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2.1 Composición del Universo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

2.2 Materia oscura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18

2.3 Materia oscura como campo escalar . . . . . . . . . . . . . . . . 21

2.4 Materia oscura y Formación de estructura . . . . . . . . . . . . . 24

3 Teorı́a de perturbaciones 26

3.1 Perturbaciones lineales para el modelo Λ-CDM . . . . . . . . . . 27

3.2 Perturbaciones lineales para el modelo FDM . . . . . . . . . . . . 31

3.3 Teorı́a de perturbaciones Lagrangiana . . . . . . . . . . . . . . . 33

3.4 Aproximación al régimen no lineal . . . . . . . . . . . . . . . . 38

4 Simulaciones cosmológicas 40

4.1 Simulaciones de N-cuerpos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42

I



4.2 Simulaciones tipo COLA . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43
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Capı́tulo 1

Introducción

El estudio de los objetos celestes ha sido uno de los temas más 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 filosóficas,

tratando de explicar los movimientos erráticos de objetos, eclipses y otros eventos

astronómicos, hasta llegar a ser una ciencia de precisión que estudia el Universo

y su evolución. A lo largo de la historia, la ciencia y tecnologı́a nos han permitido

conocer de manera más profunda nuestro Universo. Sin embargo, aún con los

grandes avances alcanzados la mayor parte de éste, sigue siendo un misterio.

En la actualidad se sabe que el Universo está conformado de estrellas, que se

acumulan debido a los efectos gravitacionales para formar galaxias, que a su vez

conforman cúmulos de galaxias y éstos forman supercúmulos, que son objetos

más 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 distribución en forma de filamentos
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es estadı́sticamente homogénea e isotrópica a escalas mayores a 100Mpc1.

El estudio de la formación de estructura cósmica, los fenómenos que se pre-

sentan en el Universo y sus propiedades forman parte de la Cosmologı́a. Esta

ciencia hace uso de modelos para describir la dinámica del Universo a gran es-

cala, entre los que se encuentra el modelo Λ-CDM (Λ Cold Dark Matter), el cual

contempla una componente de materia oscura (CDM, por las siglas en inglés de

Cold Dark Matter) y una constante cosmológica (Λ). A dicho modelo también se

le llama modelo cosmológico estándar, y describe un universo en expansión es-

tableciendo que, inicialmente toda la materia se encontraba en un estado de muy

alta densidad, a partir del cual evolucionó y se expandió 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 teorı́a gravitacional correcta

a todas las escalas; (2) el principio cosmológico, que establece que el Universo

es homogéneo e isotrópico, es decir, las propiedades fı́sicas del Universo son las

mismas en cualquier punto y su estructura se ve igual sin importar la dirección en

la que se observe, válido solo a escalas superiores a los 100 Mpc [1].

El mismo establece la composición del Universo y la abundancia de cada com-

ponente, constituido por materia bariónica en un 4.9%, materia oscura frı́a en un

26.6%, energı́a oscura como constante cosmológica en un 68.5% y una pequeña

contribución de radiación.

La materia y energı́a oscura, son componentes propuestas para dar solución a

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

1El pársec (pc) es una unidad de longitud usada en el contexto astronómico, 1pc = 30857 ×
1016m, donde 1Mpc equivale a 106pc.
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. En particular la materia oscura, es un tipo de materia que no emite ningún tipo

de radiación electromagnética y solo interactúa gravitacionalmente.

Con esto, Λ-CDM ha podido reproducir múltiples observaciones de forma

exitosa, entre las que se encuentra la estructura a gran escala y la radiación cósmica

de fondo de microondas (RCF o CMB por las siglas en inglés de Cosmic Mi-

crowave Background) [2].

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

tidad de datos de las diferentes observaciones: el CMB [2], las supernovas tipo

Ia [3], las oscilaciones bariónicas acústicas (Baryon acoustic oscillations o BAO

por sus siglas en inglés) [4,5], han restringido diferentes parámetros cosmológicos

con una gran exactitud2.

Estas observaciones han logrado convertir a la Cosmologı́a en una ciencia de pre-

cisión. La constante disminución en las barras de error de las mediciones, per-

mite examinar la viabilidad de diferentes modelos cosmológicos, haciendo uso de

simulaciones numéricas que, de igual forma, deben mantenerse a la par con las

observaciones [6].

Un tema de gran relevancia en cosmologı́a es la estructura a gran escala (LSS)

y su proceso de formación, ya que nos revela información sobre los estados ini-

ciales y las diferentes componentes del Universo, ası́ como aspectos importantes

de su dinámica, por lo que permite observar posibles desviaciones a las predic-

ciones del modelo estándar cosmológico.

Aún con el éxito del modelo estándar cosmológico, existen diferentes propues-

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

2Por ejemplo, la colaboración Planck [2] reporta que la curvatura espacial del universo es plana,

con un error de aproximadamente 0.2 %.
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caciones a la teorı́a de la relatividad general (Modify Gravity o MG por sus siglas

en inglés) [7, 8], hasta variaciones en los componentes de materia [9] y energı́a

oscura [10, 11]. Estos modelos predicen diferentes valores de algunos observ-

ables en comparación con el modelo estándar. 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.

Ası́, las simulaciones numéricas en el contexto cosmológico son de suma im-

portancia, siendo imposible realizar experimentos a escalas astronómicas. Las

simulaciones permiten probar diferentes modelos, generando predicciones de ob-

servables.

Teniendo en cuenta que la materia oscura es uno de los componentes más

importantes en el proceso de formación de estructura, el objetivo de esta tesis

es emplear simulaciones rápidas del modelo SFDM. Se analizará la formación

de estructura resultante, con lo que se comparará con el modelo Λ-CDM. Para

lograrlo se realizan modificaciones al código MG-PICOLA [51].

Enseguida se presenta una descripción del contenido de los capı́tulos posterio-

res.

En el capı́tulo 2, se muestra algunos elementos básicos de la Cosmologı́a, una

descripción de modelo estándar cosmológico y una breve reseña de las diferentes

etapas del Universo, ası́ como alternativas a la componente de materia oscura

propuesta en el modelo estándar. Se hace énfasis en el modelo de materia oscura

como campo escalar (SFDM), además de la relación entre la materia oscura y la

formación de estructura.

En el capı́tulo 3, se muestra la teorı́a de perturbaciones lineal para el caso

del modelo Λ-CDM y el modelo SFDM. También se muestra la aproximación no
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lineal y su relación con las simulaciones cosmológicas.

En el capı́tulo 4, se revisan brevemente las ecuaciones y los parámetros usados

para las simulaciones, especı́ficamente las del método de N-cuerpos y el método

COLA (COmovil Lagrangian Acceleration).

En el capı́tulo 5, se muestra la implementación del modelo de materia oscura

como campo escalar en el código MG-PICOLA y los resultados que se obtuvieron

por medio de las simulaciones, donde se hace una comparación con el modelo Λ-

CDM y se obtiene su función de correlación.

Finalmente en el capı́tulo 6, se muestra una serie de conclusiones derivadas

del análisis de los resultados obtenidos en el capı́tulo anterior y del desarrollo de

la teorı́a de perturbaciones para el modelo de campo escalar como materia oscura.
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Capı́tulo 2

Modelo cosmológico estándar

Un modelo cosmológico necesita establecer la forma en la que la materia se en-

cuentra distribuida en el espacio, ası́ como una teorı́a de gravitación que dicte la

forma en la que los objetos interaccionan gravitacionalmente, para describir la

dinámica del Universo.

Como se mencionó en la introducción, el modelo Λ-CDM introduce estos req-

uisitos por medio del principio cosmológico 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 expansión, la condición de homoge-

neidad permite hacer un cambio de coordenadas espaciales a coordenadas lla-

madas comóviles, estas se definen como:

r = a(t)x, (2.1)

donde r es la distancia real entre los objetos, x se denomina distancia comóvil, t

es el tiempo cósmico. El tiempo cósmico es el tiempo medido por un observador
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que ve el universo expandirse uniformemente a su alrededor y a(t) es el factor

de escala, una función adimensional que describe como las distancias crecen o

decrecen en función del tiempo. Por convención se define a(t0) = a0 = 1 para

el tiempo presente (t0). Derivando la ecuación (2.1) con respecto al tiempo se

obtiene

ṙ = aẋ + ȧx, (2.2)

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

ecuación se obtiene

v =
ȧ

a
r + aẋ, (2.3)

donde v es el campo de velocidades con v = ṙ y el término aẋ es la velocidad

peculiar.

Establecer que la densidad de materia es isotrópica, no solo quiere decir, que

la densidad es función únicamente del radio, sino también, que no existe una

dirección preferencial para otros atributos fı́sicos como el campo de velocidades,

por lo que el único campo de velocidades permitido a nivel local, será un campo

en expansión o contracción proporcional a la distancia, por lo que la velocidad

peculiar en la ecuación (2.3) será cero, obteniendo:

v =
ȧ

a
r = Hr. (2.4)

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

Este efecto fue observado por primera vez por el astrónomo estadounidense

Melvin Slipher, que descubrió una recesión isotrópica en torno a la Tierra. Ob-

servada nuevamente por Edwin Hubble, en un estudio sistemático de la relación

entre la distancia y la velocidad de 1355 galaxias, dando lugar a lo que se conoce

como ley de Hubble (v = H0r) [13], ası́ como la constante de Hubble H0, que

7



indica la taza de expansión actual del Universo y su valor usualmente se expresa

como:

H0 = 100hkms−1Mpc−1, (2.5)

donde el factor h tiene un valor de h ∼ 0.71.

Para describir la geometrı́a 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 cosmológico, se exige que la geometrı́a espacial

tenga una curvatura constante, esta condición se cumple para tres casos: curvatura

positiva, negativa o plana.

La métrica que cumple con las condiciones de homogeneidad e isotropı́a y

considera la dependencia temporal, es la métrica de Robertson-Walker, que en

coordenadas esféricas es

ds2 = −c2dt2 + a(t)2
[
dr2 + S2

κ
(r)dΩ2

]
, (2.6)

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

términos Sκ y dΩ se definen como

Sκ =

⎧
⎪⎪⎪⎨

⎪⎪⎪⎩

R sin(r/R) para κ > 0

R sinh(r/R) para κ < 0

r para κ = 0

(2.7)

dΩ2 = dθ2 + sin2 θdφ2, (2.8)

1El valor de la constante de Hubble, varı́a según la combinación de datos que se usen para

restringirlo [2].
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de forma que la geometrı́a del espacio puede determinarse por dos cantidades, κ

llamada constante de curvatura, tomando valores de κ = 0 para el espacio plano,

κ > 0 para curvatura positiva y κ < 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 cósmico

y está dado por

dt = a(t)dτ, (2.9)

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

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

ds2 = a(t)
[
−c2dτ 2 + dr2 + S2

κ
(r)dΩ2

]
. (2.10)

Ya que en un universo en expansión 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 t fijo, donde la geodésica se define como la mı́nima longitud

que separa a dos puntos sobre una superficie, de tal manera que la métrica se

reduce a la forma:

ds2 = a(t)2
[
dr2 + S2

κ
(r)dΩ2

]
. (2.11)

Al seguir el camino de la geodésica espacial los ángulos θ y φ son constantes,

por lo que solo se tendrá una dependencia en la coordenada comóvil como ds2 =

a(t)2dr2, donde el valor de a(t) es fijo, definiendo ası́, la distancia propia dada

por la ecuación
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dp = a(t)

∫ r

0

dr, (2.12)

ası́ como la distancia de Hubble dada por

dH(t0) ≡ c/H0, (2.13)

que implica que todos los objetos separados por una distancia propia mayor a la

distancia crı́tica (dH ), tendrá una velocidad de recesión vp ≥ c, donde vp = ḋp.

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 descripción 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 lejanı́a a la que

se encuentren. Se hace uso del paralaje trigonométrico para objetos relativamente

cercanos, tomando generalmente como lı́nea base, la distancia entre el Sol y la

Tierra. También se usan las llamadas candelas estándar, objetos cuya luminosidad

es prácticamente constante, las supernovas tipo Ia se encuentran en esta categorı́a.

Un concepto de fundamental importancia en Cosmologı́a es el corrimiento al

rojo de la luz (redshift z), medido a partir de la variación de la longitud de onda

emitida (λem), con respecto a la longitud de onda observada (λob) y cuya relación

es

z =
λob − λem

λem

. (2.14)

Dada esta definición, es posible establecer una relación directa entre los ob-

jetos observados a partir del redshift y el factor de expansión del Universo por
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medio de la siguiente ecuación

1 + z =
a0
a
, (2.15)

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 dinámica del Universo, la primera es la llamada

ecuación de Friedmann

H2 ≡
(

˙a(t)

a(t)

)2

=
8πG

3
ρ(t)− κ

a(t)2
+

Λ

3
, (2.16)

donde G es la constante de gravitación universal, ρ(t) la densidad del Universo,

que puede separarse en la densidad de radiación (ρr(t)) y la densidad de materia

(ρm(t)), Λ la constante cosmológica, introducida inicialmente para obtener un

universo estático y el factor de escala a(t).

Al definir una densidad de energı́a ρΛ la constante cosmológica Λ se puede

describir como un fluido, cuya ecuación esta dada por:

ρΛ ≡ Λ

8πG
, (2.17)

lo que permite escribir la ecuación de Friedmann de la siguiente forma

H2 =
8πG

3
(ρ+ ρΛ)−

κ

a2
. (2.18)

Mientras que la evolución de la densidad se describe a través de la ecuación

de fluido,
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ρ̇+ 3
ȧ

a

(
ρ+

p

c2

)
= 0, (2.19)

donde la presión p es diferente para cada componente del Universo.

Para poder resolver las ecuaciones (2.18) y (2.19) es necesario establecer una

tercera ecuación: la ecuación de estado que relaciona la presión y la densidad de

energı́a,

p = ωρc2, (2.20)

donde ω es un parámetro que cambia según la componente del Universo. Para las

siguientes componentes se tiene que:

ω =

⎧
⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎩

1

3
para radiación.

0 para materia sin presión.

−1 para la constante cosmológica.

(2.21)

Es útil 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 crı́tica (ρc). La cantidad resultante es adimensional y se

conoce como parámetro de densidad Ωi dado por la ecuación

Ωi(t) =
ρi(t)

ρc
, (2.22)

donde el subı́ndice i representa cada componente del Universo (radiación, mate-

ria o constante cosmológica). La densidad crı́tica ρc, se obtiene al suponer un

universo plano en la ecuación de Friedmann y esta dada por

ρc =
3H2

8πG
. (2.23)
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Con las definiciones anteriores, se puede reescribir la ecuación de Friedmann

de forma

H2 = H2
Ω− κ

a2
, (2.24)

Ω− 1 =
κ

H2a2
, (2.25)

definiendo a Ω = Ωr + Ωm + ΩΛ y a Ωk = −κ/H2a2 obtenemos la ecuación

de Friedmann de forma compacta

Ω+ Ωk = 1 (2.26)

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

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

2.1 Composición del Universo

Se sabe que el Universo está compuesto por materia bariónica no relativista (ma-

teria ”normal”) y radiación, sin embargo, la teorı́a permite la inclusión de compo-

nentes extras. El modelo cosmológico actual propone que, además de la radiación

y materia bariónica, existen dos componentes extras a las cuales se les ha dado el

nombre de materia oscura y energı́a oscura.

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

cosmológico Λ-CDM, ası́ como algunas de las observaciones que lo apoyan [15].

Radiación .- En Cosmologı́a se define como partı́culas relativistas, es decir, que

se mueven a velocidades cercanas a la velocidad de la luz. Esta veloci-

dad permite que la energı́a cinética produzca una fuerza de presión cuya
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ecuación de estado es p = ρ/3. Ya que cualquier partı́cula que se mueva

a estas velocidades tiene la misma ecuación de estado, los neutrinos se en-

cuentran dentro de la clasificación de radiación.

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

correspondiente a la radiación

ρ̇+ 4
ȧ

a
ρ = 0, (2.27)

de donde se deriva la relación

ρ ∝ 1/a4 (2.28)

que describe como la densidad de energı́a de la radiación decrece con el

factor de escala, mientras que la relación de éste respecto al tiempo, para un

universo dominado por radiación es

a(t) =

(
t

t0

)1/2

. (2.29)

Para establecer la abundancia de radiación 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 contribución al parámetro de densidad, es debido a

los fotones que se encuentran en el CMB y a los neutrinos provenientes de

su análogo, llamado radiación cósmica de neutrinos (CNB, por sus siglas en

inglés Cosmic neutrino background), que en conjunto tienen un parámetro

de densidad actual de Ωr ≃ 10−5.

Materia bariónica .- En el contexto cosmológico, se define a la materia bariónica

como la materia no relativista que ejerce presión despreciable p = 0. Esta
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suposición es una buena aproximación para los átomos en el Universo, una

vez que se enfriaron y raramente interactúan, ası́ como para los grupos de

galaxias en el Universo ya que solo interactúan gravitacionalmente. Con

una ecuación de fluido dada por

ρ̇+ 3
ȧ

a
ρ = 0, (2.30)

se deriva la relación

ρ ∝ 1/a3, (2.31)

ası́ como la relación entre el factor de escala y el tiempo, para un universo

dominado por materia

a(t) =

(
t

t0

)2/3

. (2.32)

Finalmente, el parámetro de densidad actual de materia bariónica para el

modelo Λ-CDM está dado por Ωbh
2 = 0.0224±0.0001, tomando en cuenta

el valor del factor de Hubble obtenemos Ωb = 0.049, constituyendo aproxi-

madamente el 5% de la composición total del Universo.

Energı́a oscura .- Uno de los más grandes misterios de nuestro Universo es su

expansión acelerada. Aún cuando desde 1929 Edwin Hubble demostró que

el Universo se expande, al observar la relación entre la distancia y la ve-

locidad de las galaxias [13], no fue hasta 1998 que se mostró que no solo

se encuentra en expansión, sino también se acelera [16]. Para explicar este
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fenómeno se introdujo el concepto de energı́a oscura, que es un compo-

nente del Universo con presión negativa, proporcionando la fuerza repul-

siva causante de la aceleración. Λ-CDM propone que la energı́a oscura es

la constante cosmológica (Λ), definida como la energı́a del vacı́o con una

ecuación de estado dada por p = −ρc2 [17, 18], ası́ la ecuación de fluido

será

ρ̇Λ = 3
ȧ

a

(
ρΛ +

pΛ
c2

)
= 0, (2.33)

de forma que, su densidad de energı́a permanece constante aún y cuando

el Universo se expande. Con una abundancia actual de ΩΛ = 0.685 ±

0.013, constituyendo aproximadamente el 68% de la composición total del

Universo.

Materia oscura .- Componente cuya interacción es puramente gravitacional, fue

predicha por primera vez en los años 30, cuando el fı́sico Zwicky observó

la distribución de velocidades en el cúmulo Coma y dedujo que la razón

masa-luminosidad estaba dada por M/L ≃ 300h, esto lo llevó a la con-

clusión de que existı́a un tipo de materia no luminosa a la que llamó materia

oscura [9, 12]. En el caso del modelo Λ-CDM se propone que la materia

oscura es un tipo de materia frı́a, débilmente interactuante y no colisional,

con la ecuación de estado p = 0, su relación con el factor de escala es igual

que el obtenido para la materia bariónica y su parámetro de densidad actual

es de ΩCDMh2 = 0.120± 0.001, donde ΩCDM = 0.264± 0.001. Posterior-

mente se hablará de forma más extensa de la materia oscura, constituyendo

aproximadamente el 26% de la composición total del Universo.
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Ya que la materia oscura y la materia bariónica tienen la misma ecuación de

estado, es usual encontrar el parámetro de materia Ωm como Ωm = Ωb + ΩCDM ,

cuyo valor actual es Ωm = 0.315± 0.007. Los valores actuales de los parámetros

de densidad para las diferentes componentes se obtuvieron de la referencia [2].

Con las relaciones encontradas para cada componente, podemos escribir la

ecuación de Friedmann como

H2(t)

H2
0

=
Ωr,0

a4
+

Ωm,0

a3
+

Ωk

a2
+ ΩΛ, (2.34)

donde las cantidades con subı́ndices 0 representan los valores actuales, para un

universo plano Ωk = 0, por lo que es posible escribir la ecuación anterior como

H2(t)

H2
0

=
Ωr,0

a4
+

Ωm,0

a3
+

1− Ω0

a2
+ ΩΛ, (2.35)

con Ω0 = Ωr,0 + Ωm,0 + ΩΛ.

Se describirá brevemente la historia de la evolución del Universo, de acuerdo

con el modelo estándar cosmológico mostrado anteriormente [1, 14, 19].

• Big Bang (t = 0s).- Evento que inicia la creación del Universo, también

conocido como singularidad inicial.

• Inflación (∼ 10−35s).- Época en la que se cree que un campo escalar φ,

provoca una expansión acelerada tipo exponencial durante un periodo de tiempo

muy corto. Se generan fluctuaciones cuánticas que se cree son las semillas de las

perturbaciones, que más adelante formaran la estructura del Universo.

• Desacoplamiento de Neutrinos (t = 0.2s).- La razón de interacción de

los neutrinos es mayor a la razón de expansión, kBT ∝ 1MeV cuando el Uni-

verso baja de esta temperatura, los neutrinos dejan de interactuar y se forma la
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radiación cósmica de neutrinos (CNB, por sus siglas en inglés Cosmic Neutrino

Background).

• Nucleosı́ntesis (t = 200s a 300s).- Época en la que dominó la radiación. Los

protones y neutrones forman los primeros núcleos de helio-3 (3He), helio-4(4He),

litio (7Li) y deuterio(D).

• Igualdad de materia-radiación (t ≃ 1011s).- Redshift de z = 3570. Época

en la que el dominio de la radiación en el Universo termina, la densidad de materia

y radiación es la misma.

•Recombinación t ≃ 1013.- Redshift de z = 1370. Se refiere a una época en

la que los electrones se enlazan con los protones, se forman los primeros átomos

neutros de hidrógeno.

• Desacoplamiento.- Redshift de z = 1100. También llamada época de última

dispersión. Se refiere a la época en la que los fotones ya no se dispersan. Cesa

la interacción de los fotones con las partı́culas y se crea la radiación cósmica de

fondo (CMB).

• Universo visible(t ≃ 1016s).- Formación de primeras estructuras en el Uni-

verso, debido a el colapso gravitacional causado por perturbaciones en el campo

de densidad.

• Universo actual.- Redshift de z = 0. Dominio de la constante cosmológica,

el Universo se encuentra en expansión acelerada.

2.2 Materia oscura

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

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

Curvas de rotación de las galaxias.- En estas observaciones se mapea la ve-

locidad de rotación de las estrellas y el gas, en función a la distancia a la que se

encuentran del centro galáctico. Teóricamente, las velocidades tanto de las estre-

llas como la del gas en los extremos de la galaxia deberı́an disminuir en función

al radio, sin embargo, las curvas de rotación 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].

Cúmulos de galaxias.- Una de las primeras evidencias de la existencia de la

materia oscura obtenida por el fı́sico Zwicky, muestra que existe una menor can-

tidad de masa en los cúmulos que la necesaria para obtener la dinámica obser-

vada [23, 24].

Lentes gravitacionales fuertes.- Este efecto es la distorsión de imágenes de

objetos celestes lejanos debido a la masa gravitacional de un cúmulo, suponiendo

que solo se tiene materia bariónica, esta distorsión puede ser usada para inferir la

forma del pozo de potencial gravitacional del cúmulo 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 fenómeno que distorsiona la luz debido a la masa gravi-

tacional. En este caso se cuenta con un gran número de fuentes distantes, cuya

radiación 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 distorsión

de los objetos es mı́nima, es necesario realizar el análisis estadı́stico de un gran
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número de galaxias cuya radiación atraviesa dichos halos [26–28].

Finalmente, se tiene evidencia de la distorsión de la radiación 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 algún experimento terrestre [31, 32].

En la literatura se pueden encontrar diferentes modelos que brindan una al-

ternativa a Λ-CDM, algunos abordan modificaciones a la teorı́a 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 energı́a oscura [35].

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

•WIMP.- Weakly Interacting Massive Particle (WIMP por sus siglas en inglés),

es una partı́cula ligera, no relativista, que interactúa por medio de la gravedad y

la fuerza débil, con una masa de entre algunos GeV y TeV , esta partı́cula se de-

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

• Axiones.- Introducida como un intento para resolver la violación carga-

paridad de la interacción fuerte, es una partı́cula ligera de aproximadamente 0.01eV ,

con una interacción extremadamente débil con otras partı́culas. Una de las carac-

terı́sticas de ésta es que se encuentra fuera de equilibrio térmico en el Universo

temprano [37].

• Neutrinos estériles.- Esta partı́cula fue propuesta en 1993 por Dodelson y
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Widrow, eléctricamente neutra, interactúa más débilmente que los neutrinos con-

vencionales con una masa del orden de KeV y entra en la clasificación de materia

oscura tibia [38].

• Materia oscura como campo escalar (SFDM).- Partı́cula ultraligera, con

masa de aproximadamente 10−22eV , son bosones que se pueden condensar en un

solo estado de condensado de Bose-Einstein, que en conjunto se comporta como

una onda clásica, propuesta por primera vez en 1994 por S. U. Ji y S. J. Sin [39].

Éste último es el modelo en el que se centra la tesis, por lo que se dará una

explicación más 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 (φ), compuesto por partı́culas ultra ligeras

tipo bosón, con espı́n 0 y una masa de aproximadamente m ∼ 10−22eV, que

se condensa en un solo estado de condensado de Bose-Einstein comportándose

en conjunto como una onda clásica. Fue propuesto como un campo escalar fun-

damental análogo al inflatón (campo escalar que se cree es el responsable de la

expansión acelerada en inflación) dando una alternativa a CDM, [40,41], con una

temperatura crı́tica Tc = 0.3eV.

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

natural en el espectro de potencia [42], relacionado con el número de onda de
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Jeans (kJ ) y se refleja en la supresión de pequeñas estructuras, esta caracterı́stica

ha generado un gran interés en el estudio de formación de estructura, ya que,

aún que el modelo presente un comportamiento como materia oscura frı́a (CDM)

a grandes escalas, a pequeñas escalas la presión cuántica suprime la formación

en comparación con Λ-CDM y predice una menor abundancia, por lo que serı́a

posible hacer una comparación directa entre estos modelos.

Ya que la partı́cula es extremadamente ligera, su comportamiento tipo onda se

manifiesta a escalas astrofı́sicas. La ecuación que representa el campo escalar es la

ecuación de Klein-Gordon [43,44], que puede ser llevada a un lı́mite no relativista

y reducirse a ecuaciones tipo fluido en el caso de interacción gravitacional débil,

que permite predecir observables astrofı́sicos.

La acción que gobierna al campo escalar es

S =

∫ √
−gd4x

[
R

2κ2
+ ∂µφ∂

µφ ∗+m̃2|φ|2 + λ̃|φ|4
]
, (2.36)

donde g = det(gµν), R es el escalar de Ricci, G la constante gravitacional New-

toniana, c la velocidad de la luz, φ es el campo escalar complejo, κ = 8πG/c4,

m̃ = mc/! y λ̃ = λ/(!c). Donde m es la masa del bosón, ! es la constante

reducida de Planck y λ es un parámetro adimensional relacionado con la auto

interacción del campo.

Haciendo uso de la métrica Newtoniana

ds2 = −
(
1 +

2Φ(x)

c2

)
c2dt2 +

(
1− 2Φ(x)

c2

)
δijdx

idxj , (2.37)

donde Φ es el potencial gravitacional Newtoniano, se obtiene la ecuación de

Klein-Gordon que representa la evolución del campo escalar
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(
!− m̃2 − 2λ̃ | φ |2

)
φ = 0, (2.38)

donde ! es el D’Alambertiano dado por

! =

(
1 + 2

Φ

c2

)
∇2 −

(
1− 2

Φ

c2

)
∂2
t . (2.39)

Para tomar el lı́mite no relativista, para un campo débil | Φ | /c2 + 1, se

aplica la transformación

φ(t, x) = eim̃ctψ(t, x), (2.40)

donde el campo ψ se restringe por las condiciones ∂tψ ∼ ∂2
x = O(ε2), que indican

que la propagación de la energı́a en el sistema es no relativista (v + c), con lo

que es posible obtener el sistema de ecuaciones

iℏ∂tψ = −ℏ
2c

2m̃
∇2ψ +

(
Φ+

λ̃c2

m2
| ψ |2

)
mψ, (2.41)

∇2
Φ =

4πGm̃2

c2
|ψ|2

(
1 +

λ̃

2m̃2
| ψ |2

)
, (2.42)

llamadas ecuaciones Gross-Pitaevskii-Poisson o Schrödinger-Poisson, estas ecua-

ciones representan la dinámica del campo escalar en una aproximación no rela-

tivista [45].

En este trabajo se desarrolla el modelo SFDM sin tomar en cuenta el término

de autointeracción, es decir, el término λ̃ = 0, llamándole 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 Formación de estructura

El entendimiento de la formación de estructura se ha convertido en un tema cen-

tral en la Cosmologı́a, la cual inició a partir de pequeñas perturbaciones el fondo

homogéneo de densidad, también llamadas perturbaciones primordiales y cuya

prueba principal es la existencia de las anisotropı́as que presenta el CMB [47].

Una de las principales propuestas, es que las fluctuaciones fueron generadas en el

periodo de inflación, al terminar dicho perı́odo, estas perturbaciones se grabaron

como condiciones iniciales en la época de dominio de la radiación.

A partir de esto, la evolución de las perturbaciones es dominada únicamente

por la acción 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 continúa de

tal forma que la amplitud de las perturbaciones crece hasta que la inestabilidad

gravitacional provoca un colapso y da lugar a la formación de las primeras estruc-

turas. Ya que en la era dominada por radiación, el acoplamiento entre la radiación

y la materia bariónica disuelve cualquier fluctuación en el campo de densidad de

la materia bariónica, las perturbaciones en el campo de densidad de la materia

oscura son las responsables de la formación de estructura, por lo que el análisis

de las perturbaciones se realizará en éste campo de densidad.

Una vez que se asumen las condiciones iniciales del Universo, el siguiente

paso es el estudio de la formación de estructura como función del tiempo.

Para entender la formación de estructura, es necesario resolver la dinámica de

las perturbaciones. Aún cuando el fenómeno de formación se genera a partir de

interacciones no lineales, en términos de la inestabilidad gravitacional, las fluc-

tuaciones en la densidad se vuelven suficientemente pequeñas a grandes escalas
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para poder usar la teorı́a de perturbaciones lineal (PT, por sus siglas en inglés

Perturbation Theory) sin perder información, sin embargo a escalas menores nos

encontraremos en el régimen semilineal y no lineal. En el capı́tulo siguiente, se

mostrará una revisión de la teorı́a de perturbaciones Lagrangiana a primer y se-

gundo orden, ası́ como algunos temas importantes usados para resolver y entender

la formación de estructura [41, 48].
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Capı́tulo 3

Teorı́a de perturbaciones

Aún cuando la formación de estructura del Universo esta dominada por inter-

acciones no lineales, es posible obtener algunos resultados generales de forma

analı́tica por medio de la teorı́a de perturbaciones lineal. Iniciando a partir de un

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

ρ(x, t) = ρ0(t) + δρ(x, t), (3.1)

v(x, t) = v0(t) + δv(x, t), (3.2)

p(x, t) = p0(t) + δp(x, t), (3.3)

Φ(x, t) = Φ0(t) + δΦ(x, t), (3.4)

donde ρ(x, t) el campo de densidad, v(x, t) es el campo de velocidades, p(x, t) es

la presión del fluido, Φ(x, t) el potencial gravitacional newtoniano, mientras que

los términos con δ son las perturbaciones correspondientes a cada campo y los

subı́ndices 0 corresponden a los campos sin perturbar. En adelante se omitirán
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las dependencias temporal y espacial de los campos para tener una notación más

compacta.

La teorı́a de perturbaciones lineal es válida siempre que el contraste de densi-

dad δ sea menor a uno y esta definido como:

δ =
ρ

ρ0
− 1 =

δρ

ρ0
. (3.5)

Tomando estas definiciones, se presentan los resultados obtenidos a partir de la

aproximación lineal para el modelo de materia oscura frı́a (CDM) y el modelo de

materia oscura como campo escalar (FDM), en donde se obtienen algunas solu-

ciones analı́ticas.

3.1 Perturbaciones lineales para el modelo Λ-CDM

La teorı́a de perturbaciones se basa en tomar un fondo de densidad homogéneo,

sobre el cual se realizan pequeñas perturbaciones que implican interacciones entre

campos gravitacionales débiles, por lo que es posible hacer una aproximación 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 están dadas por

Dv

Dt
= −∇p

ρ
−∇Φ, (3.6)

Dρ

Dt
= −ρ∇ · v, (3.7)

∇2
Φ = 4πGρ, (3.8)
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que son la ecuación de Euler, la ecuación de continuidad o energı́a y la ecuación

de Poisson respectivamente, donde D/Dt= ∂/∂t +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:

(
∂

∂t
+ (v0 + δv) ·∇

)
(v0 + δv) = −∇(p0 + δp)

ρ0 + δρ
−∇(Φ0 + δΦ), (3.9)

(
∂

∂t
+ (v0 + δv) ·∇

)
(ρ0 + δρ) = − (ρ0 + δρ)∇ · (v0 + δv), (3.10)

∇2(Φ0 + δΦ) = 4πG(ρ0 + δρ). (3.11)

Para perturbaciones lo suficientemente pequeñas, los términos de segundo orden

son despreciables en comparación con los términos a primer orden, por lo que se

obtendrán las ecuaciones lineales.

d

dt
δv = −∇δp

ρ0
−∇δΦ− (δv ·∇)v0, (3.12)

d

dt
δ = −∇ · δv, (3.13)

∇2δΦ = 4πGρ0δ. (3.14)

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

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

δv(t) = a(t)u(t), (3.16)

se obtiene

u̇ + 2
ȧ

a
u =

∇δΦ

a2
− ∇δp

ρ0
(3.17)

δ̇ = −∇ · u (3.18)

∇2δΦ = 4πGρ0δ, (3.19)

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

escribir en términos de la velocidad del sonido

c2s ≡
∂p

∂ρ
. (3.20)

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

δ̈ + 2
ȧ

a
δ̇ = 4πGρ0δ + c2s∇2δρ, (3.21)

y aplicándole la transformada de Fourier

δ(x,t) =
1

(2π)3

∫
δk(t)e

−ik·rd3k, (3.22)

se obtiene la ecuación que gobierna la evolución de las perturbaciones.
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δ̈k + 2
ȧ

a
δ̇k =

(
4πGρ0 +

c2sk
2

a2

)
δk, (3.23)

y cuya solución general tiene la forma

δ = Aei(ωt−k·r), (3.24)

donde ω se define de la siguiente forma

ω2 = c2sk2 − 4πGρ0. (3.25)

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

p = 0, usándola en la ecuación (3.23) será

δ̈k + 2
ȧ

a
δ̇k = 4πGρ0δk, (3.26)

en este caso se propone una solución de la forma δ ∼ tn, al hacer uso de la

ecuación (2.32), se obtiene

δk(t) = At2/3 +Bt−1. (3.27)

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

forme τ definido por

a2dt = dτ, (3.28)

se tendrá la siguiente ecuación

d2δ

dτ 2
− 4πGρ0a

4δ = 0. (3.29)

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

comparación 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 dinámica de las perturbaciones para el modelo FDM se reali-

zará un tratamiento similar al de Λ-CDM, en donde se toman las ecuaciones (2.41)

y (2.42), que describen la función de onda en su lı́mite no relativista,

iℏ∂tψ = −ℏ
2c

2m̃
∇2ψ + Φmψ,

∇2
Φ =

4πGm̃2

c2
|ψ|2.

Para seguir la misma lı́nea que el modelo Λ-CDM, se lleva el sistema de ecua-

ciones a una forma tipo fluido y se aplica la transformación de Madelung m̃ψ =

c
√

ρ(t, r)eiS(t,r)/ℏ para la función de onda ψ, comúnmente usada para llevar sis-

temas cuánticos a una formulación tipo fluido, es decir, permite reescribir las ecua-

ciones en términos de variables hidrodinámicas [49, 50].

Al usar las definiciones de ρ = m2|ψ|2 para el campo de densidad y u= ∇S/m

para el campo de velocidades, que por definición es irrotacional (∇× u = 0), las

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

∂ρ

∂t
+∇ · (ρu) = 0, (3.30)

∂u

∂t
+ (u ·∇)u = −∇ [Φ+Q] , (3.31)

∇2
Φ = 4πGρ, (3.32)
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siendo (3.30) una ecuación tipo Euler, (3.31) la ecuación de continuidad y (3.32)

la ecuación de Poisson, se definió el término Q de la forma:

Q = −(ℏ2/2m̃2)(∇2√ρ)/
√
ρ, (3.33)

denominado potencial cuántico, este término se deriva de la naturaleza ondulatoria

de la ecuación de Klein-Gordon.

Al realizar el cambio de coordenadas a coordenadas comóviles y al hacer uso

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

δ̇ +∇ · u = 0, (3.34)

∇2δΦ = 4πGρ0δ, (3.35)

u̇ + 2
ȧ

a
u = − 1

a2
∇

[
− ℏ

2

2m̃a2

(
1

2
∇2δ − 1

4
(∇δ)2

)]
− 1

a2
∇2δΦ. (3.36)

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

evolución de las perturbaciones de densidad

δ̈ + 2H δ̇ = − ℏ
2

4m̃2a4
∇2(∇2δ) + 4πGρ0δ. (3.37)

Mientras que en términos del tiempo superconforme (ecuación (3.28)) se ob-

tiene,

d2δ

dτ 2
= − ℏ

2

4m̃2
∇2(∇2δ) + 4πGρ0a

4δ, (3.38)

donde definimos un potencial gravitacional modificado dado por,
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∇2
Φ̃ = 4πGρ0a

4δ − c2

4m̃2
∇2(∇2δ). (3.39)

La ecuación de la dinámica de las perturbaciones en términos del potencial

gravitacional modificado será:

d2δ

dτ 2
= ∇2

Φ̃. (3.40)

Para obtener la ecuación que describe la dinámica de las perturbaciones en el

espació de Fourier, se aplica la transformada de Fourier (ecuación (3.22)), con la

que se obtiene:

d2δk
dτ 2

= 4πGρ0a
4µ(a, k)δk = κµδk, (3.41)

donde κ = 4πGρ0a
4 y se definió el término µ(a, k) como

µ(a, k) = 1− k4

k4
j

(3.42)

y kj como k4
j = 16πGρ0m̃

2a4/c2. También se puede ver que el caso en el que

µ = 1 se recupera la ecuación (3.29) correspondiente a Λ-CDM.

Para resolver las ecuaciones anteriores es necesario hacer uso de métodos

numéricos, donde el término µ(a, k) será crucial para el análisis posterior del

modelo.

3.3 Teorı́a de perturbaciones Lagrangiana

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

Universo, puede verse desde dos puntos de vista: 1) La teorı́a de perturbaciones
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Euleriana, que estudia la dinámica del campo de densidad y velocidades del sis-

tema; 2) A partir de la teorı́a de perturbaciones Lagrangiana (LPT, por las siglas

en inglés de Lagrangian Perturbation Theory) que estudia las trayectorias indivi-

duales de las partı́culas, a partir del campo de desplazamiento (Ψ(q)).

En esta sección se desarrolla la teorı́a de perturbaciones Lagrangiana a primer

y segundo orden (LPT Y 2LPT respectivamente) [48, 51].

La teorı́a LPT mapea la posición inicial Lagrangiana (q), a la posición final

Euleriana (x) por medio de la ecuación

x(τ) = q +Ψ(q, τ), (3.43)

donde la variable dinámica en LPT es el campo de desplazamiento Lagrangiano

Ψ(q, τ), donde τ es el tiempo conforme dado en la ecuación (2.9). Cuando τ = 0

se tiene que Ψ(q, τ) = 0 por lo que la posición Lagrangiana y la Euleriana son

iguales.

Teniendo que la trayectoria de una partı́cula en un universo en expansión está

dada por

d2x

dτ 2
+H(τ)

dx

dτ
= −∇Φ, (3.44)

donde Φ es el potencial gravitacional Newtoniano y H es el parámetro de Hubble

modificado, definido de la siguiente forma

H =
1

a

da

dτ
. (3.45)

Mientras que la ecuación de Poisson está representada por

∇2
Φ =

3

2
ΩmH

2δ(x), (3.46)
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donde δ(x) es el contraste de densidad definido en la ecuación (3.5). Ya que la

densidad en coordenadas Lagrangianas es la misma que la densidad media del

Universo, se obtiene la siguiente relación

ρ0 (1 + δ(x)) d3x = ρ0d
3q. (3.47)

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

de desplazamiento.

1 + δ(x) =
1

det (δij +Ψ)
≡ 1

J(q, τ)
, (3.48)

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

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

siguiente manera

∇ = (δij +Ψi,j)
−1∇qj , (3.49)

donde ∇q ≡ ∂/∂qi es el gradiente en las coordenadas Lagrangianas.

Con las definiciones anteriores, es posible escribir la ecuación de movimiento

(3.44) en términos del campo de desplazamiento

d2

dτ 2
Ψi,j −Ψj,i

d2

dτ 2
Ψi,j = −3

2
ΩmH

2δ, (3.50)

donde se tomó la divergencia de la ecuación 3.45 y se sustituyó la ecuación (3.46).

Ahora, para resolver perturbativamente el sistema, se realiza una expansión en

el campo de desplazamiento

Ψ(q, τ) = εΨ(1)(q, τ) + ε2Ψ(2)(q, τ) + ε3Ψ(3)(q, τ) + · · · . (3.51)
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De igual forma, se expande el contraste de densidad

δ = εδ(1) + ε2δ(2) + ε3δ(3) + · · · . (3.52)

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

J(q, τ) ≃ 1 +Ψi,j(q, τ), (3.53)

mientras que su inversa será

[δij +Ψi,j(q, τ)]
−1 ≃ 1−Ψi,j. (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

δ(1) = −Ψ
(1)
i,i . (3.55)

Ya que el campo de desplazamiento es irrotacional, podemos definir Ψ(i) =

∇qφ
(i) donde φ(i) es un campo escalar. Sustituyendo en (3.50) se obtiene la

ecuación

(
d2

dτ 2
− κ

)
∇2

qφ
(i) = 0, (3.56)

el campo escalar puede separarse en dos funciones φ(1)(q, τ) = D1(τ)φ
(1)(q, τini),

donde D1(τ) es el factor de crecimiento, que solo depende del tiempo. De forma

que la ecuación (3.56) satisface

d2D1

dτ 2
− κD1 = 0, (3.57)
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donde κ =
3

2
HΩmH

2
0a = 4πGρ0a

4.

Para el caso de la solución a segundo orden de la teorı́a de perturbaciones

Lagrangiana (2LPT), se realiza una aproximación en el Jacobiano a segundo orden

dado por

J ≃ 1 +Ψ
(2)
k,k +

1

2

[(
Ψ

(1)
k,k

)2

−Ψ
(1)
i,j Ψ

(1)
j,i

]
. (3.58)

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

de densidad y el campo de desplazamiento a segundo orden

δ(2) = −Ψ
(2)
i,i +

1

2

((
Ψ

(1)
i,i

)2

+
(
Ψ

(1)
i,j

)2
)
. (3.59)

De forma que la ecuación de movimiento está dada por

(
d2

dτ 2
− κ

)
∇2

qφ
(2) = −κ

2

[(
∇2

qφ
(1)
)2 −

(
∇qi

∇qj
φ(1)

)2
]
. (3.60)

Al hacer la separación del campo escalar φ(2)(q, τ) = D2(τ)φ
(2)(q, τini) se

obtiene la ecuación para el factor de crecimiento a segundo orden

d2D2

dτ 2
− κD2 = −κD2

1. (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 evolución de los factores de crecimiento D1 y D2.
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3.4 Aproximación al régimen no lineal

Como se habı́a mencionado, la estructura que observamos en el Universo es gene-

rada por procesos gravitacionales no lineales, para poder hacer una comparación

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 válidas para el régimen lineal y hacen variaciones a la

ecuación de Poisson.

Una de las más populares es la aproximación de Zel’dovich (ZA, por sus siglas

en inglés Zel’dovich approximation). Esta aproximación local se vuelve exacta

cuando se calcula la dinámica de un colapso unidimensional, que en el marco

de referencia Euleriano, hace uso de una relación entre el potencial y el campo

de velocidades para variar la ecuación de Poisson. Sin embargo, aún cuando las

predicciones obtenidas permiten entender diferentes aspectos del agrupamiento

gravitacional, no proporcionan información suficiente para describir la dinámica

no lineal cuantitativamente [48].

La segunda opción son las simulaciones numéricas, cuya aproximación es

llevar un sistema continuo a un sistema discreto, siguiendo la dinámica de las

partı́culas que interaccionan gravitacionalmente. Los fundamentos de los métodos

numéricos para resolver la estructura a gran escala vienen de varias décadas atrás,

una de las primeras simulaciones de N-cuerpos se realizó en 1975 donde Miyoshi

y Kihara tomaron N = 400 partı́culas en un universo en expansión, para entender

el comportamiento de la ley de potencia y su evolución temporal. Otros trabajos
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como los de Hockney y Eastwood en 1981, discuten varios métodos de simulación

numérica como las ventanas de interpolación para asignación de masas.

Los avances tecnológicos han permitido que las simulaciones numéricas au-

menten su resolución y han permitido simular estructuras cada vez mas grandes,

obteniendo predicciones de diferentes modelos cosmológicos [52]. Más adelante

se dará una breve explicación de dos de los métodos usados en la simulación de

estructura a gran escala.
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Capı́tulo 4

Simulaciones cosmológicas

Como se estableció anteriormente, éste método es uno de los más usados, que

proporciona información acerca de la evolución de la formación de estructura.

Existen diferentes tipos de simulaciones, entre las más comunes se encuentran

las simulaciones de N-cuerpos, algunas de estas son Treecode (TC), Partı́cula-

Partı́cula (PP, por sus siglas en inglés Particle-Particle) y Partı́cula-Malla (PM,

por sus siglas en inglés Particle-Mesh).

Estas describen la distribución de materia por medio de un conjunto de N

partı́culas, que interactúan únicamente por medio de la acción de la gravedad. Sin

embargo, para poder tener una buena representación estadı́stica es necesario tener

un gran número de partı́culas, en códigos de N-cuerpos el número de operaciones

que se realizan por paso de tiempo está dado por N2, lo que representa un gran

costo computacional [53].

Una de las simulaciones más grandes realizadas por medio de éste método

es la simulación Millennium, que en el 2005 usaron mas de 10 mil millones

de partı́culas en un tamaño de caja de LBOX = 500h−1Mpc, seguida por la si-
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mulación Millennium II, la cual simuló N = 21603 partı́culas en una caja de

LBox = 100h−1Mpc, ambas con el fin de realizar estudios con alta resolución a

diferentes escalas, donde la primera se centró en el estudio de la formación de

halos que hospedan galaxias de luminosidad L⋆ = 0.1, con un volúmen suficiente

para obtener buena estadı́stica para objetos como cuásares luminosos o cúmulos

masivos de halos. Mientras que la segunda, con 125 veces mayor resolución de

masa que su predecesora, logró 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 estudió el CMB, permitieron

restringir fuertemente los parámetros cosmológicos de Λ-CDM.

La nueva generación de sondeos cosmológicos como DES (Dark Energy Sur-

vey) [56], eBOSS (Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey), DESI

(Dark Energy Spectroscopic Instrument), etc. proporcionarán mediciones con

una precisión del sub nivel porcentual. Con las barras de error reduciéndose tan

rápidamente, el gran número de galaxias que podrán ser observadas, permitirán

acotar los parámetros libres de diferentes modelos cosmológicos, cuyas predic-

ciones tendrán que tener el mismo nivel de precisión. Aún cuando las simula-

ciones de N-cuerpos se han desarrollado en gran medida en los últimos años,

generar catálogos que estén a la par con las observaciones es un gran reto.

A partir de la generalización del uso de simulaciones numéricas, se han de-

sarrollado diferentes técnicas con el fin de reducir el tiempo y costo de cómputo,

logrando llegar a un número de operaciones necesarias del orden de N logN .

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

delo cosmológico 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

pequeñas de las escalas grandes, de forma que el tiempo de cómputo disminuye

considerablemente en comparación con los códigos de N-cuerpos convencionales.

4.1 Simulaciones de N -cuerpos

Las simulaciones más comunes para el estudio de formación de estructura, son

las simulaciones de N-cuerpos. Éstas resuelven la interacción entre partı́cula-

partı́cula por medio del potencial gravitacional, haciendo uso de las siguientes

ecuaciones

∂2
τ
x = −∇Φ, (4.1)

∇2
Φ = 4πGρ0a

4δ = κδ. (4.2)

Como se habı́a 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 iteración.

•Usa un método de interpolación lineal tipo Cloud-in-Cell, que asigna un peso

a cada punto de malla representando las partı́culas.

•Resuelve la ecuación comóvil de Poisson en el espacio de Fourier haciendo

uso de la transformada rápida de Fourier.

•A partir de la transformada de Fourier usa el potencial gravitacional, para

obtener la fuerza en el espacio real.
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• Calcula la aceleración de cada partı́cula, volviendo a iniciar el proceso de

interpolación [57].

4.2 Simulaciones tipo COLA

El método COLA (COmoving Lagrangian Acceleration), es un método hı́brido

usado para resolver estructura a gran escala (LSS), de forma rápida en un sistema

de referencia comóvil, en donde el observador sigue las trayectorias calculadas

mediante la teorı́a de perturbaciones Lagrangiana (LPT).

Esté método proporciona precisión a escalas pequeñas sin sacrificar la pre-

cisión 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

dinámica a gran escala, por medio del primer y segundo orden de la teorı́a de

perturbaciones (LPT y 2LPT) obtenida en la sección 3.3, mientras que las escalas

pequeñas, se calculan mediante un código PM como el mostrado en la sección

4.1. Para esto usa la ecuación de movimiento

∂2
τ
x = −∇Φ, (4.3)

reescribiéndola como:

∂2
τ
xres = −∇Φ− ∂2

t xLPT , (4.4)

donde xres ≡ x − xLPT , x(q, t) es la posición Euleriana de las partı́culas a un

tiempo t, q es la posición inicial Lagrangiana, xres es la aproximación a x y xLPT

es el desplazamiento residual medido desde un marco de referencia comóvil, cuya
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trayectoria está dada por xLPT . De esta forma es posible separar la solución de la

dinámica del sistema.

Para escalas grandes (≥ 100Mpc/h a z = 0), se tiene que xres ≃ 0 de tal

manera que la ecuación (4.4) se reduce a

∇Φ+ ∂2
t xLPT = 0, (4.5)

y solo es necesario resolver la ecuación (3.57) y (3.61) [58].

Sin embargo, a escalas pequeñas el término xres deja de ser despreciable, por

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

4.3 Algunos parámetros de las simulaciones

En general, si se tiene una simulación donde el campo es periódico, formada por

cajas de longitud L, los números de onda están restringidos a condiciones de fron-

tera armónicas, para la coordenada x se tendrá

kx = n
2π

L
, (4.6)

donde n está dado por n = 1, 2, 3, ..., de igual manera para las componentes en y

y z. Ası́ pues, es necesario tener diferentes parámetros en consideración, por lo

que se dará una explicación de algunos de éstos.

• LBOX es el tamaño de la caja, a partir de la cual se generan las barreras

periódicas y se elige considerando la región del espectro que se desea analizar.

•Ntot es el número total de partı́culas con las que se genera la simulación, éste

parámetro permite controlar la densidad del sistema, donde a mayor densidad se

tiene mejor representación estadı́stica de las masas.
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Sin embargo, aún cuando un número grande de partı́culas representa mayor

precisión, también representa un costo computacional mayor, debido al aumento

en el número de operaciones que se realizan en cada paso de tiempo, ası́ como

el almacenamiento en la memoria temporal, el cual escala con el número de

partı́culas.

• Nmesh es el número de puntos de malla en los que se divide la caja, éste

proporciona la resolución con la que se representa cada partı́cula.

• kmin también llamado modo fundamental, está relacionado con el tamaño de

la caja como kmin = 2π/Lbox, este parámetro nos da el valor mı́nimo de k que

puede ser representado por la simulación.

• knyquist es el valor máximo de confianza de k que se representa en la sim-

ulación (kmax), relacionado con el tamaño de la caja y el número de puntos de

malla por la ecuación knyquist = π ∗Nmesh/LBOX .

• n es el número de pasos temporales que se le da a la simulación, estos pasos

se varı́an dependiendo de la densidad del sistema, ya que en un sistema muy denso

el camino libre medio de las partı́culas es menor, por lo que será necesario un paso

de tiempo más pequeño con el fin de calcular de forma correcta las interacciones.

• Shot noise, también llamado Poisson shot noise, es definido en nbdykit [59]

como Pshot = V/Ntot, donde V es el volumen de la simulación. Representa el

error asociado al pasar de un campo continuo a uno discreto y genera una con-

tribución artificial en el espectro de potencia [60].

A partir de estos parámetros, se generan las simulaciones que nos permiten

estudiar de manera cuantitativa los diferentes modelos y hacer una comparación

entre las observaciones. En este trabajo se hace uso del espectro de potencia P (k),

el cual está relacionado con la amplitud de las componentes de Fourier por medio
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de la expresión

P (k) =| ⟨δk⟩2 |, (4.7)

donde el promedio se toma sobre todas las orientaciones posibles del número de

onda k.

Otra cantidad que considerar es la función de correlación, dada por la ecuación

ξ(r) ≡ ⟨δ(x)δ(x + r)⟩ , (4.8)

o en términos del espectro de potencia

ξ(r) =
V

(2π)3

∫
P (k)

sin(kr)

kr
4πk2dk, (4.9)

que se espera sea igual para el modelo FDM y Λ-CDM a la escala de BAO y está

relacionada con la amplitud local relativa de las fluctuaciones, con respecto a la

densidad promedio.
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Capı́tulo 5

FDM y el código MG-PICOLA

En nuestro caso, se utilizó el código MG-PICOLA [51], que realiza simulaciones

rápidas de formación de estructura, a primer y segundo orden de la teorı́a de

perturbaciones Lagrangiana en el espacio de Fourier, para modelos generales de

gravedad modificada (MG) y está basado en el código L-PICOLA [57].

Tomando en cuenta lo presentado en la sección 4.2 para el modelo Λ-CDM, el

código MG-PICOLA hace uso del hecho de que algunos modelos de MG pueden

parametrizarse por medio de un término (µ) que genera un potencial modificado,

donde la forma de µ depende del modelo [8]. En lugar de hacer uso de las ecua-

ciones 3.15 y 3.16, se realiza una parametrización de segundo orden del potencial

gravitacional en el espacio de Fourier, donde F[f(x)] es la transformada de Fourier

y está relacionada con el campo de densidades δ(k, a) = F[δ(x, a)] [61].

A primer orden la transformada de Fourier de los modelos con el término µ es

igual a la encontrada para el modelo Λ-CDM. Sin embargo, a segundo orden la

transformada de Fourier es
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Fq[∇2
xΦ](k, a) = κµ(k, a)δ(k, a)+a4H2

∫
d3k1d

3
2

(2π)3
δ(1)(k1, a)δ

(1)(k2, a)γ2(k, k1, k2, a),

(5.1)

donde γ2 está dada por

γ2 = γE
2 +

3

2
Ωm(a)

[
(µ(k, a)− µ(k1, a))

k1
k2

+ (µ(k, a)− µ(k2, a))
k2
k1

]
k1 · k2

2k2
2

.

(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

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

(
d2

dτ 2
− κµ(k, a)

)
φ(1)(k, τ) = 0. (5.3)

Realizando la separación temporal de la forma

φ(1)(k, τ) = D1(k, τ)φ
(1)(k, τini), (5.4)

se obtiene la ecuación de la evolución del factor de crecimiento

d2D1

dτ 2
− κµD1 = 0, (5.5)

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

derivada como

dD1

dτ
=

(
1

a

da

dτ

)

τini

. (5.6)

A segundo orden se define el campo como φ como

φ(2)(k, τ) = D2(k, τ)φ
(2)(k, τini) (5.7)
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obteniendo la ecuación del factor de crecimiento D2

d2D2

dτ 2
− κµD2 = −κµD2

1

(
1 +

2a4H2

κµ
γ2

)
. (5.8)

Si se factoriza el término κµ se tendrá

d2D2

dτ 2
− κµD2 = −D2

1

(
µκ+ 2a4H2γ2

)
. (5.9)

donde µ 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 código MG-PICOLA, donde el µ(a, k) del

potencial modificado de FDM y se identifica directamente con el término µ de los

modelos generales de MG.

Ya que el código hace uso el término de segundo orden mostrado en la ecuación

(5.9), en el modelo FDM el término γE
2 correspondiente, se obtiene a partir del

término completo del potencial cuántico, empleando la expresión

Q = −(ℏ2/2m2)(∇2
√
δ + 1)/

√
δ + 1). (5.10)

Expandiendo a segundo orden en δ se obtiene la siguiente expresión

4m̃2

c2
∇2Q = −∇2(∇2δ) +

[
1

4
∇2(∇2δ2)

]
+

[
1

2
(∇2δ)2

]
+∇δ ·∇(∇2δ)

+
1

2
δ∇2(∇2δ).

(5.11)

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

γE
2 = (1/4)(k2

1 + k2
2 + k1k2 cos(θ))(k

2
1 + k2

2 + 2k1k2 cos(θ)), (5.12)
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donde el cos(θ) está dado por la ecuación

cos(θ) = k1 · k2/k1k2. (5.13)

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

código MG-PICOLA.

5.1 Análisis y resultados

En esta sección se presentan los resultados que se obtuvieron a partir de las simu-

laciones del modelos FDM y Λ-CDM en el código modificado de MG-PICOLA,

para el estudio de la formación de estructura.

Se realizaron pruebas variando diferentes parámetros como la masa del bosón,

número de partı́culas, tamaño de la caja y redshift inicial, manteniendo la densidad

total de materia, la densidad de bariónes y el parámetro de Hubble igual a los

valores encontrados en la referencia [62], tanto para el modelo FDM como para

Λ-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 código 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 mostrarán fueron analisados a partir de nbodykit [59],

una paqueterı́a especializada en el análisis de datos de simulaciones cosmológicas.

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

de Λ-CDM como de FDM, ası́ como para dos masas del bosón (ma).
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Figura 5.1: A la izquierda se tiene el espectro de potencias lineal de los modelos

FDM (lı́nea continua) y Λ-CDM (lı́nea punteada) a redshifts z = 100 (lı́nea azul),

z = 30 (lı́nea roja) y z = 0 (lı́nea violeta), la lı́nea gris marca el valor k ≃
1.2hMpc−1 correspondiente al corte que presenta el modelo FDM. A la derecha

se tiene la comparación del espectro de potencias lineal de FDM para las masas

de ma = 10−24eV (lı́nea continua) y ma = 3× 10−23eV (lı́nea punteada).

En la figura de la izquierda se muestra la evolución de los modelos FDM y Λ-

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 ma = 10−24eV el corte del espectro

de potencias se mantiene en un valor de k ≃ 1.2hMpc−1 y sus oscilaciones se

mantienen centradas en las mismas posiciones. A la derecha podemos observar el

efecto que tiene la variación de la masa del bosón sobre el espectro de potencia,
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donde masas más ligeras presentan un corte a k menores en comparación con las

masas más pesadas. Teniendo en cuenta el efecto de la masa del bosón, las simu-

laciones se realizaron con masas de ma = 10−24eV y ma = 3 × 10−23eV, 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

partir de un espectro lineal que fue cortado para escalas k > 2.7hMpc−1, con el

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 parámetros usados para generar las simula-

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

Simulación LBOX[Mpc] Ntot Nmesh knyquist kmin ma[eV ] n

Λ-CDM 100 10243 1024 32.1 0.062 - 650

Λ-CDM2 ” 2563 256 8.042 ” - 200

FDM1 ” 10243 1024 32.1 ” 3× 10−23 650

FDM2 250 ” ” 12.868 0.025 10−24 ”

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 ” ”

FDM8 100 ” ” 8.042 0.062 ” ”
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Figura 5.2: Visualización de la evolución de los modelos FDM con masa m = 10−24eV

(paneles izquierdos) con los parámetros de FDM8 y Λ-CDM (paneles derechos) con los

parámetros de Λ-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 evolución de los modelos, donde se

visualiza la proyección de las partı́culas sobre el plano x-y, a la izquierda el mode-

lo FDM con masa de ma = 10−24eV y a la derecha Λ-CDM, con los parámetros

FDM8 y Λ-CDM mostrados en la tabla 5.1. Las filas representan los redshifts

z = 10, 5, 2, 0,

Se observa como la configuración inicial es prácticamente homogénea en am-

bos casos, mientras que al ir evolucionando a redshifts menores, comienza a haber

un acumulamiento de partı́culas en algunas zonas, que finalmente dan lugar a la

estructura. En los paneles inferiores se aprecia fácilmente como para el caso del

modelo FDM la formación de pequeñas estructuras es menor a la mostrada por

Λ-CDM.

En la figura 5.3 se muestran los espectros de potencias de FDM, obtenidos

usando diferentes tamaños de caja (LBOX = 1Gpc, 500Mpc, 250Mpc) y número

de partı́culas, a redshift z = 0, en donde se aprecia como varı́a la resolución de

la simulación al realizar estos cambios. Los modos de Fourier más grandes están

relacionados con escalas pequeñas, los modos más pequeños se relacionan con

escalas más grandes y pueden ser estimados por medio de la relación kmin =

2π/LBOX , mientras que para el modo máximo que puede representarse se hace

uso de la knyquist.
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Figura 5.3: En el panel izquierdo se muestran las simulaciones con los parámetros

mostrados en la tabla 5.1, en rojo se tiene la simulación FDM7, en rosa FDM6,

en azul FDM5, en naranja FDM4 y finalmente en verde FDM3, mientras que

la lı́nea sólida 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 estadı́stica.

En el panel izquierdo se muestra, en rojo el espectro correspondiente a la simu-

lación FDM7, en rosa la FDM6, en azul la FDM5, en naranja la FDM4 y en verde

la FDM3, donde las primeras cuatro tienen un tiempo de simulación promedio de

3 minutos, por lo que es posible generar un gran número de éstas a bajo costo.

Las lı́neas roja y rosa permiten observar las zonas de interacción lineal, mien-

tras que las lı́neas 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 partı́culas no solo
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provoca que los modos representados sean notablemente menos que en la simu-

lación FDM3, sino también que la precisión del resultado decaiga rápidamente en

los modos cercanos al kmax. Como consecuencia que para poder estudiar la zona

dominada por las interacciones no lineales, es necesario tener un mayor número

de partı́culas.

Como se habı́a mencionado, el número de partı́culas que pueden ser simuladas

depende de la memoria disponible, que en caso del servidor usado para estas simu-

laciones. se tiene un número máximo de partı́culas de 10243. Finalmente, la lı́nea

verde simulada usando los parámetros FDM3, muestra como un mayor número

de partı́culas tiene mejor representación a escalas grandes, mientras que la caja

usada provoca la pérdida de la representación de la región lineal del espectro.

En el panel derecho se muestran las simulaciones con los mismos parámetros

que las mostradas en el panel izquierdo, pero eliminando las regiones en las que

no se tiene certeza estadı́stica. 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 comparación de la evolución del sistema si-

mulado con los parámetros FDM2 y los espectros lineales obtenidos por medio

de CLASS, iniciando la simulación 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 simulación en z = 400, con los

parámetros correspondientes a la simulación FDM2 a diferentes redshifts.

Se observa como la evolución del modelo a redshifts altos (z = 400, 100, 30 y

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 pequeñas.

Estos parámetros fueron elegidos para apreciar como la evolución del mode-

lo a está dominado únicamente por las interacciones lineales, pero, a redshifts

menores los efectos no lineales comienzan a ser relevantes.

En la figura 5.5 se muestra la evolución completa del sistema para una si-
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mulación con parámetros FDM3, iniciando la simulación a un redshift z = 30,

tomando como referencia los espectros lineales obtenidos por medio de CLASS

(lı́nea punteada).

En el panel superior se muestra la evolución 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 caracterı́stico se va recorriendo a la derecha.

En el panel inferior se muestra la misma simulación a redshifts menores (z =

3, 2, 1 y 0), en donde se puede apreciar cómo, tanto las oscilaciones del espec-

tro como el corte caracterı́stico se desvanecieron, lo que indicarı́a que existe una

producción considerablemente mayor de estructuras a escalas pequeñas, que la

predicha por el espectro lineal.
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Figura 5.5: Espectro obtenido iniciando la simulación en z = 30. Esta simu-

lación se generó a partir de los parámetros FDM3, donde las lı́neas punteadas

pertenecen al espectro lineal de referencia. En el panel superior se encuentra la

evolución de los redshifts altos (z = 30, 10, 5, 4), mientras que en el inferior se

muestra la evolución de los redshifts cercanos (z = 3, 2, 1, 0).
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Para el modelo Λ-CDM, se encontró que el número de pasos n = 650 genera

simulaciones de alta resolución, por lo que se usaron para realizar la comparación

entre los modelos.

En la figura 5.6 se muestra la comparación entre la simulación Λ-CDM y

FDM5. En ambos casos se inició la simulación 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 pequeñas genera la supresión de estructura.

Sin embargo, como se puede ver en el panel inferior a redshifts pequeños (z =

3, 2, 1 y 0), la diferencia entre un modelo y otro a escalas pequeñas disminuye

drásticamente, provocado por las interacciones no lineales que cada vez son más

relevantes

Aún ası́, es posible hacer una distinción entre modelos, en donde el modelo

FDM para una masa de m = 10−24eV sigue presentando una supresión de estruc-

turas pequeñas en comparación con lo que se obtiene en Λ-CDM.
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Figura 5.6: Simulaciones iniciadas en z = 30, Comparación entre las simula-

ciones FDM5 (lı́nea sólida) y Λ-CDM (lı́nea punteada) de la tabla 1.

En la figura 5.7 se muestra la comparación entre las simulaciones con parámetros

FDM1 y Λ-CDM, mostrando la evolución de los sistemas para redshifts de z =

30, 20, 10, 5, 4, con una masa de bosón de m = 3× 10−23eV e iniciando la simu-
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lación a un redshift z = 30.

Figura 5.7: Comparación entre las simulaciones FDM1 (lı́nea sólida) y Λ-CDM

(lı́nea punteada) de la tabla 1. Iniciando simulación en z = 30.

En este caso nos damos cuenta, cómo al tener un corte en el espectro recorrido

a la derecha, la zona de interés de la simulación esta más cercana al modo de

Fourier máximo (kmax), lo que provoca que la distinción entre modelos sea más

complicada. En este caso la diferencia entre el modelo Λ-CDM y FDM incluso

a z = 5 es mı́nima, a diferencia del caso mostrado en la figura 5.6 en donde la

diferencia es distinguible incluso a redshifts más cercanos.

Con estos resultados encontramos que aún cuando es posible hacer una dis-
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tinción entre los modelos, analizar masas más relevantes, como ma = 10−22, para

el modelo FDM requieren un mayor número de partı́culas, esto con el fin de alcan-

zar la resolución suficiente en los modos k más grandes, en donde aparentemente

las masas pesadas tendrı́an un efecto distinguible en comparación con Λ-CDM.

En la figura 5.8 se muestra la función de correlación que se obtuvo a partir de

la simulación con parámetros FDM6 (lı́nea punteada) y la función de correlación

lineal (lı́nea continua), obtenida directamente de nbodykit [59].

Figura 5.8: Comparación de la función de correlación obtenida usando los

parámetros FDM6 de la tabla 5.1 y la función de correlación lineal interna de

nbodykit.
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En esta figura se observa cómo la función de correlación tiene una variación

respecto al espectro lineal, conservando la posición del pico de BAO [65], ya que

las oscilaciones bariónicas acústicas se encuentran a escalas de aproximadamente

150Mpc las interacciones no lineales presentes solo provocan que el pico de BAO

se vea suavizado.
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Capı́tulo 6

Conclusiones

A partir de la revisión del modelo estándar cosmológico y la teorı́a de formación

de estructura, se realizó un tratamiento paralelo para el modelo FDM, obteniendo

la ecuación de movimiento de las perturbaciones del campo de densidad (3.2), al

aplicar la transformada de Fourier, se consiguió definir el término µ(k, a) (ecuación

(3.42)) y se obtuvo un potencial gravitacional modificado. En la capı́tulo 5 se

identificó éste potencial modificado con el potencial de las teorı́as MG.

Habiendo identificado el término µ(k, a) se obtuvo el término de segundo or-

den γE
2 (ecuación (5.12)), al tomar el término completo de la potencial cuántico

(Q) mostrado en la ecuación (3.33).

Con estos dos términos se realizaron las modificaciones correspondientes al

código MG-PICOLA para agregar el modelo FDM, de forma que obtuvimos una

herramienta que permite resolver la formación de estructura con interacciones no

lineales para este modelo.

El código modificado, se instaló en el servidor remoto de la División de Cien-

cias e Ingenierı́as de la Universidad de Guanajuato, en el cual, se realizaron las
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simulaciones. El análisis del modelo se centró en los espectros de potencia.

Inicialmente, se realizaron pruebas de convergencia, con las que obtuvimos

el número de pasos COLA necesarios para que el modelo Λ-CDM convergiera,

como se mencionó en el sección 5.1. Las variaciones en el número de partı́culas

y el tamaño de la caja, nos permitieron establecer regiones de confianza en los

resultados obtenidos, donde se encontró que la caja de L = 100Mpc con 10243

partı́culas, permite apreciar tanto las zonas de interacciones lineales como las no

lineales para la masa de bosón de ma = 10−24eV. Para el caso de la masa del

bosón de ma = 3 × 10−23eV, estos parámetros generan resultados muy cercanos

al modo knyquist por lo que, es necesario simular un mayor número de partı́culas

para tener los mismos grados de confianza que en el caso anterior.

En los resultados se aprecia la caracterı́stica del modelo FDM, donde a es-

calas grandes (k pequeñas) para los dos valores de la masa del bosón no se pre-

senta ninguna variación con respecto al modelo Λ-CDM. A escalas pequeñas (k

grandes) la masa de bosón de ma = 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 Λ-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 supresión de estructura comparada con la predicha por el

modelo lineal.

Finalmente fue posible hacer una distinción entre el modelo Λ-CDM y FDM

incluso en la zona de interacción no lineal.

Como trabajo futuro, se seguirán realizando pruebas y revisiones tanto a la
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teorı́a como a la estructura del código, para generar resultados con un mayor grado

de confianza, sistematizar la obtención de resultados y establecer barras de error

en los resultados presentados, ası́ como, simulaciones en un servidor más grande

para llegar a escalas menores, con el fin de lograr analizar masas relevantes como

la masa ma = 10−22eV.
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