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Resumen

En este trabajo consideramos un modelo hologréfico de energia oscura junto con una interaccién no lineal
entre la componente de energia oscura y la de materia oscura en un universo plano tipo FRW. En este
contexto, se analiza la evolucién cosmoldgica del universo teniendo en cuenta el comportamiento de los
parametros de desaceleracion ¢ y de la ecuacién de estado wy. A partir de este andlisis se deduce que el
universo presenta una fase de expansion acelerada en tiempos tardios. Se observa también que en este
escenario la densidad de energia oscura presenta una singularidad tipo Big Rip en el futuro. Finalmente,
comparamos el modelo con los datos disponibles actualmente para H(z).
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Abstract

In this paper it is considered a holographic dark energy model with a non-linear interaction between the
component of dark energy and dark matter in a FRW type flat universe. In this context, the cosmological
evolution of the universe is analyzed taking into account the behavior of the deceleration parameters ¢ and
the equation of state wa. From this analysis it follows that the universe has a phase of accelerated expansion
in late times. It also notes that in this scenario the dark energy density will have a Big Rip type singularity
in the future. Finally, it is compared the model with currently available data for H(z).
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1. Introduccion

La existencia de la energia oscura fue postulada
por varios grupos de investigacidon en 1998 para po-
der explicar el régimen de expansion acelerada del
universo actual, el cual se constituye en uno de los
grandes misterios sin resolver en la fisica, ya que su
origen, desde el punto de vista fundamental, es atin
desconocido. Este regimen de expansion acelerada
se descubri6 a partir de la gran cantidad de informa-
cion astrofisica obtenida al realizar las medidas de
luminosidad en las supernovas tipo Ia (SNIa) [1], asi
como al estudiar las anisotropias observadas en la
radiacién cosmica de fondo (CMB) [6] y analizar
la estructura a gran escala del universo (LSS) [8].
La propuesta mds simple para representar la energia
oscura es la constante cosmoldgica ([11], [12], [13]),
pero tiene dos problemas, como lo son el problema
del ajuste y el de la coincidencia. Se han considerado
en la literatura gran variedad de modelos con campos
escalares como alternativas diferentes para explicar
la naturaleza de la energia oscura, entre los que se tie-
nen los campos de quintaesencia, k-esencia, taquion
y el dilat6n [14]. Otras propuestas de explicacion de
la naturaleza de la energia oscura, incluyen modelos
de mundos brana ([15], [13]); teorias modificadas
de la gravitacion (gravitacion F(R), F(G), F(R,G)),
en las cuales el régimen de expansion acelerada sur-
ge de una modificacién de la geometria [16], sin
necesidad de invocar una componente de energia os-
cura. Modelos de energia oscura con ecuaciones de
estado poco usuales ([17], [18]) también han sido
considerados. Otra aproximacién muy interesante,
y ampliamente estudiada, al problema de la energia
oscura es un modelo inspirado en la gravitacién cudn-
tica, conocido como el principio holografico (para
mas detalles sobre esta propuesta ver [19]). En este
trabajo vamos a considerar la propuesta introducida
por Granda y Oliveros en [20], donde se considera
que la densidad de energia oscura holografica depen-
de del término cuadratico usual en el parametro de
Hubble (H) y también de la derivada en el tiempo de
H, es decir, py = 3M;(aH? + BH). Este modelo ha
sido ampliamente estudiado en la literatura en varios
contextos y se le conoce como nuevo modelo holo-
grafico de energia oscura (NHDE). Dentro de la gran
variedad de escenarios propuestos para abordar el
problema de la energia oscura, también se considera
la posibilidad de introducir un término Q de interac-
cion entre las componentes de energia oscura y de

64

materia oscura. Recientemente, en [21] se muestra a
partir de las observaciones cosmoldgicas que es po-
sible tener una interaccion entre energia oscura y de
materia oscura. Usualmente se introduce el término
de interaccién Q con el propdsito de evitar el pro-
blema de la coincidencia (en [22] se encuentra una
revision reciente sobre este topico). Debido a que no
se conoce el origen fundamental de la energia oscura,
el término de interaccion se introduce bajo considera-
ciones fenomenoldgicas. Usualmente, el término de
interaccion es proporcional a la densidad de energia
oscura, la materia oscura o una combinacién lineal
de ellas (ver [23] y las referencias alli citadas). El
signo en el término de interaccién Q determina la
direccién del flujo de energia. Si Q es positivo, el
decaimiento es de energia oscura en materia oscu-
ray si Q es negativo, el decaimiento es de materia
oscura en energia oscura. También, algunos autores
han considerado la posibilidad de tener términos de
interaccion no lineales ([23], [24], [25], [26], [27],
[28]). En este trabajo vamos a considerar esta dltima
posibilidad, para un caso concreto en la escogencia
del término de interaccion Q, con el cual podemos
obtener soluciones analiticas y fenomenoldgicamen-
te viables.

Este articulo estd organizado del siguiente modo:
en la seccién 2 introduciremos el modelo holografico
de energia oscura, junto con el término de interaccién
no lineal entre energia oscura y materia oscura, y se
obtienen las cantidades basicas necesarias para los
célculos posteriores. En la seccién 3 se analiza la
evolucién cosmoldgica del modelo. Finalmente, en
la seccidn 4 se presentan algunas conclusiones.

2. El modelo

Las ecuaciones diferenciales que determinan el
factor de escala a(r) y la densidad de materia p se
obtienen a partir de las ecuaciones de Einstein

1
donde R,y es el tensor de Ricci (el cual depende de
la métrica g,y y de sus derivadas), R es el escalar de

Ricci y 7,y es el tensor de energia-impulso, el cual
describe el contenido material del universo.

La escogencia mas general de la métrica que satis-
face las condiciones de homogeneidad e isotropia del
universo a gran escala es la métrica de Friedmann,
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Robertson-Walker (FRW)

dr?

2 _ 2 2
ds® = —dt”+a"(1) -

+r2(d6? + sen’ 9d¢2)} )

donde k denota la curvatura de las secciones espa-
ciales del espacio-tiempo. Los posibles valores que
puede tomar k son +1, 0, —1. Si k = 1, se tiene un
universo cerrado, k = 0 corresponde a un universo
plano, y k = —1, a un universo abierto. En ecuacién
(2) a(t) es el factor de escala.

Las ecuaciones de Friedmann en un universo
plano tipo FRW tienen la siguiente forma

1
H? = 2(pn+p); 3)

H+H2=—é(Pm+PA+3PA), “
donde hemos considerado que 87G = 1y la presion
de la materia oscura p,, = 0, ya que es un fluido tipo
“polvo”. p,, es la densidad de materia oscura, py es la
densidad de energia oscura y px es la presion debida
a la componente de energia oscura. H = d/a es el
pardmetro de Hubble, y el punto representa deriva-
cién con respecto al tiempo. Vamos a considerar que
la componente de energia oscura es la densidad de

energia que tiene la siguiente forma [20]

pa = 3(aH” + BH), (5)

donde o y B son constantes positivas.

Cuando se tiene en cuenta una posible interaccién
entre las componentes de materia oscura y de energia
oscura, las ecuaciones de continuidad toman la forma

(6)

pa+3H(pa+pa) = —0. )

En este trabajo vamos a considerar el término de
interaccién con la siguiente forma no lineal

pm+3Hpm = Q7

2

—3Hb ,
Q Pm + PA

®)

donde b es la constante de interaccion. Esta forma
del término de interaccién es un caso particular del
caso general considerado en la referencia [23], y
con el cual podemos obtener soluciones analiticas
y que son fenomenoldgicamente viables. Ademas,
esta escogencia no ha sido considerada atn en la
literatura en el escenario aqui propuesto.
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Reemplazando Q en la ecuacién (6), usando p,,
de la ecuacion (3) y la densidad de energia oscura,
ecuacion (5), se obtiene la ecuacion diferencial de
segundo orden no lineal para H>(x)

3

20a—1)H*(x)+p %H%)}

{2[1+b(o¢— 1)]H2(x)+b[3%H2(x)} 9)
+2H?(x) [2(0— 1)%}12@) +ﬁ%22H2(X)] =0,

donde se ha realizado el cambio de variable x = Ina.
La solucién de esta ecuacion diferencial es

) Aexp [—Zx[S(l —b)B +a(2+3bﬁ)]] .

B(2+3bB)
. (10

{ﬁ ol (+B)erima] L (o 3pp) [ Frremeen) }M“’
donde A y B son constantes de integracion, que se
obtienen con las condiciones iniciales

H*(0) = Hg, (11)

d

2(QA0 — (X)Hg
dx

B )
donde Hy y Q¢ son, respectivamente, los parame-
tros de Hubble y de densidad de energia oscura en el
presente (x =0, a = 1). La condicidn inicial ecuacién
(12) se obtiene a partir de la expresion de la densidad

12)

H?(x) =

x=0

de energia oscura dada en ecuacion (5). Utilizando
ecuacion (11) y ecuacioén (12), obtenemos

2
27308

2+2B
(Qao—1) [2(1—3ﬁ[1+b(§2,\0—1)]—29,\0} 7 2a+3p

B(Qpo—1)
A= Hg 20—3B—2
(13)
In | 2(@=2n0) =3B [1+5(Qno—1)]
B: |: ﬁ(Q/\(J*]) ] (14)

22a—3-2)

Para los cdlculos numéricos vamos a utilizar los
valores para o y § usados en [20], es decir, o =
0,93 y B = 0,5, con los cuales se obtiene un buen
comportamiento de los pardmetros ¢ y w. Para el
pardmetro de densidad de energia oscura vamos a
usar el valor de uso comun en la literatura, es decir,
Qpo =0,73. Por lo tanto, el pardmetro de interaccion
b es el tnico que queda libre.



A. Oliveros

3. Evolucion cosmolégica

Para analizar la evolucién cosmoldgica del univer-
so a partir del modelo anterior y poder determinar si
es posible en este escenario obtener un régimen de
expansion acelerada del universo en tiempos tardios,
vamos a considerar una ecuacion barotrépica de esta-
do para la densidad de energia y densidad de presion,
es decir, el pardmetro de la ecuacién de estado viene
dado por wp = pa/pa, donde py es

_ 2 lo,d o
pa(x) =3 |@H"(x) + 5B~ -H"(x) (15)

y a partir de la ecuacién (7) la densidad de presion
PA €8

2
P 1dpA
_ A== g6
PAL) omtpn PA T3k (16)

la expresion para la densidad de materia oscura p,,
se obtiene a partir de la de Friedmann ecuacion (3)
junto con la expresion para p dada por la ecuacion
(5), es decir

pu(0) =3 | (1~ @)~ 3B L HP(0)| . (17)

Por lo tanto, usando la ecuacién para H?(x) dada
por la ecuacién (10) en las expresiones anteriores y
realizando el cambio de variable x = —1In (1 + z), ob-
tenemos una expresion explicita para w en términos
del corrimiento al rojo z

walz) = {2 —2a+3B)[(1+2)7 (2a
—3ﬁ(1 +b(Q.A0— 1)) —ZQAO) +3bﬁ(1 +Z)
(Qro— )]} + (3B~ (14+2) 7 2a+3B(b—1))

o

(Qpo— 1)+ (1+2)F (—200+3B(1+b(Qpo— 1)
+2Qn0)]}

2438
B

&)

(18)
En la figura 1 podemos apreciar su comportamiento.
Se han considerado los valores para b como 0, 0,05
y 0,1, los cuales corresponden al orden de magnitud
comunmente usado en la literatura (ver por ejemplo
[34]). Estos valores serdn utilizados en todos los
calculos numéricos que siguen.

Como se puede ver en la figura 1, el universo pre-
senta una fase de expansion acelerada en tiempos
tardios, ya que se satisface la condicion wy < —1/3.
También vemos que el pardmetro de la ecuacion de
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Figura 1. Parametro de la ecuacion de estado wx contra
el corrimiento al rojo z.

estado cruza la barrera de —1. En este caso el uni-
verso evoluciona de una forma que es caracteristica
de un tipo de campo escalar llamado fantasma [14].
Este tipo de comportamiento, donde la ecuacién de
estado toma valores mayores que —1 y también me-
nores que — 14 es caracteristico de un tipo de modelo
Ilamado quintom [29]. Se puede ver en la figura que
el término de interaccidén es mdas apreciable en el
pasado que en tiempos cercanos al presente (z = 0)
y en el futuro (z < 0).

Para analizar el comportamiento de la densidad de
energia oscura p en funcién del corrimiento al rojo
z consideramos la ecuacidn (15). La expresion anali-
tica para pa (z) es muy extensa para colocar aqui. En
la figura 2 se puede apreciar su comportamiento

2.0

Figura 2. Densidad de energia oscura p en funcion del
corrimiento al rojo z.

La evolucion de la densidad de energia oscura con
respecto al corrimiento al rojo z muestra que existe
una singularidad tipo “Big Rip” en el futuro, la cual
se mantiene para los diferentes valores de b adopta-
dos. Este tipo de singularidades son comunes en los
modelos cuya ecuacion de estado wx cruza la barrera
de —1 (comportamiento tipo campo fantasma) [31].
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Otra cantidad importante en el andlisis cosmoldgi-
co es el pardmetro de desaceleracion ¢, este pardme-
tro se define en términos del pardmetro de Hubble
como

(H2(x))
2

e 19

donde (H?)" = dH? /dx. Usando la ecuacién (10), se
tiene

q(z) =20 =3B(1+b(Qp0 — 1)) — 2Qx0] x

[(1+2)F (@a=B—1)

LU BB —a+B) 1)@ - 1) (20)
2Qn0 —20!+3ﬁ[1 +Db(Qp0 — 1)]

(1427 BRa—3B(1+b(Qr0—1)

—20,0)+(142) 7 B(2+3bB)( Qa0 — 1)].

Su evolucién se muestra en figura 3

Figura 3. Parametro de desaceleracion ¢ en funcién del
corrimiento al rojo z.

como se puede apreciar en la figura 3, para el para-
metro de desaceleracion los valores de b considera-
dos aqui generan valores del corrimiento al rojo de
transicion z; entre 0,6 y 0,7, aproximadamente, 1o
cual es consistente con el valor observado (z, ~ 0,67)
[14]. Hay que recordar que los valores positivos de
g corresponden a un régimen de expansion desacele-
rada (dominancia de materia), y los negativos, a un
régimen de expansion acelerada (dominancia de la
energia oscura), y la transicién de un regimen al otro
se daen z.

Finalmente, a partir de la expresién de H?(x) dada
en la ecuacién (10), podemos graficar H(z) junto
con los 29 valores disponibles actualmente en la
literatura (ver la tabla 1 de la referencia [32]). El
valor de Hy usado aqui es el reportado por Planck
2015 [33] (Hy = 67,8Kms~ ' Mpc™").
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Figura 4. Parametro de Hubble H en funcién del
corrimiento al rojo z. Las unidades de H(z) son
Kms*IMpcfl.

En la figura 4 podemos ver que el modelo cos-
molégico considerado en este trabajo presenta de
manera cualitativa un buen “ajuste” con los datos
observacionales de H(z). Usualmente, la manera ri-
gurosa de ajustar un modelo cosmolégico dado con
los datos observacionales (SNIa, CMB, BAO, H(z))
es mediante el uso de la técnica estadistica llama-
da x2, que en el contexto cosmoldgico se realiza
usualmente con el programa de computadora Cos-
moMC, el cual utiliza el método “Markok chain
Monte-Carlo” para el ajuste de los pardmetros del
modelo en cuestién. En este articulo no vamos a rea-
lizar este estudio detallado, el cual se podria hacer
en un trabajo posterior.

4. Conclusiones

En este trabajo hemos considerado el modelo de
energia oscura introducido en [20], teniendo en cuen-
ta una interaccién de tipo no lineal entre las com-
ponentes de energia oscura y materia oscura, dada
por la ecuacién (8). En este escenario obtuvimos
el pardmetro de la ecuacioén de estado correspon-
diente a la energia oscura wy, el cual presenta un
comportamiento tipo quintom, es decir, toma valo-
res por encima y por debajo de la barrera de —1
(ver figura 1), y que corresponden a un régimen de
expansién acelerada (wp < —1/3). La densidad de
energia oscura p, presenta una singularidad en el fu-
turo (z — —1) tipo “Big Rip”, la cual es usual en los
modelos tipo fantasma [31] y se mantiene para los
diferentes valores del pardmetro de interaccién b (ver
figura 2). Otra de las cantidades tomadas en cuenta
en este trabajo fue el parametro de desaceleracion
g, que presenta en este contexto valores del corri-
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miento al rojo de transicion z; que son consistentes
con las observaciones (z; =~ 0,67) [14] (ver figura 3).
Finalmente, analizamos el ajuste cualitativo del mo-
delo con los datos de H (z) reportados en la literatura
(ver figura 4). A partir de todo lo anterior, podemos
decir que el modelo de energia oscura considerado
aqui junto con el término de interaccion no lineal es
fenomenol6gicamente viable.
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