd = 1748 []-OJ

Por otro lado, se supone un escenario en el que se
ha producido una inflacién tipo slow-roll, tras la cual
el campo del inflatén empieza a oscilar en torno a un
potencial cuadratico y en promedio, la parte cinética
se hace igual a la parte potencial, lo que se traduce en
un comportamiento de fluido perfecto con w = 0 [I].
Esto segtn la ecuacién , se corresponde con § = —3/2.

A partir de las ecuaciones @ y suponiendo que Gepq =
amax |[10] es posible obtener una ecuacién que relacione
la temperatura méxima del Universo con el pardmetro de
Hubble al final de inflacién, Henq

TIn X *
Hend ~ HR (;) . (20)
R

Con estos valores de a y [ ya es posible ver las
implicaciones que tiene esto para Tr y Tmax @& partir
de la ecuacién (7). En la figura [1] se puede observar
como para la abundancia medida de DM se tiene que
cumplir que 15 < M/Tg < 2500, donde la cota inferior
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Figura 1. Contorno de Q](DOK/IW en el plano (zr, Tmax) para
a = —3/8 y B = —3/2. La linea roja se corresponde con
la abundancia de materia oscura observada. La linea azul se
corresponde con Tr = Timax y Nnos separa la regién de interés
de la regién sombreada en la que Tr > Tmax-

es debida a que la zona sombreada se corresponde con
la regién Tg > Tmax que por definicién no tiene sentido.
Se puede observar también cémo para Tha.x = M/4 la
abundancia actual de DM no depende del valor de Ti,ax
debido a que el factor '[9, 22max] en la ecuacién
se reduce a I'[9]. Por otro lado, para Tiax < M puede
observarse cémo la abundancia actual de DM depende
de Thax exponencialmente. En cualquier caso, se deduce
que siempre debe cumplirse que la masa de la DM sea
mayor que Tg, mientras que Ty ax puede ser menor o
mayor que la masa de la DM siempre que sea mayor
que Tg. Se tendrd un sistema mas alejado del equilibrio
térmico entre Tr y Tmax, y pPor tanto mas cercano al
régimen de freeze-in, cuanto mayor sea la masa respecto
a estas dos temperaturas debido a la ecuacion v a
que T' = n{ov).

Merece la pena destacar que a parte de estas restric-
ciones deducidas del estudio de la ecuacion , siempre
se debe cumplir que Tg 2 Tgpn ~ 1 MeV [11], ya que
el Universo debe encontrarse en la época dominada por
radiaciéon en el momento de la nucleosintesis. A parte
de esto, dado que todavia no se han detectado modos B
de polarizacién primordiales en el CMB, la temperatura
maxima del Universo estaria acotada por el méximo va-
lor permitido de Hena que es Hena S Heup =~ 6,6 - 1013
GeV [12,[13].

D. Modelocona=-1y g=-3

Este modelo tiene la particularidad de que intro-
duce un nuevo campo, el kinatén. Este término fue
introducido por primera vez en la referencia [14] y
describe un campo escalar cuya energia cinética domina
la dindmica. Esto se traduce en una ecuacién de estado
conw = p/p=(E, — Ep)/(Ex + E,) =1, donde E}; es

la energfa cinética del campo y E, la energia potencial.
Una era de kinatén serd por tanto una época en la
que el Universo es dominado por un fluido perfecto con
ecuacion de estado p = p que es la que tiene el w méximo
permitido por causalidad. Asi, la velocidad del sonido se
corresponde con la velocidad de la luz. De acuerdo con
la ecuacién se tiene que en esta época la densidad
de energia escala como p o< =% y por lo tanto f = —3,
y segun la ecuacion que a o t'/3 teniendo asi la
época en la que el Universo se expande mas lentamente
[12]. Para llegar a la etapa de reheating dominada
por el kinatén (8 = —3), es necesaria la produccién
gravitacional de particulas durante la inflacién en lo que
se conoce como reheating gravitacional”’que resulta en
la creacién de un bafo térmico sin interaccién (o = —1)
[15].

Al igual que se hizo en la seccién [[TC] la relacién entre
Hena v Thax se puede obtener a partir de las ecuaciones
@) y sabiendo que Gend >~ Gmax  [19

Tnax |
Hend ~ HR (I_Va) . (21)
R
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Figura 2. Gréfica andloga a la ﬁgurapara a=-1yp=-3.

Una vez mas, con estos valores de o y 8 ya es posible
estudiar los pardmetros xr y Tmax & partir de la ecuacion
. En la figura |2 se observa como para la abundancia
medida de DM se ha de cumplir que 30 < M/Tr < oo,
donde como en el modelo anterior, la cota inferior se debe
a que la zona sombreada en la que Tr > Tiax nO tiene
sentido por definicion. Una de las cosas interesantes de
este modelo es que si bien hay dependencia de la abun-
dancia actual con Tr y Tmax, la dependencia con Tg es
minima y se puede decir que aproximadamente se cumple
que M /Tax == 25. Esto da una relacién muy contunden-
te entre la masa de la DM y la temperatura maxima del
Universo en este modelo. Se ve por tanto que la masa de
la DM debe ser mayor que Tg y también, a diferencia del
modelo anterior, que debe ser mayor que Ty, por lo que
es mas complicado alcanzar el equilibrio térmico entre
ambas temperaturas que en el modelo anterior. Ademas,



como en el modelo anterior siempre deberd cumplirse que
Tr 2 TNy ~ 1 MeV y que Tiax sea un valor tal que
Hena S Houp >~ 6,6 - 1013 GeV.

III. ONDAS GRAVITACIONALES

La Teoria de la Relatividad General describe la
gravedad como un fenémeno asociado a la curvatura
del espaciotiempo debido a la presencia de energia y
momento en el mismo. Una prediccion de dicha teoria
es que cuando la disposicién de energia y momento
cambia surgen perturbaciones en el espaciotiempo que se
propagan a la velocidad de la luz con dos polarizaciones
transversales; esto es lo que se conoce como ondas gravi-
tacionales (GWs) [I6]. Estas, a diferencia de otros tipos
de onda como las electromagnéticas, no pierden energia
en su propagacién llevando asi toda la informacién de su
lugar de origen con ellas, razén por la cual son muy ttiles
a la hora de estudiar procesos astrofisicos como coli-
sién de sistemas binarios o fusién de agujeros negros [I7].

Sin embargo, también existen otro tipo de GWs que
proporcionan informacién acerca del Universo primitivo
y la evolucién cosmoldgica. Al inicio del Universo,
existian fluctuaciones cudnticas del campo del inflaton
18] que crecieron formando perturbaciones tensoriales
primordiales y se expandieron en forma de ondas
gravitacionales. Junto con las GWs provenientes de
procesos como transiciones de fase, cuerdas cdsmicas o
procesos astrofisicos, formaron lo que se conoce como
fondo estocdstico de ondas gravitacionales [12].

En esta seccién se pretende estudiar el espectro infla-
cionario de este fondo estocastico de GWs debido a la
transicion entre la época de reheating y la época de ra-
diacién y comprobar si futuros experimentos de deteccién
de GWs como LISA, ET, Ultimate-DECIGO, etc [19],
serian o no capaces de detectar dicho espectro en los dos
modelos propuestos para estudiar la abundancia actual
de DM (sec. [lI)) y con ello proporcionar informacién acer-
ca de la etapa de reheating.

A. Espectro de densidad de energia del fondo
estocastico de ondas gravitacionales

Con el objetivo de poder obtener una expresién analiti-
ca del espectro actual del fondo estocdstico de GWs, se
va a suponer que la transicion entre la época de reheating
dominada por el fluido genérico y la época dominada por
radiacién es instantdnea [20]. La densidad de energia
de las especies dominantes en cada época debe ser por
tanto continua y utilizando la ecuacién y la primera
ecuacién de (6] se tiene que

)_3(1+W)7 Tend S T S TR,

TR <T < Teqy (22)

pP= pend(a/aend
p= pR(a/aR)_47

donde pr = pend(ar/dena) 2019 y Teq hace referencia
al momento de la igualdad radiaciéon-materia. De aqui, es
posible resolver exactamente el factor de escala de cada
etapa y con ello obtener

Tend < T § TR,

TR < T K Teq, (23)

donde se han definido
2
143w’

; 7 (7_) =1+ aendfend(
CLRHRﬁ(T)El+aRHR(T—TR). (24)

&=

aendHend _ - ’ )
— Tend )

Por conveniencia, para el cdlculo se tomard aenq = 1
V Tend = 0 sin pérdida de generalidad. Durante la época
de reheating utilizando la primera ecuacién de , la
ecuacién de movimiento de las perturbaciones tensoriales
en espacio de Fourier es [20]

2
Ut B k2 = 0, (25)

donde ’ hace referencia a la derivada respecto a 7, pues
d7s = dr, y el subindice k hace referencia al modo en con-
creto. Imponiendo que estos modos liguen con los modos
del espectro inflacionario hy(7) = hi* y k) (7) = 0 en el
limite super-Hubble (k7 < 1), la solucién a la ecuacién
durante la época de reheating (Tend < 7 < 7Tg) s

BeM(r) =T (5 " 1) <2>52 Je-y(E)nit,  (20)
2) \&y e .

cony = k/aH = k7,(7)/¢, y donde J,(x) es la funcién
de Bessel de primera especie. Se puede ver cémo en el
limite super-Hubble en donde k < aH, el argumento de
la funcién de Bessel es muy pequeno y se puede utilizar
la aproximacién J,(x) ~ 2¥/(2"T'(v + 1)) y por lo tanto
hieh () ~ hint,

Ahora, utilizando la segunda ecuacion de , la ecua-
ciéon de movimiento de las perturbaciones tensoriales en
espacio de Fourier durante la época dominada por radia-
cién es [20]

2
%+ ;h; + k%hy, = 0, (27)
donde ’ denota la derivada respecto a 7. pues d7. = d7.

La solucién a la ecuacién (27) durante la época dominada
por radiacion (Tp < 7 K Teq) €8

hyd(r) = W)+ BE)Y3(y)|, (28

Nl

[A(k)J

Sl-



con y = k/aH = k7,(7), y donde Jy,5(y) y Y1,2(y) son
funciones de Bessel de primera y segunda especie, res-
pectivamente. En 7 = 7 esta solucién debe ligar con
la solucién (y por tanto con hik“f si los modos son
tipo super-Hubble), con lo que se deduce el valor de las
constantes A(k) y B(k) de la continuidad de los modos
tensoriales y su derivada primera en 7r. En el limite sub-
Hubble (k7 > 1) con 7 > 7r se tiene que J,(x > 1) ~

\/ = sin(z — 6,), que Yy (z > 1) = (/2 cos(z — 6,), ¥
que T ~ 7. Aplicado esto a la ecuacién , sustituyen-
do el valor de las constantes A(k) y B(k), y promediando

sobre los modos al cuadrado, se obtiene lo siguiente

3 % )
(4 2) e W TET, )

donde se ha definido k = k/kg, con kg = agrHpg el ntime-
ro de onda comévil del modo de la perturbacién tensorial
que cruza el horizonte de Hubble al final de la etapa de
reheating [21], y donde W(k) es

€

W(k) = o

2
|:(/€J§+é(l<&) - Jg_%(m)> + /<;2J£27 (KJ):| .
(30)
Se puede demostrar que los modos sub-Hubble escalan
como h, o a~ ' independiente de cémo evolucione
el factor de escala, es decir, independientemente de

la época que se considere. Asi, la ecuacién (29) para

|htad(7)|? o a(7) "% obtenida durante la época dominada
por radiacion, es valida para épocas posteriores. Esto es
solo vélido para modos que se hicieron sub-Hubble antes
de la igualdad radiacién-materia en 7 = 7o, es decir,
para modos k > keq = GeqHeq-

[N

Una manera cuantitativa de caracterizar el fondo es-
tocdstico de GWs es en términos de su espectro de den-
sidad de energia Qgw, definido como [20]

k;2

WA,%(T, k). (31)

ng(T ki)

Sabiendo que el espectro de potencias tensorial actual
es A2 (Tg, ) = 2 - |hiad(79)|2, a partir de las ecuaciones

. y se obtlene para k > keq

22 2\ % 1
0 __aRpk™ 2 R
awlk) = o am (& §t3)r

W(R)AZ (k) = (R)

ao

HR ? 1 Hend 2
<I{O> W ( Mpl )
I2(¢ +1/2) _
22(175)5251_‘2(3/2)W(H)K/z(l 5)7 (32)

donde en la segunda igualdad se ha introducido la expre-
sién del espectro de potencias tensorial inflacionario [I7,

70
2 (Hena\” [ k\™
A2 (k) ~ — - —
=5 (52) (5) - @

con n; el indice espectral tensorial, que en este caso se su-
pone nulo, y k, la escala de pivote k,/ayp = 0,002 Mpc~!
[13].

Ahora, dado que se considera una transicién ins-
tantdnea entre la época de reheating y la época domi-
nada por radiacién, se cumple que pyaa(Tr) = 3M4 H%.
Teniendo en cuenta esto y la segunda ecuacién de se
tiene que

(w)‘* (HR)2 ~oly () (m)‘“” (34)
ag Hy rad 9x,0 Gs,x ’

4/3
con Gy, = (L) (Lﬂ) ~0,39,y Q% =9,29-107% la

gx,0 Gs,x
abundancia actual de radiacién [20]. Definiendo

(0) 2 2
Q(O) = gk Qrad (Hend) ~ 1 10—16 (Hend>
oW plateau 1272 ]\4P1 Hsup ’
(35)
junto con
Iz 1/2
Y ) (36)

22(1-6)¢£2€12(3/2)’

tomando frecuencias actuales f = k/(2mag), y tomando
limites asintéticos de la funcién W(f/fr), se obtiene fi-
nalmente el espectro de densidad de energia actual del
fondo estocastico de GWs

(0) (0) 13 f < fR7
Qaw(f) = Qaw 1 “\ 4 ( f )2(175) > fa
plateau 5 f: ) .

(37)

A la vista del resultado, es evidente cémo este espectro
crece para w > 1/3 a altas frecuencias. El limite f < fgr
se corresponde con los modos que cruzan el horizonte
de Hubble durante la época dominada por radiaciéon y
el limite f > fr a los que lo hacen durante la época
de reheating dominada por la especie genérica. Se puede
observar c6mo es independiente de la normalizacion
elegida para el factor de escala. Esto es til para reexpre-
sar fr en términos de la temperatura de reheating que
se hard eligiendo ag = 1. Para ello, lo primero es obtener
las expresiones de Hg v ar. La primera se obtiene de la
ecuacion de Friedmann durante la época dominada por
radiacién utilizando que p(T') = g—;g*T4 1 y evaluando
en el punto 7 = 7, de donde se deduce

T2 1/2

H P SN
R = p1901/2 )

(38)
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Figura 3. Espectro de densidad de energia actual del fondo estocastico de ondas gravitacionales en funcién de la frecuencia
(Hz) y curvas de sensibilidad de los experimentos LIGO 02, LIGO 05, ET, CE, LISA, DECIGO y Ultimate-DECIGO para la
deteccién de ondas gravitaciones en el modelo con 8 = —3/2. Los valores de Hena son Hena = 6,6 - 10'3 GeV, Hepg = 2 - 10*3
GeV, y Hena = 5-10'2 GeV de izquierda a derecha, y en cada gréfica Tr = 1 GeV (linea azul), Tr = 10? GeV (linea amarilla),

y Tr = 107 GeV (linea verde).
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Figura 4. Gréficas andlogas a la figura [3] para 8 = —3.

y de manera similar a g se obtiene de la ecuacion de Fried-
mann durante la época dominada por radiacién utilizan-
do la ecuacién y evaluando en 7

7\ 1/2
on=(52) @2 (39
Hpg

con lo que la frecuencia de un modo que atraviesa la
frontera entre la época dominada por radiacién y la época
dominada por un fluido genérico durante reheating en
funcién de Tg es

g ((Trot o) (40)
M, {*2r1/2901/4

Asi, y dado que £ se relaciona con S a través de las
ecuaciones y , se obtiene que la ecuacion
viene descrita en funcién de los siguientes pardmetros
libres: (8,Tr,Hend)-

En las figuras [3| y [4] se puede observar el espectro de
la densidad de energia actual del fondo estocdstico de
ondas gravitacionales en funcién de la frecuencia (Hz)
para los modelos 1 (sec. con = —3/2, y 2 (sec.
con 5 = —3, respectivamente. Junto a esto, tam-
bién se representa la curva de sensibilidad de distintos

experimentos presentes y futuros para la deteccion de
ondas gravitacionales [19]. De las curvas dibujadas,
el dnico experimento activo en el presente es LIGO,
del cual hasta LIGO 02 no se ha detectado ninguna
senal de este espectro de energia a dia de hoy. El resto
de experimentos son proyectos futuros de los cuales se
puede observar que el mas sensible es Ultimate-DECIGO.

En ambos casos se ha dibujado para Henq = 6,6 - 10'3
GeV, Heng = 210" GeV, y Heng = 5 - 10'2 GeV de
izquierda a derecha, y para T = 1 GeV, Tx = 10* GeV,
y Tr = 107 GeV en cada uno de los graficos. Se puede
observar cémo dependiendo del valor de Hgnq varia la
altura del plateau y por tanto de todo el espectro y como
dependiendo del valor de Ty varia la posicién del punto
a partir del cual el comportamiento del espectro cambia.
A pesar de que son parametros libres, tal y como se
coment6 en las secciones [[TC|y [[TD] el valor de Hepg esté
acotado superiormente por Hgyp ~ 6,6 - 1013 GeV y el de
Tr inferiormente por Tgpn =~ 1 MeV. Este tltimo, se co-
rresponde con una frecuencia fgpn =~ 1,41-107 1 Hz [20].

En la figura [3| se puede observar cémo la pendiente
del espectro a altas frecuencias es negativa, lo que hace
que en caso de que este modelo de reheating fuese cierto,
sea muy dificil de detectar. Solo podria detectarse con



Ultimate-DECIGO en un rango muy reducido de Hepg
y Tr. Se ve como en la primera grafica a pesar de que
Heng = 6,6 - 1012 GeV es el maximo valor posible de
Hena, para los valores de T = 1 GeV y T = 10* GeV
no seria posible detectar el espectro ya que el cambio
de pendiente ocurre antes de entrar en la curva de
sensibilidad del experimento. A este valor de Henq dado,
se necesitarian Tr mayores para detectarlo. El caso
més extremo se observa en la segunda grafica en donde
Heng = 2 - 108 GeV es el minimo que puede detectar
dicho experimento y para ello es necesario que T ~ 107
GeV. Para valores inferiores a Hopg = 2- 103 GeV, serfa
imposible detectar el espectro independientemente del
valor de TR, tal y como muestra la tercera grafica.

En la figura [4] en cambio, se puede observar cémo a
altas frecuencias la pendiente del espectro es positiva lo
que hace que sea un modelo viable de detectar mediante
el estudio del espectro. Aqui no es necesario que Hepng sea
superior a 2 - 10'3 GeV, ya que como se puede observar
en la tercera grafica, el cambio de pendiente del espectro
hace que este sea medible por experimentos como
Ultimate-DECIGO, DECIGO, ET y CE, y que tome
distintos valores segun la Tr. De hecho, a diferencia de
lo que ocurria en el modelo anterior, se puede observar
en esta tercera grifica como tener una Ty muy alta
puede dificultar la medida del espectro ya que requeriria
medir frecuencias muy superiores a las que pueden medir
los distintos experimentos. En la segunda gréfica se
observa cémo LIGO 05 también seria capaz de medir
estos espectros. En la primera grafica se da un caso que
a dia de hoy estaria descartado. Para el maximo valor
de Hopng y una T = 1 GeV se puede visualizar cémo
LIGO 02 deberia detectar el espectro pero a dia de hoy
esto no se ha observado, con lo que para este modelo se
descartaria un caso con una Ty tan baja y un Henq tan
alto. En general cualquier combinacion de Henq y Tr tal
que el espectro corte LIGO 02, quedaria descartada a
dia de hoy.

Destacar que si hubiese alguna deteccién del espectro
por parte de LISA, dado que LIGO 02 no ha detectado
nada todavia, significaria que la pendiente de la curva del
espectro seria mayor, o lo que es lo mismo, que la ecuaciéon
de estado del fluido dominante durante reheating seria
otra distinta a las dos consideradas.

IV. CONCLUSIONES

En este trabajo, por un lado se ha realizado un estudio
de la abundancia actual de materia oscura en un marco
tedrico no-estandar de reheating genérico. Se ha partido
de un modelo de materia oscura minima hipercargada
y se ha supuesto que la produccién de esta ocurrid
mediante un proceso fuera del equilibrio denominado
freeze-in, durante una etapa de reheating en la que
domina un fluido perfecto genérico y en presencia de

un bano térmico con una ley genérica de evolucién de
la temperatura. Con esto se ha obtenido una ecuaciéon
de la abundancia de materia oscura actual dependiente
de los pardmetros « y 3, que llevan la informacién de
la generalidad del modelo en lo que respecta al bano
térmico y a la especie dominante durante el reheating,
respectivamente; y Tr ¥ Tmax que dan informacién sobre
el cociente de la masa de la DM con la temperatura de
reheating y con la temperatura maxima de Universo,
respectivamente. Por otro lado, se ha obtenido una
expresion del espectro de densidad de energia actual del
fondo estocastico de ondas gravitacionales suponiendo
también una época de reheating dominada por un fluido
perfecto genérico. El resultado obtenido depende de los
pardmetros B, Tr v Hend-

Particularizando el estudio para dos modelos concretos
de reheating, en la seccién [[I] se han obtenido ciertas
condiciones sobre Tr y Tmax a partir de la ecuacion
obtenida para la abundancia actual de materia oscura y

sabiendo que su valor es Q](D()K/Ihz = 0,1202. En el primer
modelo, dominado por un fluido con ecuacién de estado
tipo materia no relativista (con a« = —3/8 y 8 = —3/2),
se ha obtenido que 15 < M/Tr < 2500, lo que indica
que siempre ha de cumplirse que la masa de la DM sea
mayor que Tgr. En el segundo modelo, dominado por el
kinatén (con @« = —1 y 8 = —3), se ha obtenido que
M/Tr 2 30 y que M/Tmax ~ 25, lo cual significa que
tanto Tr como Ti,.x son menores que la masa de la DM.
En ambos modelos se debe cumplir que Tg 2 Tspn ~ 1
MeV y que Tiax sea tal que Hena < Hgyp = 6,6 - 1013
GeV.

Interesa saber si se podrian obtener evidencias de la
existencia de alguno de los dos modelos tedricos pro-
puestos. Para ello, en la seccién [[T]] se recurre al espectro
de densidad de energia actual del fondo estocastico de
ondas gravitacionales, para el que se ha visto que a
altas frecuencias crece siempre que w > 1/3. Se ha visto
como en el primer modelo, a pesar de que existe la
posibilidad de detectar dicho espectro y con ello deducir
valores de Heng v Tr, esto es muy complicado ya que
solo podria ser detectado con Ultimate-DECIGO y en
un rango muy pequeno de valores de Hepnq v Tr. Con
el segundo modelo la cosa es méas interesante ya que el
espectro se podria detectar con diversos experimentos.
En ambos casos, si se consiguiese detectar el espectro
y obtener valores de Henq vy Tr, suponiendo que en un
futuro se midiese la masa de la particula de DM, a partir
de las figuras [1| y [2| v de las ecuaciones y , se
podrian obtener los respectivos valores de a y con ello
confirmar que efectivamente las senales que llegarian
del espectro de densidad de energia actual del fondo
estocastico de ondas gravitacionales se corresponden con
el respectivo modelo de reheating. A nivel de céalculo,
esto seria mas féacil de realizar con el segundo modelo ya
que de la figura [2] se puede obtener directamente el valor
de Thax- En el primer modelo en cambio, se tiene una



dependencia no analitica de Tg.

Asi, ambos modelos podrian verificarse mediante el es-
tudio del espectro de energia actual del fondo estocésti-
co de ondas gravitacionales. En general, este estudio se
podria hacer para cualquier modelo de reheating genéri-
co, ya que se puede obtener también el valor de 8 a partir
de la pendiente del espectro. Para todo esto, antes se ne-
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cesitaria saber la masa de la particula de materia oscura
y comprobar los resultados realizando més experimentos
a parte de los correspondientes a las ondas gravitacio-
nales. Es por ello que todavia queda trabajo tedrico y
experimental en el campo de la fisica de particulas y de
la cosmologia para poder saber méas acerca de las etapas
tempranas del Universo y como los procesos que se dieron
en estas influyen en lo que se observa a dia de hoy.
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