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Capitulo 1

Introduccion

El estudio de los objetos celestes ha sido uno de los temas mds recurrentes desde
el inicio de la humanidad, este fue un eje central en el desarrollo de las civi-
lizaciones antiguas. Este ha evolucionado desde tener connotaciones filoséficas,
tratando de explicar los movimientos erréticos de objetos, eclipses y otros eventos
astrondmicos, hasta llegar a ser una ciencia de precision que estudia el Universo
y su evolucion. A lo largo de la historia, la ciencia y tecnologia nos han permitido
conocer de manera mas profunda nuestro Universo. Sin embargo, atin con los
grandes avances alcanzados la mayor parte de éste, sigue siendo un misterio.

En la actualidad se sabe que el Universo estd conformado de estrellas, que se
acumulan debido a los efectos gravitacionales para formar galaxias, que a su vez
conforman ctimulos de galaxias y éstos forman supercimulos, que son objetos
mads grandes colapsados gravitacionalmente y la estructura formada por estos ob-
jetos, conforman lo que hoy se conoce como estructura a gran escala (Large Scale

Structure o LSS por sus siglas en inglés), cuya distribucion en forma de filamentos



es estadisticamente homogénea e isotrépica a escalas mayores a 100Mpc'.

El estudio de la formacién de estructura césmica, los fendmenos que se pre-
sentan en el Universo y sus propiedades forman parte de la Cosmologia. Esta
ciencia hace uso de modelos para describir la dindmica del Universo a gran es-
cala, entre los que se encuentra el modelo A-CDM (A Cold Dark Matter), el cual
contempla una componente de materia oscura (CDM, por las siglas en inglés de
Cold Dark Matter) y una constante cosmoldgica (A). A dicho modelo también se
le llama modelo cosmolégico estdndar, y describe un universo en expansion es-
tableciendo que, inicialmente toda la materia se encontraba en un estado de muy
alta densidad, a partir del cual evoluciond y se expandi6 para llegar al estado de
baja densidad en el que nos encontramos actualmente.

Dicho modelo se basa en dos principios fundamentales: (1) que la Relativi-
dad General, desarrollada por Albert Einstein, es la teoria gravitacional correcta
a todas las escalas; (2) el principio cosmoldgico, que establece que el Universo
es homogéneo e isotrépico, es decir, las propiedades fisicas del Universo son las
mismas en cualquier punto y su estructura se ve igual sin importar la direccién en
la que se observe, valido solo a escalas superiores a los 100 Mpc [1].

El mismo establece la composicion del Universo y la abundancia de cada com-
ponente, constituido por materia bariénica en un 4.9%, materia oscura fria en un
26.6%, energia oscura como constante cosmoldgica en un 68.5% y una pequeiia
contribucién de radiacion.

La materia y energia oscura, son componentes propuestas para dar solucion a

la discrepancia entre algunas observaciones y la teoria, entre las que se encuentra

IEl parsec (pc) es una unidad de longitud usada en el contexto astronémico, 1pc = 30857 x

10'%m, donde 1Mpc equivale a 10%pc.



. En particular la materia oscura, es un tipo de materia que no emite ningin tipo
de radiacién electromagnética y solo interactiia gravitacionalmente.

Con esto, A-CDM ha podido reproducir multiples observaciones de forma
exitosa, entre las que se encuentra la estructura a gran escala y la radiacién césmica
de fondo de microondas (RCF o CMB por las siglas en inglés de Cosmic Mi-
crowave Background) [2].

Por otro lado, los avances tecnoldgicos han permitido recopilar una gran can-

tidad de datos de las diferentes observaciones: el CMB [2], las supernovas tipo
Ia [3], las oscilaciones baridnicas acusticas (Baryon acoustic oscillations 0 BAO
por sus siglas en inglés) [4,5], han restringido diferentes pardmetros cosmoldgicos
con una gran exactitud?.
Estas observaciones han logrado convertir a la Cosmologia en una ciencia de pre-
cision. La constante disminucion en las barras de error de las mediciones, per-
mite examinar la viabilidad de diferentes modelos cosmolégicos, haciendo uso de
simulaciones numéricas que, de igual forma, deben mantenerse a la par con las
observaciones [6].

Un tema de gran relevancia en cosmologia es la estructura a gran escala (LSS)
y su proceso de formacidn, ya que nos revela informacién sobre los estados ini-
ciales y las diferentes componentes del Universo, asi como aspectos importantes
de su dindmica, por lo que permite observar posibles desviaciones a las predic-
ciones del modelo estdndar cosmolégico.

Adn con el éxito del modelo estdndar cosmoldgico, existen diferentes propues-

tas en la literatura que brindan una alternativa, las cuales proponen desde modifi-

ZPor ejemplo, la colaboracién Planck [2] reporta que la curvatura espacial del universo es plana,

con un error de aproximadamente 0.2 %.



caciones a la teoria de la relatividad general (Modify Gravity o MG por sus siglas
en inglés) [7, 8], hasta variaciones en los componentes de materia [9] y energia
oscura [10, 11]. Estos modelos predicen diferentes valores de algunos observ-
ables en comparacién con el modelo estindar. Entre las propuestas de materia
oscura encuentra la materia oscura como campo escalar (Scalar Field Dark Matter
o SFDM por sus siglas en inglés), en la que se centra este trabajo.

Asi, las simulaciones numéricas en el contexto cosmoldgico son de suma im-
portancia, siendo imposible realizar experimentos a escalas astrondmicas. Las
simulaciones permiten probar diferentes modelos, generando predicciones de ob-
servables.

Teniendo en cuenta que la materia oscura es uno de los componentes mas
importantes en el proceso de formacién de estructura, el objetivo de esta tesis
es emplear simulaciones rdpidas del modelo SFDM. Se analizard la formacion
de estructura resultante, con lo que se comparara con el modelo A-CDM. Para
lograrlo se realizan modificaciones al c6digo MG-PICOLA [51].

Enseguida se presenta una descripcion del contenido de los capitulos posterio-
res.

En el capitulo 2, se muestra algunos elementos basicos de la Cosmologia, una
descripcion de modelo estandar cosmoldgico y una breve resefia de las diferentes
etapas del Universo, asi como alternativas a la componente de materia oscura
propuesta en el modelo estdndar. Se hace énfasis en el modelo de materia oscura
como campo escalar (SFDM), ademads de la relacion entre la materia oscura y la
formacion de estructura.

En el capitulo 3, se muestra la teoria de perturbaciones lineal para el caso

del modelo A-CDM y el modelo SFDM. También se muestra la aproximacién no



lineal y su relacion con las simulaciones cosmoldgicas.

En el capitulo 4, se revisan brevemente las ecuaciones y los pardmetros usados
para las simulaciones, especificamente las del método de /N-cuerpos y el método
COLA (COmovil Lagrangian Acceleration).

En el capitulo 5, se muestra la implementacion del modelo de materia oscura
como campo escalar en el cddigo MG-PICOLA y los resultados que se obtuvieron
por medio de las simulaciones, donde se hace una comparacién con el modelo A-
CDM Yy se obtiene su funcién de correlacion.

Finalmente en el capitulo 6, se muestra una serie de conclusiones derivadas
del andlisis de los resultados obtenidos en el capitulo anterior y del desarrollo de

la teoria de perturbaciones para el modelo de campo escalar como materia oscura.



Capitulo 2

Modelo cosmologico estandar

Un modelo cosmoldgico necesita establecer la forma en la que la materia se en-
cuentra distribuida en el espacio, asi como una teoria de gravitacién que dicte la
forma en la que los objetos interaccionan gravitacionalmente, para describir la
dindmica del Universo.

Como se menciond en la introduccién, el modelo A-CDM introduce estos req-
uisitos por medio del principio cosmoldgico y de la relatividad general. Por lo
que se presentan algunas de las implicaciones del modelo basadas en las referen-
cias [1,12].

Si nos encontramos en un universo en expansion, la condicién de homoge-
neidad permite hacer un cambio de coordenadas espaciales a coordenadas lla-

madas comoviles, estas se definen como:

r = a(t)x, 2.1)

donde r es la distancia real entre los objetos, X se denomina distancia comovil, ¢

es el tiempo coésmico. El tiempo cédsmico es el tiempo medido por un observador



que ve el universo expandirse uniformemente a su alrededor y a(t) es el factor
de escala, una funcién adimensional que describe como las distancias crecen o
decrecen en funcién del tiempo. Por convencién se define a(ty) = ag = 1 para
el tiempo presente (Zy). Derivando la ecuacién (2.1) con respecto al tiempo se
obtiene

= ax + ax, 2.2)

donde el punto representa la derivada con respecto al tiempo, reescribiendo esta
ecuacion se obtiene

V= gr + ax, (2.3)
a

donde v es el campo de velocidades con v = r y el término ax es la velocidad
peculiar.

Establecer que la densidad de materia es isotrdpica, no solo quiere decir, que
la densidad es funcién unicamente del radio, sino también, que no existe una
direccién preferencial para otros atributos fisicos como el campo de velocidades,
por lo que el inico campo de velocidades permitido a nivel local, serd un campo
en expansion o contraccion proporcional a la distancia, por lo que la velocidad

peculiar en la ecuacién (2.3) serd cero, obteniendo:
v="2r = Hr (2.4)
a

donde H es el factor de Hubble definido como H = a/a.

Este efecto fue observado por primera vez por el astronomo estadounidense
Melvin Slipher, que descubrié una recesidn isotrdpica en torno a la Tierra. Ob-
servada nuevamente por Edwin Hubble, en un estudio sistemdtico de la relacion
entre la distancia y la velocidad de 1355 galaxias, dando lugar a lo que se conoce

como ley de Hubble (v = Hyr) [13], asi como la constante de Hubble H, que
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indica la taza de expansion actual del Universo y su valor usualmente se expresa

como:

Hy = 100hkms™ ' Mpc ™, (2.5)

donde el factor h tiene un valor de h ~ 0.7'.

Para describir la geometria del espacio-tiempo, en relatividad general se hace
uso de la métrica, la cual proporciona la distancia entre dos puntos en el espacio-
tiempo. Al aplicar el principio cosmoldgico, se exige que la geometria espacial
tenga una curvatura constante, esta condicion se cumple para tres casos: curvatura
positiva, negativa o plana.

La métrica que cumple con las condiciones de homogeneidad e isotropia y
considera la dependencia temporal, es la métrica de Robertson-Walker, que en

coordenadas esféricas es

ds* = —c*dt® + a(t)® [dr® + S2(r)d?] (2.6)

donde c es la velocidad de la luz y r la coordenada comdvil, mientras que los

términos S, y df2 se definen como

Rsin(r/R)  parak >0

Sx =< Rsinh(r/R) pararx <0 2.7)
r paraxk =0
dQ¥? = db? + sin® Od¢?, (2.8)

'El valor de la constante de Hubble, varia segitin la combinacién de datos que se usen para

restringirlo [2].



de forma que la geometria del espacio puede determinarse por dos cantidades, ~
llamada constante de curvatura, tomando valores de x = 0 para el espacio plano,
x > 0 para curvatura positivay x < 0 para curvatura negativa, para los casos en
los que el espacio es curvo, el factor R representa el radio de curvatura [14].
También se define el tiempo conforme, que permite re-escalar el tiempo césmico

y estd dado por

dt = a(t)dr, (2.9)

El tiempo conforme jugard el mismo papel que las coordenadas espaciales en la

ecuacion (2.6), por lo que la métrica puede reescribirse como

ds* = a(t) [-Pdr® + dr® + SZ(r)dQ?] . (2.10)

Ya que en un universo en expansion la distancia varia con el tiempo, se define
la distancia propia, como la longitud de la geodésica espacial entre dos obser-
vadores a un tiempo ¢ fijo, donde la geodésica se define como la minima longitud
que separa a dos puntos sobre una superficie, de tal manera que la métrica se

reduce a la forma:

ds* = a(t)? [dr® + S2(r)dQ?] . (2.11)

Al seguir el camino de la geodésica espacial los dngulos 6 y ¢ son constantes,
por lo que solo se tendrd una dependencia en la coordenada comévil como ds? =
a(t)?dr?, donde el valor de a(t) es fijo, definiendo asf, la distancia propia dada

por la ecuacion



d, = a(t) /OT dr, (2.12)

asi como la distancia de Hubble dada por

dH(tQ) = C/HQ, (213)

que implica que todos los objetos separados por una distancia propia mayor a la
distancia critica (dg), tendrd una velocidad de recesién v, > ¢, donde v, = dp.
Esta distancia también se usa para establecer una escala a partir de la cual los
efectos relativistas se vuelven importantes, por lo que a escalas menores es posible
usar la descripcion Newtoniana.

Ya que las distancias definidas anteriormente no son directamente observables,
es necesario tener una forma de medir distancias a partir de propiedades conoci-
das, existen diferentes técnicas para inferirlas y dependen de la lejania a la que
se encuentren. Se hace uso del paralaje trigonométrico para objetos relativamente
cercanos, tomando generalmente como linea base, la distancia entre el Sol y la
Tierra. También se usan las llamadas candelas estdndar, objetos cuya luminosidad
es practicamente constante, las supernovas tipo /a se encuentran en esta categoria.

Un concepto de fundamental importancia en Cosmologia es el corrimiento al
rojo de la luz (redshift z), medido a partir de la variacion de la longitud de onda
emitida (\.,,), con respecto a la longitud de onda observada () y cuya relacion
es

Aob — Aem

=== 2.14
z o (2.14)

Dada esta definicidn, es posible establecer una relacion directa entre los ob-

jetos observados a partir del redshift y el factor de expansion del Universo por

10



medio de la siguiente ecuacién

142=2 (2.15)
a

para objetos cercanos que se alejan con una velocidad v, el redshift se determina
por z = v/c.

Por otro lado, al resolver las ecuaciones de Einstein, por medio de la métrica de
Robertson-Walker, se modelan las componentes como fluido perfecto, obteniendo
las ecuaciones que describen la dindmica del Universo, la primera es la llamada

ecuacion de Friedmann

9 a(t) i 871G K A
H? = <—> = o) — oty (2.16)

donde G es la constante de gravitacién universal, p(t) la densidad del Universo,

que puede separarse en la densidad de radiacion (p,(t)) y la densidad de materia
(pm(t)), A la constante cosmoldgica, introducida inicialmente para obtener un
universo estdtico y el factor de escala a(t).

Al definir una densidad de energia p, la constante cosmoldgica A se puede

describir como un fluido, cuya ecuacién esta dada por:

_ A (2.17)
PA= S '
lo que permite escribir la ecuacion de Friedmann de la siguiente forma
8rG K
H? = —=(p+ps) = . (2.18)

Mientras que la evolucién de la densidad se describe a través de la ecuacién

de fluido,

11



( p) —0, (2.19)

) a
p+3=—(p+=
C

a

donde la presion p es diferente para cada componente del Universo.
Para poder resolver las ecuaciones (2.18) y (2.19) es necesario establecer una

tercera ecuacion: la ecuacién de estado que relaciona la presion y la densidad de

energia,

p= wch, (2.20)

donde w es un pardmetro que cambia segtin la componente del Universo. Para las

siguientes componentes se tiene que:

para radiacion.

1
3
0 2.21)

W= para materia sin presion.
—1 para la constante cosmoldgica.
Es til representar a la densidad del Universo por medio de una escala natural,
con la cual, en lugar de representar la densidad directamente, se expresa el valor

relativo a una densidad critica (p.). La cantidad resultante es adimensional y se

conoce como parametro de densidad €2; dado por la ecuacién
i(t
Q) = 22 ( ), (2.22)
Pe
donde el subindice ¢ representa cada componente del Universo (radiacion, mate-

ria o constante cosmoldgica). La densidad critica p., se obtiene al suponer un
universo plano en la ecuacién de Friedmann y esta dada por
_ 3 (2.23)
Pe = e '

12



Con las definiciones anteriores, se puede reescribir la ecuacion de Friedmann

de forma
= HQ - =, (2.24)
a
K
definiendo a Q = Q, + Q,,, + Qa y a Q. = —r/H?a? obtenemos la ecuacion

de Friedmann de forma compacta

Q4+ Q=1 (2.26)

Finalmente, ya que la ecuacién de estado es diferente para cada componente

del Universo, es necesario establecer la naturaleza de cada una y su abundancia.

2.1 Composicion del Universo

Se sabe que el Universo estd compuesto por materia baridnica no relativista (ma-
teria "normal’) y radiacidn, sin embargo, la teoria permite la inclusiéon de compo-
nentes extras. El modelo cosmoldgico actual propone que, ademas de la radiacién
y materia barionica, existen dos componentes extras a las cuales se les ha dado el
nombre de materia oscura y energia oscura.

Se presenta una breve explicacidon de cada una de las componentes del modelo

cosmolégico A-CDM, asi como algunas de las observaciones que lo apoyan [15].

Radiacion .- En Cosmologia se define como particulas relativistas, es decir, que
se mueven a velocidades cercanas a la velocidad de la luz. Esta veloci-

dad permite que la energia cinética produzca una fuerza de presiéon cuya

13



ecuacion de estado es p = p/3. Ya que cualquier particula que se mueva
a estas velocidades tiene la misma ecuacion de estado, los neutrinos se en-

cuentran dentro de la clasificacion de radiacion.

Haciendo uso de la ecuacion de estado se obtiene la ecuacion de fluido

correspondiente a la radiacién

pr4alp=o0, (2.27)
a

de donde se deriva la relacién

p o< 1/a* (2.28)

que describe como la densidad de energia de la radiacién decrece con el
factor de escala, mientras que la relacion de éste respecto al tiempo, para un

universo dominado por radiacién es

£\ 12
a(t):<%) : (2.29)

Para establecer la abundancia de radiacion en el Universo, se toma en cuenta
que solo aproximadamente el 3% de su densidad es producida por las estre-
llas, por lo que la mayor contribucién al pardmetro de densidad, es debido a
los fotones que se encuentran en el CMB y a los neutrinos provenientes de
su andlogo, llamado radiacién cosmica de neutrinos (CNB, por sus siglas en
inglés Cosmic neutrino background), que en conjunto tienen un parametro

de densidad actual de 2, ~ 107°.

Materia bariénica .- En el contexto cosmoldgico, se define a la materia bariénica

como la materia no relativista que ejerce presion despreciable p = 0. Esta

14



suposicion es una buena aproximacion para los dtomos en el Universo, una
vez que se enfriaron y raramente interactdan, asi como para los grupos de
galaxias en el Universo ya que solo interactian gravitacionalmente. Con

una ecuacion de fluido dada por

p+3%p=0, (2.30)
a

se deriva la relacion

po<l/a® (2.31)

asi como la relacion entre el factor de escala y el tiempo, para un universo

alt) = (t)m. (2.32)

to

dominado por materia

Finalmente, el pardmetro de densidad actual de materia baridnica para el
modelo A-CDM esta dado por Q72 = 0.0224 +0.0001, tomando en cuenta
el valor del factor de Hubble obtenemos €2, = 0.049, constituyendo aproxi-

madamente el 5% de la composicién total del Universo.

Energia oscura .- Uno de los més grandes misterios de nuestro Universo es su
expansion acelerada. Aun cuando desde 1929 Edwin Hubble demostré que
el Universo se expande, al observar la relacion entre la distancia y la ve-
locidad de las galaxias [13], no fue hasta 1998 que se mostré que no solo

se encuentra en expansion, sino también se acelera [16]. Para explicar este

15



fendmeno se introdujo el concepto de energia oscura, que es un compo-
nente del Universo con presion negativa, proporcionando la fuerza repul-
siva causante de la aceleracion. A-CDM propone que la energia oscura es
la constante cosmoldgica (A), definida como la energia del vacio con una
ecuacion de estado dada por p = —pc? [17, 18], asi la ecuacién de fluido

sera

a
jn =35 (pa+ %) —0, (2.33)

de forma que, su densidad de energia permanece constante ain y cuando
el Universo se expande. Con una abundancia actual de 2, = 0.685 +
0.013, constituyendo aproximadamente el 68% de la composicidn total del

Universo.

Materia oscura .- Componente cuya interaccion es puramente gravitacional, fue
predicha por primera vez en los afios 30, cuando el fisico Zwicky observé
la distribucion de velocidades en el cimulo Coma y dedujo que la razén
masa-luminosidad estaba dada por M /L ~ 300h, esto lo llev a la con-
clusién de que existia un tipo de materia no luminosa a la que llam6 materia
oscura [9, 12]. En el caso del modelo A-CDM se propone que la materia
oscura es un tipo de materia fria, débilmente interactuante y no colisional,
con la ecuacion de estado p = 0, su relacion con el factor de escala es igual
que el obtenido para la materia bariénica y su pardmetro de densidad actual
es de Qcparh? = 0.120 £ 0.001, donde Qcpas = 0.264 £ 0.001. Posterior-
mente se hablard de forma mds extensa de la materia oscura, constituyendo

aproximadamente el 26% de la composicidn total del Universo.
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Ya que la materia oscura y la materia baridnica tienen la misma ecuacién de
estado, es usual encontrar el pardmetro de materia €2,,, como €2, = €2 + Qcps,
cuyo valor actual es €2,,, = 0.315 4 0.007. Los valores actuales de los pardmetros
de densidad para las diferentes componentes se obtuvieron de la referencia [2].

Con las relaciones encontradas para cada componente, podemos escribir la

ecuacion de Friedmann como

HXD) Qo Qo O
= ’ — 4+ 0 2.34
H? at + a3 + a? T+, ( )

donde las cantidades con subindices O representan los valores actuales, para un

universo plano 2, = 0, por lo que es posible escribir la ecuacién anterior como

H?*(t) Qo N Qno  1—Q
HZ  at ad a?

con QQ = Qno -+ Qm,O -+ QA.

+ Qa, (2.35)

Se describird brevemente la historia de la evolucion del Universo, de acuerdo
con el modelo estdndar cosmoldgico mostrado anteriormente [1, 14, 19].

¢ Big Bang (t = 0s).- Evento que inicia la creacion del Universo, también
conocido como singularidad inicial.

e Inflacién (~ 1073°s).- Epoca en la que se cree que un campo escalar ¢,
provoca una expansion acelerada tipo exponencial durante un periodo de tiempo
muy corto. Se generan fluctuaciones cudnticas que se cree son las semillas de las
perturbaciones, que mas adelante formaran la estructura del Universo.

e Desacoplamiento de Neutrinos ({ = 0.2s).- La razén de interacciéon de
los neutrinos es mayor a la razén de expansion, kg1 o« 1MeV cuando el Uni-

verso baja de esta temperatura, los neutrinos dejan de interactuar y se forma la

17



radiacién césmica de neutrinos (CNB, por sus siglas en inglés Cosmic Neutrino
Background).

o Nucleosintesis (¢ = 200s a 300s).- Epoca en la que domin la radiacién. Los
protones y neutrones forman los primeros nicleos de helio-3 (*He), helio-4(*He),
litio (“Li) y deuterio(D).

o Igualdad de materia-radiacién (¢ ~ 10''s).- Redshift de z = 3570. Epoca
en la que el dominio de la radiacién en el Universo termina, la densidad de materia
y radiacién es la misma.

eRecombinacién ¢ ~ 10'3.- Redshift de z = 1370. Se refiere a una época en
la que los electrones se enlazan con los protones, se forman los primeros dtomos
neutros de hidrégeno.

e Desacoplamiento.- Redshift de 2 = 1100. También llamada época de tltima
dispersion. Se refiere a la época en la que los fotones ya no se dispersan. Cesa
la interaccién de los fotones con las particulas y se crea la radiacion césmica de
fondo (CMB).

e Universo visible(t ~ 10'%s).- Formacién de primeras estructuras en el Uni-
verso, debido a el colapso gravitacional causado por perturbaciones en el campo
de densidad.

e Universo actual.- Redshift de z = 0. Dominio de la constante cosmoldgica,

el Universo se encuentra en expansion acelerada.

2.2 Materia oscura

La materia oscura es un tipo de materia que solo interactia gravitacionalmente y

no ha sido detectada de forma directa, por lo que se mencionardn algunas de las
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observaciones que acreditan su existencia [20].

Curvas de rotacion de las galaxias.- En estas observaciones se mapea la ve-
locidad de rotacion de las estrellas y el gas, en funcién a la distancia a la que se
encuentran del centro galdctico. Tedricamente, las velocidades tanto de las estre-
llas como la del gas en los extremos de la galaxia deberian disminuir en funcién
al radio, sin embargo, las curvas de rotacion muestran que, las velocidades a las
que se mueven son casi constantes, este comportamiento puede ser explicado si
un halo de materia oscura se encuentra rodeando la galaxia [21,22].

Cumulos de galaxias.- Una de las primeras evidencias de la existencia de la
materia oscura obtenida por el fisico Zwicky, muestra que existe una menor can-
tidad de masa en los cimulos que la necesaria para obtener la dindmica obser-
vada [23,24].

Lentes gravitacionales fuertes.- Este efecto es la distorsion de imagenes de
objetos celestes lejanos debido a la masa gravitacional de un cimulo, suponiendo
que solo se tiene materia baridnica, esta distorsion puede ser usada para inferir la
forma del pozo de potencial gravitacional del cimulo y a partir de éste su masa.
Sin embargo, la masa inferida a partir de su luminosidad muestra que hay una
gran discrepancia entre estas dos mediciones, la cual se atribuye a la presencia de
materia oscura [25].

Lentes gravitacionales débiles.- De igual forma que en los lentes gravita-
cionales fuertes, es un fenémeno que distorsiona la luz debido a la masa gravi-
tacional. En este caso se cuenta con un gran nimero de fuentes distantes, cuya
radiacion emitida atraviesa zonas de alta densidad, este efecto solo puede expli-
carse a partir de la existencia de halos de materia oscura, ya que la distorsion

de los objetos es minima, es necesario realizar el andlisis estadistico de un gran
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namero de galaxias cuya radiacion atraviesa dichos halos [26-28].

Finalmente, se tiene evidencia de la distorsion de la radiacion proveniente del
CMB, generada por halos de materia oscura [29, 30].

Estas son solo algunas observaciones que se inclinan a favor de la existencia
de la materia oscura. Sin embargo, a pesar de toda la evidencia observacional, la
naturaleza de esta componente sigue siendo un misterio, sin que a la fecha haya
podido ser detectada de forma directa por algin experimento terrestre [31,32].

En la literatura se pueden encontrar diferentes modelos que brindan una al-
ternativa a A-CDM, algunos abordan modificaciones a la teoria de la relatividad
[33,34], mientras que otros proponen modificaciones al contenido de materia, ya
sea para definir la materia oscura o para definir la energia oscura [35].

Se presentardn algunas propuestas a la materia oscura [20].

e WIMP.- Weakly Interacting Massive Particle (WIMP por sus siglas en inglés),
es una particula ligera, no relativista, que interactia por medio de la gravedad y
la fuerza débil, con una masa de entre algunos GeV' y TeV, esta particula se de-

sacopla del resto de la materia en el Universo temprano [36].

e Axiones.- Introducida como un intento para resolver la violacién carga-
paridad de la interaccidn fuerte, es una particula ligera de aproximadamente 0.01eV/,
con una interaccion extremadamente débil con otras particulas. Una de las carac-
teristicas de ésta es que se encuentra fuera de equilibrio térmico en el Universo

temprano [37].

e Neutrinos estériles.- Esta particula fue propuesta en 1993 por Dodelson y
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Widrow, eléctricamente neutra, interactia mds débilmente que los neutrinos con-
vencionales con una masa del orden de K'eV y entra en la clasificacion de materia

oscura tibia [38].

e Materia oscura como campo escalar (SFDM).- Particula ultraligera, con
masa de aproximadamente 10~22¢V/, son bosones que se pueden condensar en un
solo estado de condensado de Bose-Einstein, que en conjunto se comporta como
una onda clésica, propuesta por primera vez en 1994 por S. U. Jiy S. J. Sin [39].

Este dltimo es el modelo en el que se centra la tesis, por lo que se dard una

explicacién mds amplia.

2.3 Materia oscura como campo escalar

El modelo de materia oscura como campo escalar (SFDM), se encuentra en la
literatura con diferentes nombres, como Condensado de Bose Einstein (BEC), Ul-
tra Ligth Axion (ULA) o Wave Dark matter (WDM), este modelo propone que
la materia oscura es un campo escalar (¢), compuesto por particulas ultra ligeras
tipo bosén, con espin 0 y una masa de aproximadamente m ~ 10722eV, que
se condensa en un solo estado de condensado de Bose-Einstein comportdndose
en conjunto como una onda clésica. Fue propuesto como un campo escalar fun-
damental andlogo al inflatén (campo escalar que se cree es el responsable de la
expansion acelerada en inflacion) dando una alternativa a CDM, [40,41], con una
temperatura critica 7. = 0.3eV.

Una de las caracteristicas principales del modelo, es que presenta un corte

natural en el espectro de potencia [42], relacionado con el nimero de onda de
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Jeans (k) y se refleja en la supresion de pequefias estructuras, esta caracteristica
ha generado un gran interés en el estudio de formacién de estructura, ya que,
aun que el modelo presente un comportamiento como materia oscura fria (CDM)
a grandes escalas, a pequefias escalas la presion cudntica suprime la formacién
en comparacion con A-CDM y predice una menor abundancia, por lo que seria
posible hacer una comparacion directa entre estos modelos.

Ya que la particula es extremadamente ligera, su comportamiento tipo onda se
manifiesta a escalas astrofisicas. La ecuacion que representa el campo escalar es la
ecuacion de Klein-Gordon [43,44], que puede ser llevada a un limite no relativista
y reducirse a ecuaciones tipo fluido en el caso de interaccion gravitacional débil,
que permite predecir observables astrofisicos.

La accién que gobierna al campo escalar es

S = / v—gd'x {2—]:2 + 0u00" ¢+ 0 + Nol' . (236)
donde g = det(gw,), R es el escalar de Ricci, GG la constante gravitacional New-
toniana, ¢ la velocidad de la luz, ¢ es el campo escalar complejo, K = 877G/ A,
m = mec/hy A = X\ (hic). Donde m es la masa del bosén, £ es la constante
reducida de Planck y A es un pardmetro adimensional relacionado con la auto
interaccion del campo.

Haciendo uso de la métrica Newtoniana

d32 _ (1 1 2(1)(X)) CthQ n (1 _ Qq)(X)) 5ijd{L‘ide‘j, (237)

c? c?
donde @ es el potencial gravitacional Newtoniano, se obtiene la ecuacién de

Klein-Gordon que representa la evolucion del campo escalar
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(D—mQ—zx | ¢ |2) ¢ =0, (2.38)

donde [ es el D’ Alambertiano dado por

0= (1 + 2%) V2 — (1 — 2%) o7 (2.39)

Para tomar el limite no relativista, para un campo débil | ® | /c? < 1, se

aplica la transformacion

o(t,x) = €™ P(t,x), (2.40)

donde el campo 1 se restringe por las condiciones 9,10 ~ 92 = O(e?), que indican
que la propagacion de la energia en el sistema es no relativista (v < c¢), con lo

que es posible obtener el sistema de ecuaciones

2 ~2
o = 52 1 (0422 |y p ) my, (2.41)
2m m2
4 Gim? A
V2 = ”G;” [k <1 ik |2> : (2.42)
c 2m

llamadas ecuaciones Gross-Pitaevskii-Poisson o Schrodinger-Poisson, estas ecua-
ciones representan la dindmica del campo escalar en una aproximacion no rela-
tivista [45].

En este trabajo se desarrolla el modelo SFDM sin tomar en cuenta el término
de autointeraccion, es decir, el término \ = 0, llamdandole en algunos trabajos
modelo de Fuzzy Dark Matter (FDM), por lo que en adelante nos referiremos a

esté como FDM [46].
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2.4 Materia oscura y Formacion de estructura

El entendimiento de la formacién de estructura se ha convertido en un tema cen-
tral en la Cosmologia, la cual inici6 a partir de pequefias perturbaciones el fondo
homogéneo de densidad, también llamadas perturbaciones primordiales y cuya
prueba principal es la existencia de las anisotropias que presenta el CMB [47].
Una de las principales propuestas, es que las fluctuaciones fueron generadas en el
periodo de inflacién, al terminar dicho periodo, estas perturbaciones se grabaron
como condiciones iniciales en la época de dominio de la radiacion.

A partir de esto, la evolucion de las perturbaciones es dominada tinicamente
por la accién de la gravedad, en donde las regiones con sobredensidad generan
pozos de potencial, los cuales atraen una mayor cantidad de masa que como con-
secuencia genera un crecimiento en la sobre densidad. Este proceso continda de
tal forma que la amplitud de las perturbaciones crece hasta que la inestabilidad
gravitacional provoca un colapso y da lugar a la formacién de las primeras estruc-
turas. Ya que en la era dominada por radiacién, el acoplamiento entre la radiacién
y la materia baridnica disuelve cualquier fluctuacién en el campo de densidad de
la materia bariénica, las perturbaciones en el campo de densidad de la materia
oscura son las responsables de la formacién de estructura, por lo que el andlisis
de las perturbaciones se realizard en éste campo de densidad.

Una vez que se asumen las condiciones iniciales del Universo, el siguiente
paso es el estudio de la formacion de estructura como funcién del tiempo.

Para entender la formacién de estructura, es necesario resolver la dinamica de
las perturbaciones. Atin cuando el fendmeno de formacién se genera a partir de
interacciones no lineales, en términos de la inestabilidad gravitacional, las fluc-

tuaciones en la densidad se vuelven suficientemente pequefas a grandes escalas

24



para poder usar la teoria de perturbaciones lineal (PT, por sus siglas en inglés
Perturbation Theory) sin perder informacion, sin embargo a escalas menores nos
encontraremos en el régimen semilineal y no lineal. En el capitulo siguiente, se
mostrard una revision de la teoria de perturbaciones Lagrangiana a primer y se-
gundo orden, asi como algunos temas importantes usados para resolver y entender

la formacién de estructura [41,48].
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Capitulo 3

Teoria de perturbaciones

Aun cuando la formacion de estructura del Universo esta dominada por inter-
acciones no lineales, es posible obtener algunos resultados generales de forma
analitica por medio de la teoria de perturbaciones lineal. Iniciando a partir de un

fondo con densidad homogénea, se perturban los campos de la siguiente forma

p(x.t) = po(t) + dp(x,1), 3.1)
v(x, 1) = vo(t) + Sv(x, 1), (3.2)
p(x,t) = po(t) + dp(x,1), (3.3)
O(x, 1) = Bo(t) + 6B(x, 1), (3.4)

donde p(x, t) el campo de densidad, v(x, t) es el campo de velocidades, p(x, ) es
la presion del fluido, ®(x,t) el potencial gravitacional newtoniano, mientras que
los términos con J son las perturbaciones correspondientes a cada campo y los

subindices 0 corresponden a los campos sin perturbar. En adelante se omitirdn
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las dependencias temporal y espacial de los campos para tener una notacién mas
compacta.
La teoria de perturbaciones lineal es vdlida siempre que el contraste de densi-

dad 0 sea menor a uno y esta definido como:

5oL % (3.5)

Po Po
Tomando estas definiciones, se presentan los resultados obtenidos a partir de la
aproximacion lineal para el modelo de materia oscura fria (CDM) y el modelo de
materia oscura como campo escalar (FDM), en donde se obtienen algunas solu-

ciones analiticas.

3.1 Perturbaciones lineales para el modelo A-CDM

La teoria de perturbaciones se basa en tomar un fondo de densidad homogéneo,
sobre el cual se realizan pequenas perturbaciones que implican interacciones entre
campos gravitacionales débiles, por lo que es posible hacer una aproximacién a un
sistema gobernado por ecuaciones de movimiento de un fluido. Este tratamiento
perturbativo se muestra en la referencia [12].

Las ecuaciones correspondientes a un fluido perfecto estdn dadas por

e v J .
i p Vo, (3.6)
Dp
—L = _pVv. 7
V20 = 4Gy, (3.8)



que son la ecuacién de Euler, la ecuacion de continuidad o energia y la ecuacion
de Poisson respectivamente, donde D/ Dt= 0/0t +v -V es la derivada convectiva
y G la constante gravitacional.

Haciendo uso de las ecuaciones de los campos perturbados (3.1), (3.2), (3.3)

y (3.4), se obtiene:

V(po + 0p)

— V(P + 69D), 3.9
0+ 0p (@ ) (3.9)

(%+(vo+5v)-V) (Vo +0v) = —

(5 + 00+ ¥) (00 =~ (n 400 V- (40w, G.10)

V(D + 6®) = 471G (po + 0p). (3.11)

Para perturbaciones lo suficientemente pequeias, los términos de segundo orden
son despreciables en comparacion con los términos a primer orden, por lo que se

obtendran las ecuaciones lineales.

d Vip
%5V o VP — (dv - V)vy, (3.12)
15 = -V -6v (3.13)
dt ’ '
V260 = 47 G pyo. (3.14)

Usando la ecuacién (3.5) del contraste de densidad y haciendo un cambio al

sistema comdvil por medio de las ecuaciones
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x(t) = a(t)r(t), (3.15)

Sv(t) = a(t)u(t), (3.16)

se obtiene

U+2-u=——— (3.17)
a Po

§=-V-u (3.18)

V25® = 4G py, (3.19)

Ahora es necesario introducir la ecuacién de estado, que en general se puede

escribir en términos de la velocidad del sonido
2 _ Op
S ap *

Resolviendo el sistema de ecuaciones (3.17), (3.18) y (3.19) se obtiene

c (3.20)

5+ 2%5 = 47Gpyd + 2V %6p, 3.21)

y aplicdndole la transformada de Fourier

S(x,t) = ﬁ / Sr(t)e ®rd’k, (3.22)

se obtiene la ecuacidén que gobierna la evolucion de las perturbaciones.
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. - 2].2
5, + 22% - <47er0 4+ & ) 5, (3.23)

0,2
y cuya solucién general tiene la forma
§ = Ae'wi=kn) (3.24)
donde w se define de la siguiente forma
w? = Czkfg — 47 Gpy. (3.25)

Para un universo dominado por materia se tiene que la ecuacion de estado es

p = 0, usandola en la ecuacion (3.23) sera

5, + 2§5k — 472G poby, (3.26)

en este caso se propone una solucién de la forma 6 ~ ¢", al hacer uso de la

ecuacion (2.32), se obtiene

6r(t) = At*® + Bt L. (3.27)

Por otro lado, al escribir la ecuacién (3.26) en términos del tiempo supercon-

forme 7 definido por

a’dt = dr, (3.28)
se tendré la siguiente ecuacion
d*s
— — 47Gpoas = 0. (3.29)
dr?

Esta forma de representar la dindmica de las perturbaciones, permite hacer la

comparacion con el modelo de campo escalar que se pretende realizar.
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3.2 Perturbaciones lineales para el modelo FDM

Para el estudio de la dindmica de las perturbaciones para el modelo FDM se reali-
zara un tratamiento similar al de A-CDM, en donde se toman las ecuaciones (2.41)

y (2.42), que describen la funcién de onda en su limite no relativista,
ﬁ2
hO) = —~ SV + dmab,
2m

ArGm?
2

Vo = [l

Para seguir la misma linea que el modelo A-CDM, se lleva el sistema de ecua-
ciones a una forma tipo fluido y se aplica la transformacién de Madelung miy) =
e/ p(t, r)e’SED/M para 1a funcién de onda 1), comtnmente usada para llevar sis-
temas cudnticos a una formulacioén tipo fluido, es decir, permite reescribir las ecua-
ciones en términos de variables hidrodinamicas [49, 50].

Al usar las definiciones de p = m?|1)|? para el campo de densidad y u=V.S/m
para el campo de velocidades, que por definicién es irrotacional (V x u = 0), las

ecuaciones (2.41) y (2.42) se pueden escribir como ecuaciones tipo fluido:

dp B
ot V - (pu) =0, (3.30)
ou
E+(u-V)u:—V[<I>+Q], (3.31)
V20 = 4Gy, (3.32)
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siendo (3.30) una ecuacion tipo Euler, (3.31) la ecuacién de continuidad y (3.32)

la ecuacion de Poisson, se defini6 el término () de la forma:

Q = —(1*/2m*)(V*V/p)/ /P, (3.33)

denominado potencial cudntico, este término se deriva de la naturaleza ondulatoria
de la ecuacién de Klein-Gordon.
Al realizar el cambio de coordenadas a coordenadas comoviles y al hacer uso

de las ecuaciones (3.15) y (3.16), se tendran las ecuaciones en el régimen lineal:

b+V-u=0, (3.34)

V26D = 47Gpyo, (3.35)

ﬁ2

2ma?

WL Ly2s — Yowa)| - Lve
i 2 = GQV{ (2v5 4(v5))} SV, (3.36)

Al resolver el sistema de ecuaciones, se obtiene la ecuacién que gobierna la

evolucion de las perturbaciones de densidad

h2

m2a?

O +2H) = — " V2(V25) + 47 G py. (3.37)

Mientras que en términos del tiempo superconforme (ecuacion (3.28)) se ob-
tiene,
2= —4m2V (V29) +4rGpoa®s, (3.38)

donde definimos un potencial gravitacional modificado dado por,
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_ 2
V2P = dnGpoats — SV (V25). (3.39)
4m?

La ecuacién de la dindmica de las perturbaciones en términos del potencial
gravitacional modificado sera:
d*§ -
— = V?0. 3.40
dr? (3.40)
Para obtener la ecuacion que describe la dindmica de las perturbaciones en el
espacio de Fourier, se aplica la transformada de Fourier (ecuacién (3.22)), con la
que se obtiene:
d6y,

—5 = AnGpoa'u(a, k)oy, = Kudy, (3.41)

donde x = 47Gpoa y se definié el término y(a, k) como

/{Z4

pla, k) =1— e (3.42)
J

4 _ ~9 4.2 o
y k; como k = 167G pom~a*/c?. También se puede ver que el caso en el que
1 = 1 se recupera la ecuacion (3.29) correspondiente a A-CDM.

Para resolver las ecuaciones anteriores es necesario hacer uso de métodos
numéricos, donde el término p(a, k) serd crucial para el andlisis posterior del

modelo.

3.3 Teoria de perturbaciones Lagrangiana

El estudio dindmico de un sistema, como las perturbaciones en la densidad del

Universo, puede verse desde dos puntos de vista: 1) La teoria de perturbaciones
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Euleriana, que estudia la dindmica del campo de densidad y velocidades del sis-
tema; 2) A partir de la teoria de perturbaciones Lagrangiana (LPT, por las siglas
en inglés de Lagrangian Perturbation Theory) que estudia las trayectorias indivi-
duales de las particulas, a partir del campo de desplazamiento (¥(q)).

En esta seccion se desarrolla la teoria de perturbaciones Lagrangiana a primer
y segundo orden (LPT Y 2LPT respectivamente) [48,51].

La teorfa LPT mapea la posicion inicial Lagrangiana (q), a la posicién final

Euleriana (x) por medio de la ecuacion
x(1) =q+ ¥(q,7), (3.43)

donde la variable dindmica en LPT es el campo de desplazamiento Lagrangiano
V(q, 7), donde 7 es el tiempo conforme dado en la ecuacion (2.9). Cuando 7 = 0
se tiene que ¥(q,7) = 0 por lo que la posicién Lagrangiana y la Euleriana son
iguales.

Teniendo que la trayectoria de una particula en un universo en expansion esta

dada por
d*x dx
a2 T =

donde & es el potencial gravitacional Newtoniano y H es el pardmetro de Hubble

Vo, (3.44)

modificado, definido de la siguiente forma

H = 1 da (3.45)

adr’

Mientras que la ecuacion de Poisson estd representada por

V2o = ng?—Lzé(x), (3.46)
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donde §(x) es el contraste de densidad definido en la ecuacién (3.5). Ya que la
densidad en coordenadas Lagrangianas es la misma que la densidad media del

Universo, se obtiene la siguiente relacion

po (1+0(x)) d*x = pod°q. (3.47)

Con ésta es posible relacionar la variable de contraste de densidad con el campo
de desplazamiento.
1 1

T At (5, 1 0) @) (5:48)

donde J(q, 7) es el Jacobiano de la transformacion entre las coordenadas Eule-

14 0(x)

riana (r) y Lagrangiana (q), mientras que el operador nabla se transforma de la
siguiente manera

V = (8 + Vi)'V, (3.49)

donde V, = 0/0q; es el gradiente en las coordenadas Lagrangianas.
Con las definiciones anteriores, es posible escribir la ecuacion de movimiento

(3.44) en términos del campo de desplazamiento

&2 &2 3
nym — \Ilm-pxyi,j = —§QmH25, (3.50)

donde se tomd la divergencia de la ecuacién 3.45 y se sustituyo la ecuacion (3.46).
Ahora, para resolver perturbativamente el sistema, se realiza una expansion en

el campo de desplazamiento

\I/((L T) = E\I[(l) (q7 T) + 62\1[(2) (q7 T) + 63\11(3) (q7 T) +oee (351)
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De igual forma, se expande el contraste de densidad

5 =M 4+ 263 1 856 ..., (3.52)

Para la solucién lineal, se aproxima el Jacobiano a primer orden como

‘](qa T) ~1 + \Ili,j(qv T)a (353)

mientras que su inversa sera

0 + (g, 7)) 21— W, (3.54)

Haciendo uso de estas aproximaciones y de las ecuaciones (3.48), (3.51) y
(3.52), se obtienen las relaciones del campo de desplazamiento y el contraste de

densidad. A primer orden se tiene

s = ). (3.55)

Ya que el campo de desplazamiento es irrotacional, podemos definir ¥ =
ngb(i) donde ¢ es un campo escalar. Sustituyendo en (3.50) se obtiene la

ecuacion

d? ,
<_ _ m) V260 = 0, (3.56)

dr?
el campo escalar puede separarse en dos funciones ¢V (q, 7) = D1 (7)™ (q, Tins ),
donde D, (7) es el factor de crecimiento, que solo depende del tiempo. De forma
que la ecuacioén (3.56) satisface

d*>D,

dr?

— kD; =0, (3.57)
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3
donde k = §HQmH§a = 4w Gpoa.
Para el caso de la solucién a segundo orden de la teoria de perturbaciones
Lagrangiana (2LPT), se realiza una aproximacion en el Jacobiano a segundo orden

dado por

1 2
J 1407+ 5 {(\pg;) - \pg;?\p;}g} . (3.58)

Usando las ecuaciones (3.48) y (3.58), obtenemos la relacion entre el contraste

de densidad y el campo de desplazamiento a segundo orden

1 2 2
60 = —w + ((\Ifﬁ.}}) +(v) ) . (3.59)

De forma que la ecuacién de movimiento estd dada por

2
(=) Wi = =5 | (W307) - (Vo) ] Geo0)

Al hacer la separacién del campo escalar ¢ (q,7) = Dy(7)d?(q, Tini) se

obtiene la ecuacidn para el factor de crecimiento a segundo orden

— kDy = —kD?. (3.61)

De esta manera, a través del tratamiento LPT y 2LPT, las ecuaciones (3.57) y
(3.61) permiten seguir el crecimiento de las perturbaciones de materia, a través de

la evolucién de los factores de crecimiento Dy y Ds.

37



3.4 Aproximacion al régimen no lineal

Como se habia mencionado, la estructura que observamos en el Universo es gene-
rada por procesos gravitacionales no lineales, para poder hacer una comparacién
entre las observaciones y los modelos propuestos, es necesario entender los pro-
cesos que modifican las leyes del crecimiento lineal.

Existen dos formas de abordar este problema. La primera, es realizar aprox-
imaciones no lineales a las ecuaciones de movimiento, estas permiten que las
ecuaciones lineales se extrapolen a un régimen no lineal, en general, éstas toman
diferentes suposiciones vélidas para el régimen lineal y hacen variaciones a la
ecuacion de Poisson.

Una de las mas populares es la aproximacion de Zel’dovich (ZA, por sus siglas
en inglés Zel’dovich approximation). Esta aproximacion local se vuelve exacta
cuando se calcula la dindmica de un colapso unidimensional, que en el marco
de referencia Euleriano, hace uso de una relacion entre el potencial y el campo
de velocidades para variar la ecuacién de Poisson. Sin embargo, atin cuando las
predicciones obtenidas permiten entender diferentes aspectos del agrupamiento
gravitacional, no proporcionan informacion suficiente para describir la dindmica
no lineal cuantitativamente [48].

La segunda opcién son las simulaciones numéricas, cuya aproximacion es
llevar un sistema continuo a un sistema discreto, siguiendo la dindmica de las
particulas que interaccionan gravitacionalmente. Los fundamentos de los métodos
numéricos para resolver la estructura a gran escala vienen de varias décadas atr4s,
una de las primeras simulaciones de /NV-cuerpos se realizé en 1975 donde Miyoshi
y Kihara tomaron N = 400 particulas en un universo en expansion, para entender

el comportamiento de la ley de potencia y su evolucién temporal. Otros trabajos
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como los de Hockney y Eastwood en 1981, discuten varios métodos de simulacién
numérica como las ventanas de interpolacion para asignacion de masas.

Los avances tecnoldgicos han permitido que las simulaciones numéricas au-
menten su resolucién y han permitido simular estructuras cada vez mas grandes,
obteniendo predicciones de diferentes modelos cosmolégicos [52]. Mds adelante
se dard una breve explicacion de dos de los métodos usados en la simulacién de

estructura a gran escala.
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Capitulo 4

Simulaciones cosmologicas

Como se establecid anteriormente, éste método es uno de los mds usados, que
proporciona informacion acerca de la evolucion de la formacién de estructura.

Existen diferentes tipos de simulaciones, entre las mds comunes se encuentran
las simulaciones de N-cuerpos, algunas de estas son Treecode (TC), Particula-
Particula (PP, por sus siglas en inglés Particle-Particle) y Particula-Malla (PM,
por sus siglas en inglés Particle-Mesh).

Estas describen la distribucion de materia por medio de un conjunto de N
particulas, que interactian tinicamente por medio de la accion de la gravedad. Sin
embargo, para poder tener una buena representacion estadistica es necesario tener
un gran ndmero de particulas, en cddigos de N-cuerpos el nimero de operaciones
que se realizan por paso de tiempo estd dado por N2, lo que representa un gran
costo computacional [53].

Una de las simulaciones mds grandes realizadas por medio de éste método
es la simulacién Millennium, que en el 2005 usaron mas de 10 mil millones

de particulas en un tamafio de caja de Lgox = 500h~'Mpc, seguida por la si-
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mulacién Millennium II, la cual simulé N = 2160° particulas en una caja de
Los = 100h~*Mpc, ambas con el fin de realizar estudios con alta resolucién a
diferentes escalas, donde la primera se centrd en el estudio de la formacion de
halos que hospedan galaxias de luminosidad L, = 0.1, con un volimen suficiente
para obtener buena estadistica para objetos como cudsares luminosos o cimulos
masivos de halos. Mientras que la segunda, con 125 veces mayor resolucion de
masa que su predecesora, logré resolver halos similares a los encontrados en el
grupo local, que hospedan enanas esferoidales [54].

Por otro lado, el crecimiento de la base de datos de las observaciones como los
obtenidos por Planck [2] y WMAP [55], en donde se estudié el CMB, permitieron
restringir fuertemente los pardimetros cosmolégicos de A-CDM.

La nueva generacion de sondeos cosmolégicos como DES (Dark Energy Sur-
vey) [56], eBOSS (Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey), DESI
(Dark Energy Spectroscopic Instrument), etc. proporcionardn mediciones con
una precision del sub nivel porcentual. Con las barras de error reduciéndose tan
rdpidamente, el gran nimero de galaxias que podran ser observadas, permitirdn
acotar los parametros libres de diferentes modelos cosmoldgicos, cuyas predic-
ciones tendrdn que tener el mismo nivel de precision. Aun cuando las simula-
ciones de N-cuerpos se han desarrollado en gran medida en los ultimos afios,
generar catdlogos que estén a la par con las observaciones es un gran reto.

A partir de la generalizacién del uso de simulaciones numéricas, se han de-
sarrollado diferentes técnicas con el fin de reducir el tiempo y costo de computo,
logrando llegar a un nimero de operaciones necesarias del orden de N log V.

La cantidad de simulaciones necesarias para generar catdlogos para cada mo-

delo cosmoldgico es tal, que se vuelve indispensable contar con técnicas que los
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generen a un costo computacional menor. Uno de estos métodos es el llamado
COLA (COmoving Lagrangian Acceleration), en esté se desacoplan las escalas
pequenas de las escalas grandes, de forma que el tiempo de computo disminuye

considerablemente en comparacién con los cédigos de N-cuerpos convencionales.

4.1 Simulaciones de N-cuerpos

Las simulaciones mas comunes para el estudio de formacién de estructura, son
las simulaciones de N-cuerpos. Estas resuelven la interaccién entre particula-
particula por medio del potencial gravitacional, haciendo uso de las siguientes
ecuaciones

Px =-Vo, 4.1)

T

V2® = 471G pya’d = k0. (4.2)

Como se habia mencionado, uno de los métodos usados por estas simulaciones es
el de PM, el cual aproxima un sistema continuo como el potencial o la densidad, a
un sistema discreto en un arreglo sobre una malla, realizando los siguientes pasos
en cada iteracion.

eUsa un método de interpolacion lineal tipo Cloud-in-Cell, que asigna un peso
a cada punto de malla representando las particulas.

eResuelve la ecuacién comdvil de Poisson en el espacio de Fourier haciendo
uso de la transformada répida de Fourier.

oA partir de la transformada de Fourier usa el potencial gravitacional, para

obtener la fuerza en el espacio real.
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e Calcula la aceleracion de cada particula, volviendo a iniciar el proceso de

interpolacion [57].

4.2 Simulaciones tipo COLA

El método COLA (COmoving Lagrangian Acceleration), es un método hibrido
usado para resolver estructura a gran escala (LSS), de forma répida en un sistema
de referencia comdvil, en donde el observador sigue las trayectorias calculadas
mediante la teoria de perturbaciones Lagrangiana (LPT).

Esté método proporciona precision a escalas pequefias sin sacrificar la pre-
cisién a gran escala y permite desacoplar las fuerzas gravitacionales de corto y
largo alcance, tanto espacial como temporalmente.

La rapidez de este método es debido a que se calcula de forma exacta la
dindmica a gran escala, por medio del primer y segundo orden de la teoria de
perturbaciones (LPT y 2LPT) obtenida en la seccién 3.3, mientras que las escalas
pequenas, se calculan mediante un cédigo PM como el mostrado en la seccion
4.1. Para esto usa la ecuacién de movimiento

0*’x = -V, 4.3)

T

reescribiéndola como:

0*Xyes = —V® — 0>X pr, 4.4)

donde X,.s = X — X p7, X(q, 1) es la posicion Euleriana de las particulas a un
tiempo ¢, q es la posicion inicial Lagrangiana, X,..s es la aproximacién a X y Xy pr

es el desplazamiento residual medido desde un marco de referencia comévil, cuya
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trayectoria estd dada por x;, pr. De esta forma es posible separar la soluciéon de la
dindmica del sistema.
Para escalas grandes (> 100Mpc/h a z = 0), se tiene que X,.; ~ 0 de tal

manera que la ecuacién (4.4) se reduce a

Vo + 0xppr =0, (4.5)

y solo es necesario resolver la ecuacion (3.57) y (3.61) [58].
Sin embargo, a escalas pequenas el término x,..; deja de ser despreciable, por

lo que, a estas escalas se hace uso del método de /N-cuerpos.

4.3 Algunos parametros de las simulaciones

En general, si se tiene una simulacion donde el campo es periddico, formada por
cajas de longitud L, los nimeros de onda estdn restringidos a condiciones de fron-

tera armonicas, para la coordenada x se tendrd

(4.6)

donde n estd dado por n = 1,2, 3, ..., de igual manera para las componentes en y
y z. Asi pues, es necesario tener diferentes pardmetros en consideracion, por lo
que se dard una explicacion de algunos de éstos.

e Lpox es el tamafio de la caja, a partir de la cual se generan las barreras
periddicas y se elige considerando la region del espectro que se desea analizar.

e N, es el nimero total de particulas con las que se genera la simulacion, éste
parametro permite controlar la densidad del sistema, donde a mayor densidad se

tiene mejor representacion estadistica de las masas.

44



Sin embargo, ain cuando un nimero grande de particulas representa mayor
precision, también representa un costo computacional mayor, debido al aumento
en el nimero de operaciones que se realizan en cada paso de tiempo, asi como
el almacenamiento en la memoria temporal, el cual escala con el nimero de
particulas.

® N,..sn €s el nimero de puntos de malla en los que se divide la caja, éste
proporciona la resolucién con la que se representa cada particula.

o k..., también llamado modo fundamental, esta relacionado con el tamafio de
la caja como ki, = 27/ Ly, este pardmetro nos da el valor minimo de k que
puede ser representado por la simulacion.

® Knyquist €5 €l valor mdximo de confianza de k& que se representa en la sim-
ulacion (k,,q.), relacionado con el tamaifio de la caja y el nimero de puntos de
malla por la ecuacion k,yquist = T * Npesn/Lpox-

e 1 es el nimero de pasos temporales que se le da a la simulacidn, estos pasos
se varian dependiendo de la densidad del sistema, ya que en un sistema muy denso
el camino libre medio de las particulas es menor, por lo que serd necesario un paso
de tiempo mds pequefio con el fin de calcular de forma correcta las interacciones.

e Shot noise, también llamado Poisson shot noise, es definido en nbdykit [59]
como Pypot = V/Nyo, donde V' es el volumen de la simulacion. Representa el
error asociado al pasar de un campo continuo a uno discreto y genera una con-
tribucion artificial en el espectro de potencia [60].

A partir de estos pardmetros, se generan las simulaciones que nos permiten
estudiar de manera cuantitativa los diferentes modelos y hacer una comparacién
entre las observaciones. En este trabajo se hace uso del espectro de potencia P(k),

el cual estd relacionado con la amplitud de las componentes de Fourier por medio
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de la expresion

P(k) =] (5r)? |, 4.7)

donde el promedio se toma sobre todas las orientaciones posibles del nlimero de
onda k.

Otra cantidad que considerar es la funcidn de correlacion, dada por la ecuacién

§(r) = (0(x)o(x + 1)), (4.8)

o en términos del espectro de potencia

£(r) = (2:)3 / P(k)sjnljfr>4ﬁk2dk, (4.9)

que se espera sea igual para el modelo FDM y A-CDM a la escala de BAO y esta
relacionada con la amplitud local relativa de las fluctuaciones, con respecto a la

densidad promedio.
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Capitulo 5

FDM y el codigo MG-PICOLA

En nuestro caso, se utiliz6 el c6digo MG-PICOLA [51], que realiza simulaciones
rdpidas de formacién de estructura, a primer y segundo orden de la teoria de
perturbaciones Lagrangiana en el espacio de Fourier, para modelos generales de
gravedad modificada (MG) y estd basado en el cddigo L-PICOLA [57].

Tomando en cuenta lo presentado en la seccion 4.2 para el modelo A-CDM, el
c6digo MG-PICOLA hace uso del hecho de que algunos modelos de MG pueden
parametrizarse por medio de un término (1) que genera un potencial modificado,
donde la forma de p« depende del modelo [8]. En lugar de hacer uso de las ecua-
ciones 3.15 y 3.16, se realiza una parametrizacién de segundo orden del potencial
gravitacional en el espacio de Fourier, donde F|[f(x)] es la transformada de Fourier
y estd relacionada con el campo de densidades d(k, a) = F[d(x, a)] [61].

A primer orden la transformada de Fourier de los modelos con el término x es
igual a la encontrada para el modelo A-CDM. Sin embargo, a segundo orden la

transformada de Fourier es
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M(;(l)

Fq [Viq}](k, a) = ’%M(ka (l)d(k, a’)+a4H2 / (kla a’)a(l) (k27 a)’YQ(k) kla k27 a’))

(2m)?
(5.1)
donde ~, estd dada por
3 k ko | ki -k
Yo = + S (a) | (ulk, a) — plkr,a) 7= + (u(k, @) = plks,0) 7 | =55
2 ko kv 2k;
(5.2)

En los modelos de MG con dependencia de escala, no es posible separar la
parte espacial de la temporal, por lo que en el espacio de Fourier se realiza la

separacion del tiempo para cada modo k, en donde a primer orden se obtiene

d2
(s~ wnth) ) 0k, 7) 0. 5.3

dr?

Realizando la separacion temporal de la forma
¢(1) (k7 T) - Dl(kv T)¢(1) (k7 Tini)a (54)

se obtiene la ecuacion de la evolucion del factor de crecimiento

— kD =0, (5.5)

donde las condiciones iniciales se obtienen tomando a D1 (7;,;) = 1y la primera

derivada como

Dy _ <1@) . (5.6)

dr \adr

A segundo orden se define el campo como ¢ como

Tini

¢ (k,7) = Dy(k, 7))@ (K, Tins) (5.7)

48



obteniendo la ecuacidn del factor de crecimiento D,

d?>Dy
dr?

Si se factoriza el término ~u se tendré

2a* H?
— kpDy = —kpuD? (1 + p” 72) . (5.8)

— kDo = —D% (,u/f + 2a4H272) ) (5.9)

donde p es el término que caracteriza a cada modelo de MG.

Comparando las ecuaciones 5.5 y 3.41 se aprecia como el modelo de FDM
se implementa de forma sencilla en c6digo MG-PICOLA, donde el yu(a, k) del
potencial modificado de FDM vy se identifica directamente con el término x de los
modelos generales de MG.

Ya que el cddigo hace uso el término de segundo orden mostrado en la ecuacién
(5.9), en el modelo FDM el término 7% correspondiente, se obtiene a partir del

término completo del potencial cudntico, empleando la expresion

Q= —(R*/2m*)(V*V6 + 1)/ + 1). (5.10)

Expandiendo a segundo orden en J se obtiene la siguiente expresion

4m?

2 V@ =-VAV) + HVQ(VW)} + [%(W(ﬂ + V5 - V(V20)

1
+50V(V24).
(5.11)

Aplicando la transformada de Fourier a cada término y simetrizando se obtiene

VE = (1/4)(K? + k2 + kiky cos(0)) (k2 + k2 + 2k, ky cos(6)), (5.12)
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donde el cos(f) estd dado por la ecuacién

COS(@) = k1 . kg/k’lk’g. (513)

De esta forma el modelo FDM puede ser implementado de manera directa al

c6digo MG-PICOLA.

5.1 Analisis y resultados

En esta seccion se presentan los resultados que se obtuvieron a partir de las simu-
laciones del modelos FDM y A-CDM en el c6digo modificado de MG-PICOLA,
para el estudio de la formacién de estructura.

Se realizaron pruebas variando diferentes pardmetros como la masa del boson,
nimero de particulas, tamafio de la caja y redshift inicial, manteniendo la densidad
total de materia, la densidad de bariénes y el pardmetro de Hubble igual a los
valores encontrados en la referencia [62], tanto para el modelo FDM como para
A-CDM.

Para iniciar las simulaciones es necesario proporcionar un espectro de potencia
lineal a z = 0 con el cual se generan las condiciones iniciales, en nuestro caso
los espectros usados fueron proporcionados a partir del codigo CLASS(Cosmic
Linear Anisotropy Solving System) [63, 64].

MG-PICOLA permite obtener el espectro de potencia P(k) directamente, sin
embargo, los resultados que se mostrardn fueron analisados a partir de nbodykit [59],
una paqueteria especializada en el andlisis de datos de simulaciones cosmoldgicas.

La figura 5.1 muestra la evolucidn de los espectros de referencia lineales tanto

de A-CDM como de FDM, asi como para dos masas del boséon (m,,).
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Figura 5.1: A la izquierda se tiene el espectro de potencias lineal de los modelos
FDM (linea continua) y A-CDM (linea punteada) a redshifts = = 100 (linea azul),
z = 30 (linea roja) y z = 0 (linea violeta), la linea gris marca el valor k ~
1.2hMpc~! correspondiente al corte que presenta el modelo FDM. A la derecha
se tiene la comparacion del espectro de potencias lineal de FDM para las masas

de m, = 10~**eV (linea continua) y m, = 3 x 10~23eV (linea punteada).

En la figura de la izquierda se muestra la evolucién de los modelos FDM y A-
CDM cuando solo se toman en cuenta las interacciones lineales, las cuales tienen
un efecto de aumento en la amplitud del espectro, manteniendo su estructura ini-
cial, en el caso del modelo FDM con masa m, = 10-2*eV el corte del espectro
de potencias se mantiene en un valor de k£ ~ 1.2hMpc™' y sus oscilaciones se
mantienen centradas en las mismas posiciones. A la derecha podemos observar el

efecto que tiene la variacion de la masa del bosén sobre el espectro de potencia,
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donde masas mads ligeras presentan un corte a £ menores en comparacién con las
masas mds pesadas. Teniendo en cuenta el efecto de la masa del boson, las simu-
laciones se realizaron con masas de m, = 107**eV y m, = 3 x 107%3eV, con
el objetivo de observar los efectos no lineales en el corte del espectro a escalas
mayores.

Es importante mencionar que las simulaciones mostradas fueron realizadas a

L con el

partir de un espectro lineal que fue cortado para escalas £ > 2.7hMpc™
fin de disminuir el error causado por el shot noise, que se va acumulando a medida
que el sistema evoluciona, provocando que las oscilaciones que se encuentran por
encima de este valor pueden ser estructura espuria.

En la tabla 5.1 se muestran los pardmetros usados para generar las simula-

ciones en MG-PICOLA de los modelos FDM y A-CDM

Simulacién | LpoxIMpcl | Niot | Noesh | knyquist | Emin maleV] n
A-CDM 100 10243 | 1024 32.1 0.062 - 650
A-CDM2 ” 2563 256 8.042 ” - 200
FDM1 ” 10243 | 1024 32.1 ” 3 x 1072 | 650
FDM?2 250 ” ” 12.868 | 0.025 10724 ”
FDM3 100 ” ” 32.1 0.062 ? ”
FDM4 250 2563 256 3.21 0.0251 ? 200
FDM5 500 ” ” 1.608 | 0.012 ? ”
FDM6 1000 ” ” 0.804 | 0.0062 ? ?
FDM7 10000 ” ? 0.0804 | 0.0006 ? ?
FDMS8 100 ” ” 8.042 | 0.062 ? ”
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Figura 5.2: Visualizacién de la evolucion de los modelos FDM con masa m = 10724V
(paneles izquierdos) con los pardmetros de FDM8 y A-CDM (paneles derechos) con los

pardmetros de A-CDM2. De arriba abajo se tienen redshifts de z = 10, 5, 2, 0.
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La figura 5.2 es una serie que muestra la evolucién de los modelos, donde se
visualiza la proyeccion de las particulas sobre el plano x-y, a la izquierda el mode-
lo FDM con masa de m, = 1072*eV y a la derecha A-CDM, con los pardmetros
FDM8 y A-CDM mostrados en la tabla 5.1. Las filas representan los redshifts
z =10,5,2,0,

Se observa como la configuracién inicial es practicamente homogénea en am-
bos casos, mientras que al ir evolucionando a redshifts menores, comienza a haber
un acumulamiento de particulas en algunas zonas, que finalmente dan lugar a la
estructura. En los paneles inferiores se aprecia facilmente como para el caso del
modelo FDM la formacién de pequenas estructuras es menor a la mostrada por
A-CDM.

En la figura 5.3 se muestran los espectros de potencias de FDM, obtenidos
usando diferentes tamafios de caja (Lpox = 1Gpc, 500Mpc, 250Mpc) y nimero
de particulas, a redshift z = 0, en donde se aprecia como varia la resolucion de
la simulacién al realizar estos cambios. Los modos de Fourier mds grandes estan
relacionados con escalas pequefias, los modos mds pequefios se relacionan con
escalas mds grandes y pueden ser estimados por medio de la relacién k,,;, =
27/ Lpox, mientras que para el modo maximo que puede representarse se hace

uso de la kpyquist-
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Figura 5.3: En el panel izquierdo se muestran las simulaciones con los pardmetros
mostrados en la tabla 5.1, en rojo se tiene la simulacion FDM7, en rosa FDM6,
en azul FDM5, en naranja FDM4 y finalmente en verde FDM3, mientras que
la linea sélida gris es el espectro lineal de referencia. En el panel derecho se
muestran las mismas simulaciones eliminando las zonas que se encontraban poco

representadas por la estadistica.

En el panel izquierdo se muestra, en rojo el espectro correspondiente a la simu-
lacion FDM7, en rosa la FDM6, en azul la FDMS5, en naranja la FDM4 y en verde
la FDM3, donde las primeras cuatro tienen un tiempo de simulacion promedio de
3 minutos, por lo que es posible generar un gran nimero de éstas a bajo costo.

Las lineas roja y rosa permiten observar las zonas de interaccion lineal, mien-
tras que las lineas azul y naranja comienzan a mostrar un efecto de levantamiento
en la zona del corte, cuyo efecto se atribuye a las interacciones no lineales.

Sin embargo, el efecto de tener simulaciones con pocas particulas no solo
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provoca que los modos representados sean notablemente menos que en la simu-
lacién FDM3, sino también que la precision del resultado decaiga rapidamente en
los modos cercanos al k,,,,. Como consecuencia que para poder estudiar la zona
dominada por las interacciones no lineales, es necesario tener un mayor nimero
de particulas.

Como se habia mencionado, el nimero de particulas que pueden ser simuladas
depende de la memoria disponible, que en caso del servidor usado para estas simu-
laciones. se tiene un ndmero maximo de particulas de 10243. Finalmente, la linea
verde simulada usando los pardmetros FDM3, muestra como un mayor nimero
de particulas tiene mejor representacion a escalas grandes, mientras que la caja
usada provoca la pérdida de la representacion de la region lineal del espectro.

En el panel derecho se muestran las simulaciones con los mismos pardmetros
que las mostradas en el panel izquierdo, pero eliminando las regiones en las que
no se tiene certeza estadistica. Esto permite observar el cambio del espectro de
potencia al pasar de zonas dominadas por interacciones lineales a las zonas dom-
inadas por las interacciones semilineales y no lineales.

En la figura 5.4, se muestra la comparacion de la evolucion del sistema si-
mulado con los pardmetros FDM2 y los espectros lineales obtenidos por medio
de CLASS, iniciando la simulacién a un redshift z = 400, con redshifts de salida

z =400, 100, 30 y 20.
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Figura 5.4: Espectro obtenido iniciando la simulacion en z = 400, con los

pardmetros correspondientes a la simulacion FDM?2 a diferentes redshifts.

Se observa como la evolucién del modelo a redshifts altos (z = 400, 100,30y
20) captura de manera precisa las oscilaciones del espectro lineal, y a medida que
evoluciona las interacciones no lineales se genera un levantamiento en la amplitud
a escalas pequeifias.

Estos pardmetros fueron elegidos para apreciar como la evolucién del mode-
lo a estd dominado uUnicamente por las interacciones lineales, pero, a redshifts
menores los efectos no lineales comienzan a ser relevantes.

En la figura 5.5 se muestra la evolucion completa del sistema para una si-
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mulacién con pardmetros FDM3, iniciando la simulacién a un redshift z = 30,
tomando como referencia los espectros lineales obtenidos por medio de CLASS
(linea punteada).

En el panel superior se muestra la evolucion de los redshifts altos (z = 30, 10,5
y 4), en donde se aprecia como las interacciones no lineales van desvaneciendo
las oscilaciones que se encuentran en el espectro lineal, al mismo tiempo que el
corte natural del espectro de potencia caracteristico se va recorriendo a la derecha.

En el panel inferior se muestra la misma simulacién a redshifts menores (z =
3,2,1y 0), en donde se puede apreciar como, tanto las oscilaciones del espec-
tro como el corte caracteristico se desvanecieron, lo que indicaria que existe una
produccién considerablemente mayor de estructuras a escalas pequeias, que la

predicha por el espectro lineal.
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Figura 5.5: Espectro obtenido iniciando la simulacion en z = 30. Esta simu-
lacion se genero a partir de los pardmetros FDM3, donde las lineas punteadas
pertenecen al espectro lineal de referencia. En el panel superior se encuentra la
evolucion de los redshifts altos (z = 30,10, 5,4), mientras que en el inferior se

muestra la evolucion de los redshifts cercanos (z = 3,2,1,0).
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Para el modelo A-CDM, se encontr6 que el nimero de pasos n = 650 genera
simulaciones de alta resolucidn, por lo que se usaron para realizar la comparacién
entre los modelos.

En la figura 5.6 se muestra la comparacion entre la simulacion A-CDM y
FDMS5. En ambos casos se inici6 la simulacién a un redshift z = 30.

En el panel superior se muestran los espectros a redshifts altos (z = 30, 10,5
y 4) donde se aprecia claramente como el modelo FDM se comporta como CDM
a gran escala, mientras que a escalas pequefias genera la supresion de estructura.
Sin embargo, como se puede ver en el panel inferior a redshifts pequefios (¢ =
3,2,1y 0), la diferencia entre un modelo y otro a escalas pequefias disminuye
drasticamente, provocado por las interacciones no lineales que cada vez son més
relevantes

Alun asi, es posible hacer una distincién entre modelos, en donde el modelo
FDM para una masa de m = 10~24eV sigue presentando una supresion de estruc-

turas pequefias en comparacién con lo que se obtiene en A-CDM.
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Figura 5.6: Simulaciones iniciadas en z = 30, Comparacion entre las simula-

ciones FDMS5 (linea solida) y A-CDM (linea punteada) de la tabla 1.

Enlafigura 5.7 se muestrala comparacion entre las simulaciones con parametros
FDM1 y A-CDM, mostrando la evolucién de los sistemas para redshifts de z =

30, 20, 10, 5, 4, con una masa de bosén de m = 3 x 10~?3¢V e iniciando la simu-
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lacion a un redshift z = 30.
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Figura 5.7: Comparacion entre las simulaciones FDM1 (linea solida) y A-CDM

(linea punteada) de la tabla 1. Iniciando simulacion en z = 30.

En este caso nos damos cuenta, como al tener un corte en el espectro recorrido
a la derecha, la zona de interés de la simulacion esta mas cercana al modo de
Fourier maximo (k,,4.), lo que provoca que la distincién entre modelos sea mas
complicada. En este caso la diferencia entre el modelo A-CDM y FDM incluso
a z = 5 es minima, a diferencia del caso mostrado en la figura 5.6 en donde la
diferencia es distinguible incluso a redshifts mds cercanos.

Con estos resultados encontramos que atin cuando es posible hacer una dis-
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tincién entre los modelos, analizar masas mas relevantes, como m, = 10722, para
el modelo FDM requieren un mayor nimero de particulas, esto con el fin de alcan-
zar la resolucidn suficiente en los modos k£ mds grandes, en donde aparentemente
las masas pesadas tendrian un efecto distinguible en comparacién con A-CDM.
En la figura 5.8 se muestra la funcién de correlacién que se obtuvo a partir de
la simulacion con pardmetros FDM6 (linea punteada) y la funcion de correlacion

lineal (linea continua), obtenida directamente de nbodykit [59].
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Figura 5.8: Comparacion de la funcion de correlacion obtenida usando los
pardmetros FDMG6 de la tabla 5.1 y la funcion de correlacion lineal interna de

nbodykit.
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En esta figura se observa como la funcién de correlacion tiene una variacién
respecto al espectro lineal, conservando la posicién del pico de BAO [65], ya que
las oscilaciones baridnicas acusticas se encuentran a escalas de aproximadamente
150Mpc las interacciones no lineales presentes solo provocan que el pico de BAO

se vea suavizado.

64



Capitulo 6

Conclusiones

A partir de la revision del modelo estdndar cosmoldgico y la teoria de formacién
de estructura, se realiz6 un tratamiento paralelo para el modelo FDM, obteniendo
la ecuacién de movimiento de las perturbaciones del campo de densidad (3.2), al
aplicar la transformada de Fourier, se consigui6 definir el término p(k, a) (ecuacién
(3.42)) y se obtuvo un potencial gravitacional modificado. En la capitulo 5 se
identific6 éste potencial modificado con el potencial de las teorias MG.

Habiendo identificado el término p(k, a) se obtuvo el término de segundo or-
den %E (ecuacidn (5.12)), al tomar el término completo de la potencial cuantico
(Q)) mostrado en la ecuacion (3.33).

Con estos dos términos se realizaron las modificaciones correspondientes al
codigo MG-PICOLA para agregar el modelo FDM, de forma que obtuvimos una
herramienta que permite resolver la formacion de estructura con interacciones no
lineales para este modelo.

El c6digo modificado, se instal6 en el servidor remoto de la Divisién de Cien-

cias e Ingenierias de la Universidad de Guanajuato, en el cual, se realizaron las
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simulaciones. El andlisis del modelo se centré en los espectros de potencia.

Inicialmente, se realizaron pruebas de convergencia, con las que obtuvimos
el nimero de pasos COLA necesarios para que el modelo A-CDM convergiera,
como se menciond en el seccidon 5.1. Las variaciones en el nimero de particulas
y el tamafio de la caja, nos permitieron establecer regiones de confianza en los
resultados obtenidos, donde se encontré que la caja de L = 100Mpc con 10243
particulas, permite apreciar tanto las zonas de interacciones lineales como las no
lineales para la masa de bosén de m, = 1072%eV. Para el caso de la masa del
bosén de m, = 3 x 10723eV, estos pardmetros generan resultados muy cercanos
al modo k,yquist por lo que, es necesario simular un mayor nimero de particulas
para tener los mismos grados de confianza que en el caso anterior.

En los resultados se aprecia la caracteristica del modelo FDM, donde a es-
calas grandes (k pequefias) para los dos valores de la masa del bosén no se pre-
senta ninguna variacién con respecto al modelo A-CDM. A escalas pequeiias (k
grandes) la masa de bosén de m, = 10~24eV, muestra como las interacciones no
lineales provocan un levantamiento en la amplitud del espectro de potencia, con
respecto a los espectros lineales para A-CDM y FDM.

En el caso de FDM el corte del espectro de potencia, se mueve a la derecha
a medida que el sistema evoluciona temporalmente, que junto con el aumento de
amplitud provoca que el corte se suavice de forma importante, lo que equivale
a que haya una menor supresion de estructura comparada con la predicha por el
modelo lineal.

Finalmente fue posible hacer una distincién entre el modelo A-CDM y FDM
incluso en la zona de interaccién no lineal.

Como trabajo futuro, se seguirdn realizando pruebas y revisiones tanto a la
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teoria como a la estructura del c6digo, para generar resultados con un mayor grado
de confianza, sistematizar la obtencién de resultados y establecer barras de error
en los resultados presentados, asi como, simulaciones en un servidor mds grande
para llegar a escalas menores, con el fin de lograr analizar masas relevantes como

la masa m, = 10~?%eV.
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| ama del Rosaiie 103, Frace. | omas del Campestre C.P. 37150 Leén. Gto.. Ap. Postal E-143 C.P. 37000 Tel. (477) 788-5100, Fax: (477) 788-5100 ext. 8410, http://www.fisica.ugto.mx



Asunto: Tesis de maestria

Leon, Gto., México, Agosto de 2018

DR. DAVID Y. G. DELEPINE
DIRECTOR DE LA DIVISION DE CIENCIAS E INGENIERIAS
PRESENTE

Estimado Dr. Delepine:

Por este medio me permito informarle que he leido la tesis de maestria “Modelos
alternativos de materia oscura y formacion de estructura”, de la estudiante Stefany
Guadalupe Medellin Gonzélez.

La tesis tiene una exposicion de los temas que es breve pero informativa, por lo que su
lectura se vuelve sencilla y es posible revisarla con mejor detenimiento. Los calculos
mostrados son correctos y los resultados originales se muestran de manera completa y se
explican de manera suficiente, explicando con cuidado de que se trata de resultados
originales que podrian ser publicados posteriormente.

Por mi parte, no tengo mayores observaciones y por tanto recomiendo que la tesis sea
programada para ser defendida en fecha proxima.

Agradeciendo de antemano su atencion, aprovecho la ocasion para enviarle un cordial
saludo.

ATENTAMENTE
“LA VERDAD OS HARA LIBRES”
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DR. L. ARTURO URENA-LOPEZ
lurena@fisica.ugto.mx
Departamento de Fisica, DCI, Campus Leon, Universidad de Guanajuato

DIVISION DE CIENCIAS E INGENIERIAS, CAMPUS LEON

Loma del Bosque 103, Col. Lomas del Campestre C.P. 37150 Ledn, Gto., C.P. 37150 Tel. +52 (477) 788-5100 Fax:+52 (477) 788-5100 ext. 8410, http://www.fisica.ugto.mx




Ledn, Guanajuato, a 10 de septiembre de 2018

Dr. DAVID YVES GHISLAIN DELEPINE )
DIRECTOR DE LA DIVISION DE CIENCIAS E INGENIERIAS

PRESENTE

Estimado Doctor David Delepine,

Por este medio le informo que he leido y revisado la tesis de maestria de la Licenciada
Stefany Guadalupe Medellin Gonzalez. El trabajo se titula: “Modelos alternativos de

materia oscura y formacion de estructura”, y los asesores son el Dr. Luis Urena

Lopez y la Dra. Alma Gonzalez Morales.

Le he hecho a la estudiante recomendaciones para el documento final y he observado
que la joven posee dominio de su tema de tesis. Me complace informarle que estoy de
acuerdo con que se realice la presentacion del trabajo de tesis, puesto que el mismo
cuenta con todos los requisitos necesarios para la obtencion del grado de Maestria en

Fisica.

Reciba mis cordiales saludos,

ATENTAMENTE
“LA VERDAD OS HARA LIBRES”
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Dra. NWne Cabo Bizet

Departamento de Fisica
Campus Leon, Universidad de Guanajuato
Loma del Bosque 103, Colonia Lomas del Pedregal

C.P. 37150, Ledn, Guanajuato,
Meéxico



