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Resumen

Actualmente sabemos que la materia bariénica compone tan solo el 4 % de la energia
total en el universo actual. Las observaciones, interpretadas en el marco de la relatividad
general, sugieren que una parte del otro 96 % esta conformada por materia oscura, apro-
ximadamente el 23 %, responsable de la formacién de estructura en el universo; y que la
expansion acelerada actual del mismo se describe de forma consistente con la presencia

de la energia oscura, conformando el 73 % restante.

En esta tesis abordamos la pregunta: ; Es posible restringir la naturaleza de la materia os-
cura con observaciones astrofisicas de la estructura a escalas galdcticas y sub-galdcticas
en el universo? Esta interrogante ha atraido la atencién de la comunidad cientifica a lo
largo de los tultimos afios. Aqui estudiamos las propiedades de la materia oscura desde
distintas perspectivas, lo cual nos permite contar con una visién general de las posibili-

dades que se tienen para avanzar en la tarea de responder a esta pregunta.

Por un lado, establecimos una serie de restricciones a dos modelos de materia oscura es-
calar a partir de observaciones de la dindmica de galaxias, y el efecto de lente gravitatoria
en las mismas, Capitulo 2. Estas observaciones imponen restricciones fuertes a este tipo
de modelos. Nuestros resultados sugieren que: i) Configuraciones estéticas de campo es-
calar real no son un buen candidato a conformar la materia oscura de los halos galécticos,
ya que al exigir que reproduzcan la dindmica observada en las galaxias, las ecuaciones
de Einstein apuntan a que la densidad de materia ha de ser negativa, al menos para una
region de la configuracion [1]. Como resultado, la funcién de masa acumulada no es una
funcidn creciente y definida positiva, como se espera. ii) Para el campo escalar complejo
con auto-interaccion, las observaciones de lentes gravitatorias imponen restricciones al

modo en que la formacién de estructura ha de suceder bajo este esquema [2]; ademas, se



sugiere que la interacciéon dindmica entre el campo escalar y la materia baridnica puede
ser mds importante de lo que usualmente se considera, y ha de ser tomada en cuenta en

futuros estudios de materia oscura escalar.

También exploramos la posibilidad de restringir las propiedades, masa y abundancia, de
las estructuras mas pequefias que se pudieron haber formado en el universo, Capitulo 3.
Basandonos en la precision con que se conoce la dindmica del Sistema Solar, imponemos
restricciones a la magnitud de las perturbaciones debidas a la presencia de sub-estructura
en nuestra vecindad. Para ello construimos un modelo de la fuerza de marea produci-
da por estructuras filamentarias, y realizamos un estudio de el efecto acumulativo de las
perturbaciones de este tipo. Extendimos esta propuesta a la dindmica de estrellas bina-
rias presentes en galaxias enanas del grupo local, complementando esfuerzos anteriores
que consideran la presencia de sub-estructura puntual, o esférica. Nuestros resultados
demuestran la capacidad que este tipo de pruebas experimental/observacional tiene para
restringir la naturaleza de la materia oscura [3]. Las restricciones a las propiedades de la
sub-estructura que podria estar presente en los halos galdcticos a escalas locales pueden
interpretarse en términos de las propiedades de las particulas de materia oscura que dan

lugar a su formacion.

Finalmente, estudiamos una posible fuente de error en los andlisis e interpretaciones, de
las observaciones cosmolégicas que dan evidencia de la existencia de especies relativistas
adicionales a las contempladas en el modelo estandar, Capitulo 4. Usualmente el anélisis
de estas observaciones se hace bajo el marco Bayesiano, el cual depende de las suposi-
ciones sobre la funcién de distribucién de los pardmetros (priors). Aqui realizamos un
andlisis de las observaciones independiente de los priors, en el cual no encontramos evi-
dencia importante de la presencia de especies relativistas extra [4]. La diferencia entre
ambas aproximaciones sugiere que los priors juegan un papel mds importante del que
hasta ahora se habia considerado. La evidencia solida de la existencia de especies rela-
tivistas extra impone restricciones a las propiedades de las particulas de materia oscura,
ya que ésta puede deberse a la existencia de neutrinos estériles, decaimientos de materia

oscura, e incluso a la presencia de fuerzas el sector oscuro.
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%mduccio’n

To understand the things that are at our door is the best

preparation for understanding those that lie beyond.

Hypatia

Gracias a la teoria general de la relatividad, formulada a principios del siglo XX por Albert Einstein,
y al nacimiento y desarrollo de la cosmologia observacional, hoy se cuenta con un modelo que descri-
be consistentemente el origen y evolucion de la estructura a gran escala en el universo. El incremento
en la precision de las observaciones cosmolégicas de la radiacién césmica de fondo, la abundancia
de elementos ligeros, la estructura a gran escala, y la expansion del universo, interpretadas bajo el
marco de la relatividad general sugieren la presencia de dos tipos de materia (energia) desconocidos:
la materia oscura y la energia oscura.

La primera corresponde a una componente no relativista (CDM, de sus siglas en inglés “materia
oscura fria”), que interactda principalmente de forma gravitacional con el resto de la materia. La
segunda, es responsable de la actual expansion acelerada del universo. Esta tltima puede entenderse
como una constante cosmoldgica, A, presente en las ecuaciones de Einstein; una constante mas del
modelo, de la misma naturaleza que la constante de la gravitacion universal de Newton. O bien, como
una componente material cuyo tensor de energia-momento es similar al de un fluido perfecto, con la
particularidad de que su ecuacién de estado es de la forma p = wp, donde, en el caso mds simple,
w =cte. = —1.

En el paradigma cosmoldgico actual, el modelo A-CDM, la contribucion de la constante cosmol6-
gica a la densidad de materia-energia del universo presente es de aproximadamente el 72 %, mientras

que solo el 4 % corresponde a materia bariénica.! El 23 % restante se le atribuye a la materia oscura

'De forma genérica se denomina materia bariénica a todo el contenido material del modelo estédndar de fisica de
particulas elementales.
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fria. Las observaciones del universo a gran y pequefia escala requieren de este tipo de materia para ex-
plicar la dindmica de diversos sistemas astrofisicos. Por otro lado, las posibles extensiones al modelo
estdndar de particulas predicen la existencia de nuevas particulas, algunas de ellas con propiedades

tales que pueden conformar la materia oscura.

La materia oscura podria ser bosonica o fermidnica. Esta puede ser vista como manifestaciones
diferentes de un campo cudntico, y ser descrita como una coleccion de particulas, o bien como un
estado coherente clasico de un campo bosénico. Cualquiera que sea su representacion, el estatus
actual de las observaciones cosmoldgicas y astrofisicas nos permite poner a prueba, y restringir, los
distintos modelos de materia oscura. En particular veremos que las observaciones a escalas galacticas

y sub-galdcticas contienen informacién muy valiosa respecto a su naturaleza.

A continuacién motivaremos la existencia de la materia oscura como ingrediente fundamental en
la formacién de estructura del universo a partir de observaciones astrofisicas y cosmoldgicas. Des-
pués, haremos un breve resumen de las propiedades de los distintos candidatos a conformarla desde
el punto de vista de la fisica de particulas. Finalmente discutiremos la relacion entre la distribuciéon

de la materia oscura a escalas galdcticas y sub-galécticas, y la naturaleza de la misma.

1.1. Evidencia observacional

Histéricamente el pionero en sefialar la existencia de la materia oscura fue Fritz Zwiky, en la
década de 1930 [5]. Zwiky not6 que en los cimulos de galaxias, sus componentes parecen tener
velocidades de dispersion demasiado grandes como para permanecer ligadas solo por el efecto mutuo
de la gravedad. Esto, junto con el teorema del virial que relaciona la energia cinética y potencial del

cumulo, implicaria la presencia de una gran cantidad de materia gravitante no visible.

Zwiky midi6 las velocidades radiales de las galaxias que pertenecen al cimulo de Coma, asi como
el radio de éste, y fue el primero en inferir la existencia de materia no observada. De hecho, también
fue el primero en usar el término materia oscura para referirse a la materia faltante. Desde entonces
se ha acumulando evidencia observacional que soporta la teoria de la existencia de materia oscura,

entre las que se encuentran las siguientes observaciones.
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Curvas de rotacion en galaxias espirales. Las galaxias espirales son sistemas gravitacionalmente
estables, cuya materia visible, compuesta principalmente de estrellas y gas inter-estelar, estd distri-
buida en un disco. Las estrellas y el gas se mueven alrededor del centro de la galaxia en orbitas
aproximadamente circulares. La condicidén necesaria para mantener dichas orbitas puede obtenerse
directamente de equilibrar la fuerza centrifuga con la fuerza gravitacional, lo cual se resume en que

la dependencia radial de la velocidad circular, v(r), debe de satisfacer la relacién

W) = \/G”f(”, (1)

donde M(r) es la masa de la galaxia contenida dentro del radio r.

Desde principios de la década de los 80 se han realizado multiples observaciones de la velocidad
circular en galaxias, tanto dentro como fuera del disco estelar, hasta radios de aproximadamente 25 —
100 Kpc [6-8]. Para ello se utiliza como trazador, principalmente, la linea de 21 cm correspondiente a
la transicién hiper-fina del 4&tomo de hidrégeno neutro. Este tipo de observaciones han dado evidencia

de que las curvas de rotacién no siguen una ley r~!/2

, para radios los suficientemente grandes, mas
alla de donde se encuentra concentrada la materia visible, como se esperaria, sino que permanecen
aproximadamente constantes después de alcanzar su maximo en velocidad. Por tanto, estos resultados,
analizados en el marco de la gravitacion estdndar, estdn en desacuerdo con la cantidad de materia
luminosa presente en las galaxias. Por ejemplo, la figura 1.1 muestra la curva de rotacién para la
galaxia NGC3198 [9] (puntos con barras de error), asi como la correspondiente curva considerando
que solo la componente en estrellas y gas determina la dindmica. La materia luminosa no es suficiente
para reproducir la curva de rotacién observada, sin embargo, la presencia de un halo de materia oscura

esféricamente simétrico concilia el modelo con la observacion.

Una alternativa a la materia oscura propuesta para explicar el comportamiento de las curvas de
rotacion es modificar la ley de gravedad. En 1983, Milgrom postulé que la aceleracién gravitacional
difiere del caso Newtoniano en sistemas con aceleraciones bajas, por debajo de los 107 m/s? [10, 11].
Este modelo reproduce correctamente las curvas de rotacion de muchas galaxias, sin embargo, las
formulaciones relativistas de esta idea fallan en reproducir las observaciones de lentes gravitacionales
en cimulos de galaxias [12], que, al parecer, requieren la presencia de al menos una cierta cantidad

de materia oscura.
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DISTRIBUTION OF DARK MATTER IN NGC 3198
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Figura 1.1: Curva de rotacion de la galaxia NGC3198. Se muestra la curva de rotaciéon determinada
sOlo por la componente luminosa de la galaxia (disk); por la presencia de un halo de materia oscura
(halo), y la total, siendo esta dltima la que mejor se ajusta a la observacion. Imagen tomada de [9]

Curvas de rotacion en galaxias de bajo brillo. Si bien las curvas de rotacion de galaxias espirales
sugieren la presencia de una cantidad considerable de materia oscura, las de galaxias de bajo brillo
superficial, al estar dominadas por este tipo de materia, proporcionan importantes indicios sobre su
naturaleza. La contribucién de la materia bariénica a la curva de rotacién debe ser modelada a fin
de extraer informacion del contenido no-baridnico. Sin embargo, dilucidar las contribuciones de ca-
da tipo de materia a la masa de las galaxias es complicado. Por tanto, galaxias con bajo contenido

bariénico proporcionan las pruebas mds directas de la distribucion de materia oscura.

Actualmente existe una vasta cantidad de observaciones en galaxias de bajo brillo superficial

[13, 14]. Después de ajustar un modelo a la parte bariénica, y un halo esféricamente simétrico a




1.1. EVIDENCIA OBSERVACIONAL

la parte oscura, estas observaciones sugieren que el perfil de densidad de materia oscura cerca del
centro de las galaxias de este tipo es plano, p(r) =~ cte. Es decir, tienen una estructura de “core”,
en lugar de “cusp” como se encuentra en las simulaciones numéricas de formacién de estructura
[13]. Es importante sefialar que estas conclusiones estdn sujetas al proceso de modelado de la parte
bariénica y del halo de materia oscura, por lo que atin son polémicas [15, 16]. Determinar la estructura
interna de los halos es importante para discriminar entre distintos candidatos de materia oscura, ya

que dependiendo de sus propiedades producen halos con perfiles de densidad de un tipo, u otro.

Camulos de Galaxias Los cimulos de galaxias son los objetos gravitacionalmente ligados mas
grandes del universo. Diferentes tipos de observaciones en estas configuraciones, en el visible y rayos
X, asi como via el efecto Sunyaev-Zeldovich [17], dan evidencia sobre la existencia de materia oscura,
y algunas pistas sobre sus propiedades. Tipicamente se prefieren estas observaciones en cimulos para
estimar la densidad de materia total en el universo, debido a que conforman un porcentaje mas alto
del universo observado, y por tanto deberian ser menos susceptibles a las fluctuaciones locales de la
relacion masa-contenido barionico. A continuacion describimos dos de las observaciones usadas para
estimar la cantidad de materia oscura en estas estructuras.
En un cdimulo de galaxias relajado, el perfil de temperatura 7'(r) del gas como funcién del radio
r puede ser inferido usando las lineas de emision del gas, mientras el nimero de electrones es deter-
minado usando la luminosidad en rayos X. Combinadas, estas dos observaciones dan una estimacion
del perfil de presion radial,
p(r) o< ne(r)kgT (r). (1.2)

Por otro lado, un gas gravitante en estado estacionario debe satisfacer la ecuacién de equilibrio hi-

drostatico
dp _ _ o M(Dpa(r)

dr r2

donde M es la masa del cimulo dentro del radio 7, y pe.s(7) es la densidad del gas al mismo radio. Las

(1.3)

dos ecuaciones anteriores pueden ser usadas para determinar la masa total de un cimulo, y compara-
ciones de esta cantidad con la de materia bariénica M, observada muestran, en general, que M > M,
[18, 19].

Por otro lado, los ctimulos de galaxias exhiben el efecto de lente gravitacional, véanse las referen-
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cias [20, 21] para una descripcion detallada de este fendmeno, o bien un resumen en el Apéndice B
de esta tesis. Dada una distribucién de materia, la deflexion que sufre un rayo de luz sélo depende de
la masa total encerrada dentro de un pardmetro de impacto, &£. En la aproximacion de campo débil el

angulo de deflexion de un rayo de luz esta dado por

4GM(¢)

o) = =

(1.4)

Por tanto, a partir de mediciones del dngulo de deflexién y el pardmetro de impacto, es posible inferir
la masa total M del cimulo para diferentes valores del radio. Observaciones de sistemas de lente gra-
vitatoria, sugieren que la masa total de un cimulo es mucho mayor que la masa correspondiente a la

materia baridnica (M) observada.

Una de las evidencias mds recientes de la presencia de materia oscura en cimulos de galaxias,
corresponde a la observacion de la colisiéon de dos de estas configuraciones [12]. En la figura 1.2 se
tiene el camulo bala (bullet cluster en inglés), donde se muestra la distribucion de materia estimada
a partir del efecto de lente gravitatoria (azul), y la de gas a partir de observaciones en rayos X (1ro0jo).
Por un lado, este sistema es evidencia de la existencia de materia oscura, ya que la sola presencia
de las galaxias en los cimulo es insuficiente para describir la dindmica de estos y el efecto de lente
gravitatoria observado. Por otro lado, también se considera evidencia de que la materia faltante no es
materia barionica en forma de gas, ya que esta exhibe una dindmica distinta. Es importante sefalar
que el bullet cluster no es el tinico sistema en su tipo, se han observado alrededor de 10 més al dia de
hoy.

Los cimulos de galaxias restringen de distintas formas la posible auto-interaccién entre las par-
ticulas de materia oscura. Por ejemplo los halos de los cimulos formados en las simulaciones de
n-cuerpos son tri-axiales [22, 23], y observaciones de lente gravitacional en cimulos sugieren tam-
bién la presencia de triaxialidad [24]. Sin embargo, las simulaciones sugieren que la presencia de
auto-interacciones tienden a hacer los halos de los cumulos mds esféricos, a menos que la secciéon
eficaz de la interaccion sea menor que la necesaria para producir los perfiles de densidad, planos, de
las galaxias de bajo brillo superficial [25, 26]. Por otro lado, en [27] se argumenta que la presencia de

una seccion eficaz de auto-interaccion grande puede causar la evaporacion de los halos, afectando asi
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Figura 1.2: Colisién de dos cimulos de galaxias, el Bullet cluster. Se muestra en azul la distribucioén
de materia oscura inferida a través del efecto de lente gravitacional producida por los cimulos, y en
rojo la componente de gas (rayos X). Es una de las evidencias més actuales de la existencia de materia
oscura. Imagen tomada de http://www.nasaimages.org/

la evolucion galdctica en los cumulos.

Este efecto de lente gravitacional también se observa en galaxias aisladas, produciendo imagenes
multiples de galaxias mds lejanas, asi como de qudsares, dando también evidencia de la presencia
de materia oscura. El efecto de lente gravitacional en galaxias y cumulos de galaxias, se da en dos
regimenes principalmente: lente fuerte y lente débil. El primero se refiere a la formacién de imédgenes
multiples de la fuente, como resultado de la deflexion de la luz. En el segundo, la deflexion solo
produce la deformacion de la fuente, pero no la formacién de imdgenes multiples. La ocurrencia de
un efecto u otro depende de la concentracién de materia produciendo la lente, asi la lente fuerte pone
a prueba las regiones internas en galaxias y cimulos de galaxias, donde la concentracion tanto de

materia oscura como baridnica es mds alta que en las regiones externas, donde sucede el fendmeno
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Figura 1.3: Mapa de fluctuaciones de temperatura de la radiaciéon cosmica de fondo (WMAP). Imagen
tomada de http:/lambda.gsfc.nasa.gov

de lente débil [28]. En general el efecto de lente gravitatoria es sensible a la estructura interna de los
halos, asi como a la presencia de sub-estructura y triaxialidad[29], por lo que observaciones de este

tipo son muy dtiles en los intentos de imponer restricciones a la naturaleza de la materia oscura.

Radiacion cosmica de fondo de microondas Las mediciones de la radiacién césmica de micro-
ondas son quizd las observaciones que dan la estimacién mds precisas de la abundancia de materia
oscura, asi como de que ésta estd conformada por materia bariénica [30]. En el afio 2005, el saté-
lite WMAP midi6 la radiacién césmica de fondo con una precisién de AT ~ 107> K, un ejemplo
de los mapas obtenidos se muestra en la figura 1.3. A partir de estas observaciones se obtiene el es-
pectro de potencias angular C; de las anisotropias, como funcién del multipolo /, ver figura 1.4. Las
predicciones tedricas del espectro de potencias son muy sensibles a los valores de pardmetros cosmo-
16gicos, como la densidad de materia Q,,h?*, 1a densidad de bariones Q,4?, la constante cosmoldgica
A, etc. El mejor ajuste de los pardmetros con las observaciones es [31]: Qyp = 0,0463 + 0,0024;
Quo = 0,233 +£0,023;y Qx = 0,721 £ 0,025. Es decir, de acuerdo a esta observacion, aproximada-
mente el 23 % de la densidad de materia en el universo corresponde a materia oscura.

Durante la etapa final de escritura de esta tesis, se hicieron publicos los resultados del satélite
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Figura 1.4: Comparacion de la prediccion tedrica del espectro de fluctuaciones en la tem-
peratura de la radiacion césmica de fondo con las observaciones de la misma. Datos de
WMAP7 [32]. Imagen tomada de http.//lambda.gsfc.nasa.gov

Planck. Los pardmetros cosmoldgicos arrojados difieren un poco de los listados para WMAP. Estas

diferencias no afectan a los resultados de esta tesis.

Nucleo-sintesis primordial Finalmente, la evidencia mas importante de que la materia oscura no
puede ser baridnica, proviene de la discrepancia entre la densidad de materia total, 2, ~ 0,2 — 0,3,
que se obtiene para explicar las observaciones anteriores, y la predicha por nicleo-sintesis en conjunto

con la restruccién impuesta por el cociente del primer y segundo pico del espectro de fluctuaciones de
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la radiacion césmica de fondo, Qyp ~ 0,04 [33]. La nicleo-sintesis primordial explica la formacion
y abundancia de los elementos ligeros, H, D,’He, “He,’Li, en los primeros instantes después del Big

Bang.

1.2. Propiedades de la materia oscura

En su modalidad mds simple la materia oscura interactiia solo gravitacionalmente. Esta debe ser
neutra: tanto la carga eléctrica como los momentos multi-polares eléctrico y magnético han de ser
nulos. Una consecuencia importante de esto es que la materia oscura no disipa energia en forma de
radiacion, por tanto no colapsa facilmente hacia el centro de las galaxias como lo hace la materia
bariénica. Ademads la materia oscura ha de ser practicamente no colisional; ain cuando no radie,
las colisiones harfan que los halos de materia oscura fueran completamente esféricos, en desacuer-
do con las observaciones que sugieren la triaxialidad de estos. La materia oscura podria tener cierta
auto-interaccion en la escala débil, siempre y cuando ésta no modifique la estructura a gran escala,
pudiendo llegar a ser relevante en zonas de alta densidad. Dichas interacciones pueden ser las respon-
sables de suprimir la formacion de estructura a escalas sub-galécticas, asi como de aplanar los perfiles
de densidad en el centro de los halos galacticos.

La materia oscura puede ser de naturaleza bosonica o fermidnica. En cualquier caso las propie-
dades de las particulas deben ser compatibles con que éstas estén confinadas en estructuras cldsicas

estables del tamafo de las galaxias observadas.

Bosones Si la materia oscura fuese bosonica, ésta podria exhibir el fendmeno de condensacion de
Bose-Einstein. El tamafio de las estructuras formadas a partir de estos condensados es diferente
dependiendo de si el campo tiene auto-interacciones o no, y de la masa de la particula funda-
mental. Los casos mds estudiados en la literatura corresponden a: i) el campo escalar ultra-ligero
sin auto-interaccion, el cual puede condensar en estructuras del tamafio de 1 Kpc para masas de
la particula del orden de 10722 eV [34, 35]. ii) El campo escalar con auto-interaccién, el cual
también puede condensar a escalas galacticas si la masa del campo es del orden de 1 eV [36-38].
Otra posibilidad es que el campo escalar colapse en estructuras mucho més pequefias que sean

las unidades que conforman los halos de las galaxias, como es el caso de los axiones [39—41].
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Fermiones En el caso de la materia oscura fermionica es posible imponer un limite inferior para la
masa de las particulas, basado en el principio de exclusién de Pauli y la densidad del espacio
fase de un halo galdctico. Esta ha de tener un valor maximo de f = gh® [42], donde g es
la degeneracion del espin. Por otro lado, la densidad en el espacio fase del halo estd dada por
f = p/Im* (2rc?)*/?], suponiendo una distribucién de velocidades Maxweliana, lo que nos lleva
am* > ph’/[g (2nc?)*/?]. Para una galaxia tipo Via Lactea, donde p ~ 1 GeV cm? en el centro

y o ~ 150Km/s, y con g = 2, se tiene que la masa de las particulas ha de ser m > 25eV [42].

Otro aspecto importante a notar entre los candidatos a materia oscura es el hecho de si estos se
produjeron en equilibrio térmico en el universo temprano, o si se crearon fuera del equilibro en una
transicion de fase, por ejemplo. La relacion entre las propiedades de las particulas, tales como su masa

y acoplamientos, y la densidad reliquia de materia es diferente en ambos casos.

1.2.1. Densidad reliquia

La densidad de energia de materia oscura observada actualmente es Qy0h> = 0,1147 +0,0051. Si
la materia oscura se encuentra en equilibrio térmico en el universo temprano, cuando éste se encuentra
dominado por radiacion, la densidad reliquia depende de la temperatura a la cual se rompe el equi-
librio. La tasa de creacién y aniquilacién de particulas disminuye conforme el universo se expande,
hasta llegar al punto en que ésta cae por debajo de la tasa de expansion del universo, H. Llegados a
este punto, la densidad de particulas comdvil permanece aproximadamente constante y se dice que la

densidad de materia oscura se “congela”. Esta evolucién esta codificada en la ecuacién de Boltzmann

d
%+3an =< (Tv>[n§(—n§<eq], (1.5)

donde ny, y nx,,, son la densidad de nimero de particulas, y su valor en equilibrio respectivamente;
< ov > es el promedio térmico del producto de la seccion eficaz de interaccion y la velocidad.
En el caso sin interaccion, el lado derecho de la ecuacién (1.5) es cero, y la densidad del nimero
de particulas evoluciona como se espera, n o a’. Los detalles del cdlculo de la densidad reliquia

dependen de si las particulas de materia oscura son relativistas o no.
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En este contexto, definimos temperatura como

3
Tos 5o [ S50 (1.6)
myx nx bis
Asi, la densidad en equilibrio para particulas no relativistas es n,, o (mxT)*? exp (—-mx/T). En un
universo dominado por radiacién, la tasa de expansion del universo es H oc T2, Por tanto, se puede
expresar la condicion de congelamiento como H(T,) ~< o v > n.,(T;). De donde se obtiene que la
temperatura a la cual se congela la densidad de particulas es T; oc mx (mds correcciones logaritmicas).
A partir de aqui se puede mostrar que la densidad de masa p ~ mn.(Ty) (T/ T,)? ~ T3(m/Ty) | <
ov >. Esto implica que cuanto menor sea la seccion eficaz de interaccién mayor serd la densidad
reliquia, i.e. cuanto menos eficiente sea el proceso de aniquilacién més particulas sobreviven. De
forma aproximada la seccién eficaz de interaccién escala como < ov >oc m~2, por lo que la densidad

reliquia toma la forma

my \?
ov)
A partir de esta relacion se deriva que cualquier particula estable cuya masa se encuentre en la escala

Qi ~ ( (1.7)

de la interaccion débil (100 GeV), puede producir la densidad de materia reliquia observada. Las
particulas débilmente interactuantes, WIMPs (Weakly interactive massive particles, por las siglas en
inglés), son consideradas los mejores candidatos a conformar la materia oscura. A lo anterior es a lo

que en la literatura suele llamarse el milagro de los WIMPs.

En el caso de particulas relativistas, el procedimiento es distinto. En este caso la densidad reliquia
depende solo del nimero de grados de libertad g, que se tengan en el momento en que ocurre el

congelamiento. La densidad reliquia es

my x -1
QI ~ (—) . 1.8
X 100eV \ 10 (1.8)

Cabe mencionar que el calculo detallado de la temperatura de congelamiento, relativista 0 no
relativista, permite predecir con precision la dependencia de ésta con las propiedades de los diferentes
modelos de particulas para la materia oscura, tal como los acoplamientos que ésta pueda tener ya sea

con el modelo estandar, o bien dentro del sector oscuro. En [43] se describe un método numérico con
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el cual se resuelve la ecuacidn general (1.5); la descripcion de dicho método queda fuera del alcance
de esta tesis. Por otro lado, la temperatura de congelamiento, o desacople, fija la velocidad tipica de
las particulas en ésta época. A su vez, esto fija una escala tipica por debajo de la cual las fluctuaciones
no sobreviven, es decir que no se forma estructura. Dada la temperatura del desacople para un tipo
de particula especifico, se tiene velocidad tipica de las particulas. Clasificando a los candidatos a
materia oscura en términos de sus velocidades al momento del desacople se pueden definir tres tipos

genéricos:

Materia oscura caliente. Se refiere a materia relativista al momento del desacople. La formacién
de estructura a escalas galacticas y sub-galdcticas se ve suprimida para este tipo de particulas, por
lo que las configuraciones mds pequefias que se forman en universos dominados por materia oscura
caliente son del tamafio de los cimulos de galaxias. Estructuras mds pequefias podrian formarse por
fragmentacion de las mds grandes, sin embargo, el tiempo de formacién de éstas es mucho mayor
que la edad del universo. La observacion de galaxias al dia de hoy excluye que la materia oscura
en su totalidad sea de este tipo. Como ejemplo, los neutrinos del modelo estidndar son considerados
materia oscura caliente, pero ain cuando se tiene evidencia experimental de su existencia, estos solo

contribuyen con una pequeia fraccion a la densidad de materia oscura en el universo.

Materia oscura fria. Materia no-relativista al momento del desacople. La formacion de estructuras
en escenarios con materia oscura fria se produce de forma jerarquica, en donde las configuraciones
mds grandes se forman principalmente a partir de la acrecion de estructuras mas pequeiias. Los can-
didatos més favorecidos dentro de esta categoria son los que se engloban dentro del concepto WIMP.
Ejemplos de WIMPs son los neutralinos en teorias super-simétricas, y las particulas de Kaluza-Klein

provenientes de modelos con dimensiones extra.

Materia oscura tibia. Las propiedades de este tipo de materia son intermedias a las dos anterio-
res. Se desacopla siendo atn relativista, pero sus velocidades son menores que las de los neutrinos
ordinarios, permitiendo la formacion de estructuras a escalas galdcticas. Los neutrinos estériles y los

gravitinos son candidatos a conformar este tipo de materia oscura.

13
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Las observaciones actuales de la formacién de estructura en el universo son compatibles tanto con
la materia oscura fria, como con la tibia. Sin embargo, la deteccién de estructuras por debajo de las

escalas galdcticas podria distinguir entre los distintos candidatos.

1.2.2. Candidatos

Desde el punto de vista de la teoria de particulas elementales, la evidencia observacional (astrofi-
sica 'y cosmoldgica) de la existencia de materia oscura es también un indicio de la posibilidad de que
el modelo estandar de particulas sea el limite de bajas energias de una teoria mds fundamental. Esto
es debido a que en el modelo estidndar no hay una particula con las caracteristicas necesarias para
conformar la materia oscura. Esta idea se complementa con motivaciones de la fisica de particulas

misma, entre las que podemos mencionar:

= La observacion de oscilaciones en neutrinos atmosféricos y solares. Este efecto solo es posi-
ble si los neutrinos son masivos. Estas oscilaciones son un indicio de que el modelo debe ser

extendido, ya que los neutrinos del modelo estdndar no tienen masa.

= El problema de la jerarquia. Se refiere al hecho de que el bosén de Higgs es mucho mas ligero
que la masa de Planck. A dia de hoy no hay un mecanismo en el modelo estdndar que permita
explicar esto.

= La unificacion de todas las interacciones. Esta idea radica en construir una teoria que incluya a

todas las interacciones fundamentales conocidas, incluyendo la gravedad.

Algunos ejemplos de extensiones del modelo estdndar son la super-simetria y la existencia de
dimensiones extra. Un atractivo de ambas extensiones es que predicen candidatos viables para con-
formar la materia oscura, como lo son el neutralino y la particula mas ligera de Kaluza-Klein. El juego
entre la fisica de particulas, la cosmologia, y la astrofisica se hace evidente. Por un lado la fisica de
altas energias estimula la formulacion de nuevas teorias que predicen nuevas particulas, mientras las
observaciones cosmoldgicas y astrofisicas restringen sus propiedades, y por tanto los pardmetros de
las nuevas teorias [44—47].

Algunas de las particulas que surgen de éstas y otras extensiones son:

14
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Neutrino estéril. En el modelo estdndar, los neutrinos son particulas sin masa. Sin embargo, la
oscilacién de neutrinos observada requiere que estos sean masivos. Una de las posibles extensiones
consiste en agregar un nimero arbitrario de neutrinos estériles, cuya interaccién con el modelo estdn-
dar es solo gravitacional y a través de las oscilaciones.

Los neutrinos estériles fueron originalmente propuestos como candidatos a materia oscura en 1993
por Dodelson y Widrow [48], y desde entonces no han podido ser descartados [49-51]. Los neutrinos
estériles juegan un papel importante en la extension exitosa del modelo estandar de particulas. Vistos
como materia oscura, estos pueden ser frios o tibios, dependiendo del mecanismo de produccion. Esto
hace que puedan jugar papeles distintos en la formacion de estructura.

Actualmente, las restricciones cosmoldgicas y astrofisicas para la existencia de estas particulas no
son concluyentes. Las observaciones parecian ser consistentes con la presencia de una especie extra
de neutrinos, o bien de alguna otra particula relativista, véase el Capitulo 4 [52, 53]. Sin embargo,
recientemente se ha visto que las observaciones no estaban siendo analizadas correctamente [31], y
que en realidad éstas son consistentes con la no existencia de neutrinos estériles [54]. Por otro lado, en
la Seccidén 4 se muestran los resultados de un estudio en el que se puso a prueba el método estadistico

con el cual se infiere la existencia de especies relativistas a partir de las observaciones cosmoldgicas.

Neutralino. La extension super-simétrica al modelo estdndar que contiene el menor nimero de
particulas e interacciones nuevas necesarias para hacer que la teoria sea consistente, es el modelo

minimo sdipersimétrico. En este modelo:
= Se asocian super-compafieros a todos los campos de norma.
= Se asocian super-compaiieros escalares a todos los fermiones.
= Se introduce un campo de Higgs adicional.

Un ingrediente importante de los modelos super-simétricos es la conservacion de la paridad-R. Esta
distingue entre materia normal y sus super-compaifieros, y se define en términos del niimero bariénico,
lepténico, y de isospin como R = (—1)*2+*25 Las particulas del modelo estdndar tienen paridad

R = 1, mientras que todas las super-particulas R = —1. Una consecuencia de la conservacion de la
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paridad-R es que la particula super-simétrica més ligera es estable, por lo que puede ser considerada

como candidato a materia oscura. Dentro del modelo minimo super-simétrico ésta es el neutralino.
El neutralino es un fermion de Majorana de spin 1/2, lo que implica que es su propia antiparticula.

Es débilmente intereactuante, neutro, y estable. Una propiedad adicional de la que poco se habla es

que al ser un fermién de Majorana su momento anapolar es distinto de cero [55].

Gravitino. En algunos modelos super-simétricos, el gravitino G, el super-compaiiero del graviton,
puede ser la particula més ligera y estable. La masa de los gravitinos depende fuertemente del esquema
en que se rompa la super-simetria, pero se espera esté en el rango del eV al TeV. El gravitino forma
parte de un conjunto de candidatos llamados super-WIMPs; otros ejemplos de super-WIMPs son los
axinos y quintessinos, el graviton de Kaluza-Klein, y algunos estados del axion. En contraste con los
WIMPs, los super-WIMPs se producen con velocidades de dispersion mayores a tiempos tardios. Esto
tiene dos efectos importantes: primero, la dispersion de velocidades reduce la densidad del espacio
fase, haciendo mds suave el perfil de densidad central de los halos de materia oscura; segundo, este
tipo de particulas modera el espectro de potencias lineal, reduciendo la potencia a escalas pequenas.
Tedricamente el gravitino es un buen candidato, sin embargo, es muy dificil detectarlo pues su tnica

interaccion es gravitacional.

Particula de Kaluza-Klain. Aparentemente nuestro universo puede ser descrito en 3 + 1 dimen-
siones, 3 espaciales y 1 temporal; sin embargo, es posible que otras dimensiones existan, pero que
sus efectos permanezcan ocultos hasta muy altas energias. El concepto de dimensiones extra adquiri
gran atencion después de la idea de Kaluza, en 1921, de unificar el electromagnetismo con la grave-
dad a partir de identificar las componentes extra del tensor métrico con campos de norma. Ademas,
se ha visto que el problema de la jerarquia puede ser estudiado, y posiblemente resuelto, explotando
la geometria del espacio-tiempo.

Con la existencia de dimensiones extra, surge la posibilidad de que una coleccién de particulas
nuevas, denominadas de Kaluza-Klain, existan. Esto se explica si se postula que las dimensiones
extra estdn compactificadas en circulos, o alguna otra topologia, de cierto tamafio R. Debido a la
compactacion de las dimensiones extra, todos los campos que se propagan en el bulto (conjunto

total de dimensiones), tienen sus momentos cuantizados en unidades de p* ~ 1/R%. Como resultado,
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para cada campo del bulto aparece una coleccién de modos de Fourier, llamados estados de Kaluza-
Klein. Desde nuestro punto de vista 4-dimensional, esto aparece como una torre de estados con masas
m, = n/R, donde n indica el niimero del modo. La particula més ligera de Kaluza-Klain corresponde a
n = 1,y su estudio como candidato a materia oscura empezo con el trabajo de Kolb y Slansky en 1984.
La densidad reliquia predicha para estas particulas es consistente con las observaciones cosmoldgicas
si su masa estd alrededor de los 900GeV, y si ningin otro estado de Kaluza-klein participa en el
proceso de desacoplamiento [56]. En el caso de que otros estados de Kaluza-Klein participen en este

proceso, la masa de la particula més ligera puede variar en el rango 500 GeV < m < 900 GeV.

Axion y otros campos escalares. Posiblemente el mejor ejemplo de materia oscura producida fuera
del equilibrio térmico es el axion. La existencia de esta particula se propuso inicialmente para resolver
el problema de la no conservacién de la carga-paridad en el marco de la cromodindmica cudntica. Las

restricciones actuales a la masa del axion como candidato a materia oscura sugieren que [57, 58]

Me > 21(£2) ueV.

Modelos similares al axion son lo que genéricamente se han denominado materia oscura escalar,
sin embargo, hasta el momento estos nuevos campos solo han sido motivados para conformar la mate-
ria oscura, sin ningun vinculo claro con el modelo estdndar de particulas. La diferencia principal entre
estos modelos es la escala a la colapsan las configuraciones de campo escalar. En el caso del axion
ésta es del orden de 1078 — 1072° M, [40, 41], mientras que para modelos mds genéricos del campo
escalar puede ser del orden de 10'°M(), dependiendo de la masa y auto-interaccién del campo [59].
En otras palabras, el halo de materia oscura en una galaxia estaria conformado por una coleccién de
micro-halos de masa muy pequeiia, en el caso del axion, o por una distribucién homogénea de campo

escalar para el caso genérico.

La materia oscura escalar ha sido propuesta para explicar la cantidad observada de subestructura
[59, 60], las curvas de rotacion de galaxias [61], los perfiles de densidad de las galaxias enanas, [62],
la evolucidn cosmoldgica de la densidad [63], entre otras. Véase el Capitulo 2 para una discusién més

amplia y algunos resultados referentes a estos modelos de materia oscura, obtenidos en esta tesis.
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1.3. Distribucion de materia oscura

Bajo el marco A-CDM, la estructura que hoy en dia vemos surge a partir de pequefias pertur-
baciones en el campo de densidad, las cuales creemos se originaron en el universo temprano. Estas
perturbaciones primordiales parecen seguir una distribucion Gausiana, cuyas propiedades estadisticas
pueden ser descritas por el espectro de potencias, P(k). Este es uno de los conceptos centrales para
el entendimiento de la formacién de estructura en el universo. Las perturbaciones a la densidad se
describen como desviaciones con respecto a la densidad media de fondo, p,(#) [64],

P, 1) — pp(1)

)= ————— 1.
=" (1.9

o en el espacio de Fourier,

_ d3k ik-x
6(x,t)—f(2ﬂ)36(k,t)e . (1.10)

Suponiendo que el campo de densidad es estadisticamente homogéneo e isotropico, tal que no hay
dependencia en la direccién de k, sino s6lo en su magnitud, se define la varianza de las perturbaciones

a un tiempo dado como,

= )3f P(k) | fi|* K*dk, (1.11)

en donde

P() = == (16K (1.12)

(2 5)
es el espectro de potencias de las perturbaciones y f la funcion ventana. Aqui (...) denota el prome-
dio sobre un volumen de muestreo. Por otro lado, se define la funcién de correlacién del campo de
densidad como

E(r) = (0(X, DX +T1,1)), (1.13)

o en el espacio de Fourier,
4 ik-r
£(r) = kasklz Tk, (1.14)

Nétese que la funcién de correlacidn &(r) resulta ser la transformada de Fourier del espectro de po-

tencias P(k), y puede determinarse observacionalmente. Por ultimo, es util definir el espectro de po-
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tencias adimensional A%(k) = V k* P(k)/2n?, que mide la potencia por intervalo logaritmico en el
niimero de onda. El niimero de onda para el cual A*> ~ 1 corresponde a la transicién entre la escala
lineal y la no lineal.

La relacion (1.14) se utiliza al interpretar las observaciones cosmoldgicas y astrofisicas en térmi-
nos de la distribucion de la materia oscura en el universo. Por ejemplo, comparaciones de la estructura
a gran escala del universo, en particular de las grandes muestras de galaxias como SDSS (Sloan Digi-
tal Sky Survey), con simulaciones de n-cuerpos basadas en el modelo A-CDM, resultan estar en muy
buen acuerdo, tanto desde un punto de vista cualitativo, ver figura 1.5, como cuantitativo.

Las observaciones de la radiacién césmica de fondo, la estadistica de galaxias y cimulos de ga-
laxias, lente gravitacional débil, y la absorciéon Lyman—a en el espectro de emisién de galaxias y
quésares distantes por el hidrogeno neutro presente en el medio intergaléactico (Lya forest), restringen
el espectro de potencias para escalas por encima de los 100 Kpc, véase la figura 1.6 [66]. Sin embargo,
actualmente no se tienen observaciones completas para restringir el espectro de potencias por debajo
de esta escala. Aun cuando el espectro de potencias primordial, fijado en la €poca inflacionaria, sea
libre de escala, es posible que las propiedades de las particulas que componen los distintos fluidos del
universo, asi como la dindmica de las mismas, en particular de la materia oscura, influya en la evolu-
cién del espectro causando un corte en el mismo. Es importante contar con una buena caracterizacion

del espectro de potencias en escalas galdcticas y sub-galacticas, por dos razones:

= Desde el punto de vista tedrico, un corte en el espectro de potencias puede ayudar a discriminar

entre los distintos candidatos a materia oscura.

= La correcta caracterizacion del espectro de potencias es util al diseiiar métodos de deteccion
directa o indirecta de la materia oscura, pues ayuda a determinar las escalas a las cuales auin se

pueden encontrar estructuras de materia oscura.

1.3.1. Distribucion a escalas galacticas y sub-galacticas

Aunque la evidencia observacional sobre la existencia de materia oscura es lo suficientemente
robusta, atin sabemos poco sobre la distribucidn espacial de ésta, especialmente en las escalas peque-

nas. La mayor informacion con que contamos proviene de los resultados de simulaciones numéricas
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1.3. DISTRIBUCION DE MATERIA OSCURA

Figura 1.5: Comparacion cualitativa de la estructura a gran escala en las muestras de galaxias Sloan y
2dfGRS (azul), y la simulacién Millenium de formacién de estructura (rojo) [65].

basadas en el modelo A-CDM, y de modelos semi-analiticos de formacién de estructura. Estos re-
sultados han sido ampliamente contrastados con observaciones de la distribucién de galaxias, véase
nuevamente la figura 1.6. Sin embargo, se ha sugerido, aunque atin no demostrado, que este modelo
falla al explicar las propiedades de la estructura observada a escalas galdcticas y sub-galécticas. Se
tienen tres discrepancias mayores entre las observaciones a estas escalas, y las predicciones en las

simulaciones de n-cuerpos con solo materia oscura:
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Figura 1.6: Restricciones observacionales actuales al espectro de potencias.

= El “problema” de los satélites faltantes. Las simulaciones de n-cuerpos muestran la superviven-
cia de una gran cantidad de sub-halos que habitan en los halos mds grandes. Al comparar esta
prediccidn con el nimero observado de galaxias satélite en el grupo local resulta una diferencia

de cerca de dos ordenes de magnitud.

= El “problema” del cusp vs core. Las simulaciones numéricas predicen la presencia de perfiles
de densidad con cuspide en las partes internas de los halos formados [67], mientras que las
observaciones de la estructura central de galaxias enanas y de bajo brillo superficial muestran

una preferencia por perfiles mds bien constantes en el centro.

= El] “problema” del too big to fail. Los halos mas masivos formados en las simulaciones no se
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1.3. DISTRIBUCION DE MATERIA OSCURA

corresponden en masa a los halos de los satelites méas brillantes de la Via Lactea. Sin embar-
go, los halos en las simulaciones son muy grandes para considerarlos como ineficientes en la

formacion de estrellas, por lo que deberian de ser observados.

Estas discrepancias entre las predicciones del paradigma A-CDM vy las observaciones a escalas
galdcticas y sub-galicticas podrian ser aminoradas, e incluso resolverse, al entenderse por completo
la fisica de los bariones. Por ejemplo, el problema de los satélites faltantes podria explicarse si la
formacion estelar en las galaxias enanas y estructuras menores fuera ineficiente. El problema del cusp
vs core podria resolverse con la presencia de anisotropias en las dispersiones de velocidades, o la dis-
minucidn en la densidad central de materia oscura como resultado de los procesos de feedback [68].
El problema del too big to fail podria entenderse si la formacién de galaxias se diera de forma esto-
castica a estas escalas, o simplemente si la masa de la Via Lactea fuera menor de lo que usualmente
se considera [69].

Por otro lado, las observaciones atn estdn limitadas por efectos de errores sistemdticos, y por la
incompletitud de las muestras. Por ejemplo, recientemente se han detectado algunas galaxias de muy
bajo brillo en el Sloan Digital Sky Survey, abriendo la posibilidad de tener més satélites de la Via
Léctea adn sin descubrir, debido a su bajo brillo, sesgo en luminosidad, y limitaciones de cobertura
en el cielo. En conclusién, se debe contar con simulaciones mas detalladas que incluyan la fisica
de los bariones de forma autoconsistente, asi como de mejores observaciones, antes de establecer
conclusiones definitivas al respecto de estas discrepancias.

Por otro lado, estas discrepancias también podrian resolverse si el espectro de potencias tiene un
corte a escalas mas grandes de lo que se espera para los modelos de materia oscura fria. A la fecha,
estas inconsistencias atin son tema de investigacion tanto desde el punto de vista observacional como
tedrico. Por mucho tiempo se han considerado como problemas del paradigma cosmolégico actual,
sin embargo, nosotros preferimos verlas como campos de oportunidad para restringir las propiedades

de las particulas, o campos, de materia oscura.

1.3.2. Corte en el espectro de potencias

En el universo temprano, la tasa de aniquilacion entre particulas, I' ~ nxo v, de materia oscura

era mucho mayor que la tasa de expansion del universo, H. Esto hizo que la materia oscura estuviera
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en equilibrio térmico con las particulas del modelo estdndar. Conforme el universo se expandia, la
temperatura y densidad de numero de particulas disminuian, hasta que la tasa de aniquilacién se hizo
menor a la tasa de expansion del universo. Entonces, la densidad comévil de materia oscura se conge-
16. Como resultado, la densidad de numero de particulas a dia de hoy es funcién de la combinacién de
acoplamientos y masas de las particulas, en caso que sean térmicas, tales que se obtiene un valor de
la densidad reliquia de particulas cercana a la densidad de materia oscura observada, ecuacién (1.7).

Esta descripcion corresponde al desacoplamiento “quimico” de las particulas.

La temperatura a la cual se produce el desacople quimico de la materia oscura juega un papel
muy relevante en la determinacion de la escala caracteristica por debajo de la cual la formacion de
estructura se ve suprimida. Hay otras tres escalas que han de tomarse en cuenta: (i) Después del des-
acople quimico las particulas no olvidan instantdneamente el ambiente térmico en que estuvieron, los
procesos de dispersion eldstica entre las particulas las mantienen en un estado de equilibrio. Mien-
tras éstas se encuentren en equilibrio cinético, no es posible dar lugar al colapso gravitacional, y por
ende a la formacion de estructura. Es solo hasta que la tasa de dispersiones elésticas cae fuera del
equilibrio cinético, que las estructuras empiezan a formarse. A la temperatura a la que ésto sucede,
T4, se le asocia una escala por debajo de la cudl las estructuras no pueden formarse kyq. (ii) Después
del desacoplamiento cinético no hay mas interacciones entre la materia oscura y el bafio térmico. Sin
embargo, en esta época el flujo libre de las particulas de materia oscura también amortigua significati-
vamente las perturbaciones en el campo de densidad. En este proceso, la materia oscura escapa de las
zonas de alta densidad a zonas de baja densidad, borrando asi las pequefias inhomogeneidades que se
han formado. Esto define otra escala caracteristica de amortiguacion por efecto del flujo libre de las

particulas, k¢, que se aproxima a un valor constante [70]:

ke ~ (&)1/2 _ ealdia Geq (1.15)
Tia In (4 Aeq/ akd) do

donde acq es el factor de escala en la época de la igualdad materia-radiacion. En general se tiene que

ke > kd, por tanto kg determina la escala donde se encuentra el corte en el espectro de potencias.

La masa de las estructuras mds pequenas de materia oscura capaces de colapsar permitida por estos

mecanismos se encuentra calculando la masa contenida dentro de una esfera de radio n/kg [43], i.e.:
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3
ﬂ)z ( I +In(g,*T\a/30MeV)/18,56 ) _ (1.16)

-6
M o 47r/3/0x(kfs =29x%10"Mp (m]100GeV) 2g (T S0MeV) 2
(iii) Finalmente, también se ha mostrado que surge una escala de corte adicional por efecto de las
oscilaciones acusticas en la distribucion de materia oscura [71, 72]. Estas oscilaciones son remanen-
tes de la época inflacionaria. Los modos en la distribucién de materia oscura con k suficientemente
grande tal que entran en el horizonte antes del desacoplamiento cinético, oscilan junto con los modos
acusticos y por son suprimidos. Los modos con valores de k que corresponden a distancias mayores
al tamafio del horizonte en el momento del desacoplamiento cinético no experimentan dicha amor-
tiguacion, y por tanto pueden crecer. La escala de amortiguacion para este proceso es el tamafio del
horizonte en la época del desacoplamiento cinético (k,, = mHyq), y la masa de corte asociada a este

mecanismo es [43]

M.~ FFPx —34%10°M Tiug (1.17)
SN IV 7E) M O\50Mev ) '

Dependiendo de las propiedades de la materia oscura M,, puede ser mayor que Mg en cuyo caso la
masa de corte estaria determinada por M,,, y no por M. En general se deben calcular ambas escalas
y la que resulte mayor es la que determina la masa de corte. Esta define el tamafio de las estructuras
mds pequeflas que se pueden formar, (mini-halos, o proto-halos), de los cuales alguna fraccién puede
sobrevivir y permanecer hasta el universo actual. El célculo de la temperatura del desacople cinético
depende de la fisica de particulas de los candidatos a materia oscura y se ha estudiado ampliamente
cual seria la escala de corte para distintos tipos de particulas [71, 72, 74, 75]; algunas de las esti-
maciones mas recientes sugieren que la masa de las estructuras mas pequenas que se forman en el
universo se encuentra en el rango, My, ~ 107 — IO‘IZM@ [70, 73, 76] para particulas tipo WIMP.
En la figura 1.7 se muestra la dependencia de la masa de corte en el espectro (y la temperatura de
desacoplamiento) con la masa y la magnitud de la seccion eficaz de aniquilacion para el caso par-
ticular de los neutralinos [73]. Por otro lado, cuando la materia oscura no ha estado en equilibrio
térmico, hay otros procesos que pueden dar lugar a un corte en el espectro de potencias. Por ejemplo,
para el caso de los axiones se espera que la masa de las estructuras mas pequeiias sea del orden de

10718 — 1072°M, [40, 41], mientras que para los modelos de materia oscura escalar se espera que sea
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Figura 1.7: Se muestra la temperatura de desacoplamiento cinético (7q) (panel superior), y la masa
de corte (M.,) en el espectro de potencias como funcidn de la seccion eficaz de auto-interaccion para
particulas de materia oscura tipo neutralino con masa My [73].

del orden de 107 — 10"°M¢, [59, 77].

En la figura 1.8, mostramos el espectro de potencias para tres tipos de materia oscura distintos,
para los cuales se puede observar una escala de corte distinta, y en general un comportamiento ca-
racteristico para las pequefias escalas. La figura también muestra la transicion de las escalas lineales
a las no lineales. Como mencionamos en la seccién anterior, el espectro de potencias esta bien res-
tringido por encima de las escalas galacticas. Las observaciones actuales no restringen las escalas
sub-galdacticas. Esto ha dado lugar a numerosos estudios, basados en simulaciones de n-cuerpos, que
buscan describir la formacién y destino de los halos mds pequeiios de materia oscura [78—80], con la
finalidad de poder restringir las escalas sub-galécticas del espectro de potencias. Es importante deter-
minar si las pequefias estructuras pueden sobrevivir a las fuerzas de marea a que estdn sujetas durante
el proceso de formacion, y evolucion de las estructuras més grandes, y si estas podrian estar formando
parte de las galaxias actuales [81]. Esto ultimo tendria implicaciones importantes en los métodos de

deteccion directa e indirecta de materia oscura [82, 83]. Este tipo de estudios es lo que ha dado ori-

25



1.3. DISTRIBUCION DE MATERIA OSCURA

M [Mg]
108 10'¢ 10 102 100 108 10° 10*
Lool — : : : — : : )
Cosmic Cluster Galactic -
o= Unknown small
*, scale behavior
™
e |non-linear (simulation) = .
c\'<] linear (analytic) \
1
Baryon 2
01l Acoustic \
‘ Oscillations N
: th
ADM % Z 11 WDM(8keV)
=2 80
001 L L L 3 R} L
0.01 0.1 1 10 100 108
k [Mpc™']

Figura 1.8: Espectro de potencias adimensional, para tres tipos de materia oscura: fria (CDM), tibia

(WDM), materia oscura dtomica (ADM). La regién sombreada indica la region del espectro que no
esta acotada por las observaciones actuales.

gen al trabajo presentado en la Seccion 3 de esta tesis, en donde también discutiremos los prospectos

observacionales que se tienen para restringir el espectro de potencias en las escalas pequefias.
escala
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Materia oscura escalar

El contenido de este capitulo estd basado en los resul-
tados publicados en Phys. Rev. D 82 024025 (2010) [1],
y Phys. Rev. D 87 021301(R) (2013) [2]

En cosmologia se ha recurrido frecuentemente a describir las componentes oscuras del universo,
materia y energia oscura, asi como la expansion exponencial del universo temprano, inflacion, a partir
de campos escalares [84]. Asi mismo, estos campos estdn presentes en el modelo estdndar de particu-
las, siendo el Boson de Higgs el mejor ejemplo [85, 86].

Si la materia oscura estuviera formada por particulas bosénicas, ésta podria formar un condensado
de Bose-Einstein, admitiendo una descripcion cldsica de campo. Esto no es posible para el caso de
la materia oscura fermidnica. Los modelos de materia oscura basados en campos escalares (materia
oscura escalar, de ahora en adelante), estdn definidos a partir de un un campo escalar ¢ minimamente
acoplado a la gravedad, y su potencial V(¢), y se consideran una alternativa viable al paradigma actual
de la materia oscura fria.

Originalmente la materia oscura escalar fue propuesta con el fin de explicar dos observaciones:
los perfiles de densidad en las galaxias de bajo brillo superficial [37, 61, 62, 87], y la abundancia de
galaxias satélite en el grupo local [59, 60, 88, 89]; véase la seccién 1.3.1. Ademads, se ha mostrado que
la evolucién para la densidad de materia [59, 90], asi como la formacién de estructura a gran escala
[63], es muy similar a la predicha por el modelo cosmolégico estandar.

Sin embargo, la intencién de este capitulo no es tanto la de entablar una discusion sobre las ven-
tajas (desventajas) de este modelo sobre cualquier otro, sino mds bien la de establecer condiciones
que los campos escalares han de satisfacer a partir de las observaciones astrofisicas. En particular
nos enfocaremos en dos tipos de observaciones, la dindmica de galaxias y las lentes gravitatorias.
Estudiaremos, por separado, dos modelos particulares de campo escalar: por un lado configuraciones

estdticas de campo escalar real, y por otro el campo escalar complejo con auto-interacciéon. Plantea-
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remos algunas de las condiciones necesarias para que dichos modelos sean capaces de satisfacer las
observaciones de forma consistente, o dicho de otro modo, veremos que nos dicen las observaciones

a escalas galdcticas sobre estos modelos.

2.1. Configuraciones estaticas de campo escalar real

Ha habido diferentes intentos por modelar halos de materia oscura en el marco de la relatividad
general. Algunos de ellos muestran que ciertos efectos relativistas pueden ser importantes [91-98],
aunque, en general, se hace uso de aproximaciones, o limites, que en ocasiones representan suposi-

ciones sobre las propiedades de la materia oscura.

Nosotros consideraremos que el halo de materia oscura esta descrito por una configuraciéon de
campo escalar real, estdtico y con simetria esférica, y nos enfocaremos a estudiar este modelo desde
el punto de vista de relatividad general. Es decir, no asumiremos de entrada que el limite newtoniano

es valido. El tensor de energia momento de este campo escalar real estd dado por

1
Tuv = bubs = 58ur (870t +2V (9)). @.1)

en donde ¢, = 9¢p/0x” y V(¢) es la funcidn potencial. Para este modelo mostraremos explicitamente
qué cantidades son determinadas por las observaciones y cuales son suposiciones a priori. Esto es de
particular importancia dado que algunas de las hipétesis pueden sesgar, de antemano, el andlisis sobre

la viabilidad de la materia oscura escalar.

El elemento de linea mds general para un espacio-tiempo estatico, y esféricamente simétrico, en

coordenadas areal-polares (tales que las esferas de radio r tengan 4rea 4 7 r*) toma la forma

2G m(r)

2
ds* = > 2q 4 (1 - >
c’r

-1
) dr? + r*dQ?, (2.2)

donde dQ? = d6* + sin®6dy® es el elemento de dngulo sélido en tres dimensiones. El potencial

gravitacional ®(r) y la funcién de masa m(r) dependen inicamente de la coordenada radial r. Dada la
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métrica (2.2), las componentes #¢ y rr de las ecuaciones de Einstein se simplifican a

4 2
m(r) = =1, (2.3)
c
2Gm\D® Gm 47 Gr
1 - R = Trr_ 24
( cr )C2 c2r? c? 24

Aqui la prima denota la derivada con respecto a la coordenada radial. Para configuraciones estaticas

y esféricamente simétricas, las componentes de del tensor (2.1) en coordenadas areal-polares son

T!, = _%(1—2G2m)¢'2—\/(¢), (2.5)
c°r

= 4(1- 20 ve, 6)
cer

% = T¢%,= T, (2.7)

y, de la conservacion del tensor de energia-momento, V., 7% = 0, se llega a la relacién

(T") +(T", - T') (? + %) =0, (2.8)

r

0, en términos del potencial y el campo escalar,

-1
ZG’") 0. (29

Y Gm’+(3Gm/02)—2” ,_(;_26m\"av
ctr 2 ¢ ¢

c? ccr r

¢”+(1 -

c’r

De este modo, el sistema de ecuaciones que se ha de resolver es el dado por las expresiones (2.3),
(2.4) y (2.9). Tenemos por tanto tres ecuaciones para cuatro funciones desconocidas, la funcién de
masa, m, el potencial gravitacional, @, el campo escalar, ¢, y la funcién potencial V(¢). Hasta este
punto el sistema se encuentra indeterminado. Una posibilidad es adoptar un modelo especifico para el
potencial del campo escalar, y resolver el sistema restante para determinar la forma que adquieren el
resto de las funciones. Alternativamente, usaremos la informacién proveniente de las observaciones

de la dindmica de galaxias para fijar uno de los potenciales métricos. Asi el sistema de ecuaciones
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quedara cerrado y no habrd mas libertad de escoger arbitrariamente la forma del resto de las fun-
ciones, en particular la forma del potencial escalar. Es importante recalcar este punto, pues una vez
se introduce informacion externa al sistema, como la dindmica que estos halos deben de satisfacer,
ya no queda espacio para hacer suposiciones extra sobre la materia; mas adelante retomaremos esta

discusion.

2.1.1. Determinando el potencial V(¢) a partir de las curvas de rotacion

El movimiento de las particulas de prueba en un espacio-tiempo dado queda determinado por
la ecuacion de las geodésicas. Para el caso de particulas masivas moviéndose en orbitas circulares
en el espacio-tiempo (2.2), aparece una relacion entre la velocidad de rotacién de las particulas y el
potencial gravitacional, @ [93],

@ 2
- =— (2.10)
c r
por conveniencia hemos definido v, en unidades de la velocidad de la luz. Esta expresion nos permite
reducir el nimero de funciones indeterminadas a tres. Sustituyendo (2.10) en las ecuaciones (2.3),

(2.4) y (2.9), es posible obtener una ecuacion diferencial para la funcién de masa,
m’ + Psp(r)m = Qsp(r), (2.11)

con

2rv§' — (1 + 21/3) (1 — v?)

Psp(r) = CEOY: , (2.12)
c? rvg' + v
Ose(r) = Em (2.13)

Las funciones Psg(r) y Qsp(r) dependen de solamente del perfil de la curva de rotacién observada. La

solucion general de la ecuacion (2.11) es

_ Jexp| [ Pse(r)dr'| Qse(rydr + C

2.14
exp [fr Psg(r) dr’] ( :
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en donde la constante de integracion C se determina a partir de las condiciones de frontera, en particu-
lar regularidad en el origen, m(r = 0) = 0. Sustituyendo (2.11) de vuelta en el sistema de ecuaciones
(2.3), (2.4), y (2.9), podemos escribir las expresiones correspondientes para el campo y el potencial

escalar como

4 =1 ’
2 c 2Gm Gm’ Gm 5
= 1 - - — 1, 2.15
¢ 4nGr? [( c*r ) ( c? czr) TV ( )
2
— ¢ 2 ’
V() = g;ﬂﬁ(l+2%)+mr] (2.16)
(V2
— S i 2.1
8ﬂ(¥(r2) (2.17)

Una vez que la funcién v, = v.(r) estd dada, el campo escalar y su potencial pueden obtenerse direc-
tamente de las dos expresiones anteriores. A continuacién mostramos dos ejemplos sencillos a partir

de los cuales uno puede ganar cierta intuicion sobre el campo y su potencial para el caso genérico.

Curva de rotacion constante. Si consideramos que las particulas de prueba en el halo galactico se

mueven con velocidad circular v, constante, i.e. v. = vy, el potencial gravitacional estard dado por
® = ¢ In(r/rp)". (2.18)

Esta es una buena aproximacion, al menos para ciertos valores de la coordenada radial en las galaxias
espirales. La constante ry fija el potencial en un punto r, de referencia, que puede ser donde termina
la parte luminosa de la galaxia, por ejemplo. Resolviendo la ecuacion (2.11) para la funcion de masa

obtenemos A
C 2 VO

Mgy = _El——vo“ r.

(2.19)
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Ahora, con las funciones métricas ya determinadas, de las ecuaciones (2.15) y (2.17) podemos leer el

4
$ = £ 4;—G vo In (r/r) (2.20)
o< 2w oy [#G @
Vig) = %G (=) 7 exp [+ 2 = Vo} . (2.21)

Aqui hemos invertido la expresion del campo, ¢(r), para asi poder expresar el potencial escalar en la

campo y su potencial asociado

forma V(¢). Potenciales andlogos, aunque de signo contrario, se han considerado previamente dentro
del marco inflacionario [99]. A diferencia de estos ultimos, el potencial dado en la ecuacién (2.21)
es inestable, dado que su masa efectiva, definida a partir de la segunda derivada del potencial escalar

es imaginaria mg ~ V" (¢) = —= —. Sin embargo, es importante notar que las curvas de rotacion de

V1-verg

las galaxias reales no son exactamente planas [100, 101], por lo que a continuacién presentamos un

ejemplo en el que se relaja esta condicion.

Curva de rotacion tipo NFW. El perfil de densidad NFW (Navarro, Frenk y White [67, 102])
describe muy bien los halos de materia oscura formados en simulaciones de n-cuerpos. Ademas,
parece ser un modelo fenomenoldgico viable para describir los halos de las galaxias reales, aunque hay
mucha discusion al respecto. En esta seccion supondremos que el perfil de velocidad circular asociado
a este perfil de densidad parece describir bien la cinematica de los halos galacticos. Considerando
nuevamente que el halo de materia oscura consiste de una distribucion suave de campo escalar, y que
la velocidad circular de las particulas de prueba esta dado por
2 Gplo r/ro

V2=V = ; —d>+’7n)+ln[1+—ﬁb], (2.22)

el coeficiente métrico @, ecuacion 2.10, toma la forma

®wMﬂ:ﬂ%EQim@. (2.23)

r/ry
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Aqui oy = (4nG/c*)pory® es una velocidad caracteristica, y ry es el radio de escala del halo. A
continuacion se sustituye la ecuacion anterior en las ecuaciones (2.11), (2.15), y (2.17) y se resuelve
numéricamente. En la figura 2.1 se muestra un caso particular de la solucién numérica, con un valor
ilustrativo de oy = 0,0008 en unidades naturales G = ¢ = 1 (aproximadamente 250 Km/s en unidades
fisicas). En la misma figura también se muestran el campo ¢(r), el potencial V(r), y el potencial V(¢)
resultante para la region integrada. El comportamiento de la funcién de masa resultante no es fisico, ya
que estd deberia ser una funcion positiva definida y creciente. Ademads, para el potencial V(¢) se puede
apreciar que se obtiene el mismo comportamiento que en el ejemplo anterior, V(¢) ~ —A exp(—B ¢),
con A y B constantes. Por tanto la masa asociada al campo escalar resulta negativa nuevamente. Con
este ejemplo mostramos de un modo genérico como es posible reconstruir el potencial de un campo
escalar a partir de las observaciones de curvas de rotacidn en galaxias, aunque los resultados indican
que este tipo de configuraciones de campo escalar no son viables para conformar la materia oscura

galdctica.

2.1.2. Una advertencia sobre la determinacion de la masa en las galaxias

A continuacién mostramos el resultado que surge de aplicar el formalismo propuesto en la seccién
anterior a otro tipo de materia, uno descrito por un tensor de energia momento tipo fluido perfecto. Asi
mismo, compararemos los nuevos resultados con los que obtuvimos para el caso del campo escalar,
qué aunque resulto no ser viable nos servira para ilustrar un punto importante.

La materia oscura estdndar puede ser descrita de forma efectiva por un tensor de energia momento
de tipo fluido perfecto, T,,, = (o + p/c*u,ut, + pg,,, con densidad de masa p y presién p, y u* la
4-velocidad normalizada a u,u* = —c*. Las componentes # y rr de las ecuaciones de Einstein toman
la misma forma que antes, (2.3) y (2.4), pero ahora la ecuacién de conservacion para el tensor de
energia momento, V, 7% = 0, implica

/
(pC2 + p) % +p' =0. (2.24)
Dado este nuevo sistema de ecuaciones, y la condicién de que el potencial gravitacional ®(r) queda

determinado por la velocidad de las particulas de prueba en el halo, ecuacién (2.10), tenemos un
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Figura 2.1: Resultados para la funciéon de masa, m, el potencial, V, y el campo escalar, ¢, para un
modelo con curva de velocidad circular tipo NFW con oy = 0,001. La linea solida en el panel del
potencial V(¢) corresponde a una funcion exponencial, mostrando que el resultado es consistente con
el caso v, = cte

sistema de tres ecuaciones para tres funciones a determinar: la funcién de masa m, la densidad p, y la
presion, p. Es decir, no queda libertad para elegir una ecuacion de estado, ésta queda automaticamente
determinada por las observaciones de curvas de rotacion. Esto es andlogo a lo que encontramos para
el caso del campo escalar, en donde una vez fijadas las curvas de rotacién no teniamos libertad para

elegir el potencial del campo escalar. De nuevo es posible escribir una ecuacion diferencial para la

34



2.1. CONFIGURACIONES ESTATICAS DE CAMPO ESCALAR REAL

funcién de masa, expresion (2.11), pero en donde ahora las funciones Py Q estan dadas por

2rv? —(1 +2v§) (3—\/?)

P(r) v 7 , (2.25)
rvy —y? (2 - vz)
Q(r) 1+ (2.26)

Esta ecuacion puede resolverse para los dos ejemplos que discutimos cuando presentamos el campo
escalar. Para el caso con curvas de rotacion planas la solucion se puede obtener analiticamente y esté

dada por
1 V()2 (2 - Voz)

== "7 2.27
Mo S T 2v — gt (2.27)
A partir de esta expresion se obtienen las siguientes identidades,
2 2
1 Vo (2 — Vo )
= — , 2.28
p 4 r?(1+2vp> —wvt) (2.28)
1 V04
= — , 2.29
p 87 r2 (1 +2vy? — vpt) ( )
p v
= = —° (2.30)

c2p 22-12)

Por ejemplo, para una velocidad de rotacion tipica de 250km/ s, se tiene que p/pc* ~ 107", Primero,
nétese que estos resultados son iguales a los que se obtienen usando la formulacién Newtoniana de la
gravedad. Sin embargo, nosotros no impusimos de antemano que las presiones fueran despreciables
con respecto a la densidad de masa, pero la combinacién de tener un tensor de energia momento del
tipo fluido perfecto, junto con velocidades de rotacién no relativistas, reduce el problema a satisfacer

el limite Newtoniano.

Por otro lado, comparando las funciones de masa para el caso del campo escalar y el fluido perfec-
to, notamos inmediatamente que aun cuando la dependencia radial es la misma, m(r) oc r, en el primer
caso la masa resulta negativa. Un comportamiento similar se obtiene aun cuando consideramos que la

curva de rotacion es un poco mas realista. Para el caso de curva de rotacion tipo NFW, la figura 2.2a
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muestra la solucion (numérica) obtenida. Por comparaciéon hemos afiadido la curva que obtuvimos
para el caso del campo escalar. Si bien ambas configuraciones, de campo escalar y fluido perfecto,

satisfacen por definicion la dindmica propuesta (curva de rotacion constante), las estimaciones sobre

la funcion de masa

o= 0.001 o= 0.001
025f

020f

0.15f

al"]

0.10

005

0.00 -

I'/r() rm/rO

(a) Funcién de masa (b) Angulo de deflexién

Figura 2.2: Comparacién para (a) la funcién de masa y el (b) dngulo de deflexién obtenidos a partir
de un halo descrito por materia oscura escalar (linea punteada) y materia oscura tipo fluido perfecto
(linea solida). Perfil de rotacion tipo NFW.

2.1.3. Prueba de consistencia: lentes gravitacionales

Un resultado importante de la Seccion 2.1.2 es que el perfil de masa asociado a un halo de materia
oscura depende fuertemente de la naturaleza de ésta. Diferentes candidatos a materia oscura muestran
comportamientos dispares para la funcion m(r), y por tanto la masa contenida dentro de un radio espe-
cifico resulta también distinta. La pregunta que ahora surge es, ;podemos de algiin modo discriminar
entre los distintos modelos?

El fendmeno de lente gravitacional se produce cuando la trayectoria de un rayo de luz es desviada
por la acciéon de un campo gravitatorio. Si este campo es debido a galaxias individuales para las
que se conoce su dindmica, es posible usar las observaciones de lente gravitacional para discriminar

entre los distintos candidatos a materia oscura. En otras palabras, si a partir de las curvas de rotacion
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determinamos las dos funciones métricas m y @ para distintos tipos de materia, podremos entonces
calcular el efecto de lente gravitacional que estas configuraciones producen, y compararlo con las
observaciones.

En el apéndice B se explica con mds detalle la teoria de lentes gravitacionales. Aqui nos limitare-
mos a calcular el dngulo de deflexién que un rayo luz experimenta en presencia de una distribucién de
materia. Aun cuando esta cantidad no es un observable directo, nos dara una idea de como se ven afec-
tados los sistemas de lente gravitacional por la naturaleza de la materia oscura. Para un espacio-tiempo
estdtico y esféricamente simétrico, ecuacion (2.2), el angulo de deflexion a que sufre la trayectoria de

un rayo de luz pasando a una distancia r,, del origen esta dada por:

Ty dr

a (Im) - Zf
0 2G m(r) 20 2 _2® 2
},-2 \/(1 - )(9 20(r)/c e 20(ry,)/c }",2 /V2)

- . (2.31)

A continuacién comparamos el dngulo de deflexion resultante para un halo de materia oscura
escalar, con el asociado a un halo descrito por medio de un fluido perfecto. Para ello usaremos las dos

curvas de rotacion con las que hemos trabajado en las secciones previas.

Curva de rotacion constante. En el caso en que consideramos v, = vy, el angulo de deflexion se
puede obtener de forma analitica a partir de las ecuaciones (2.18), (2.19) y (2.31), para el campo

escalar, o de las ecuaciones (2.18), (2.27) y (2.31), para el fluido perfecto. El resultado en cada caso

€S:
Ap = f 1 dx : (2.32)
0 \/ Auype (x2v02 _ x2)
Apr = 1—v02(1v02—2) (2.33)
Ay = 1—;%4 (2.34)

donde hemos definido x = r,,/r. Dado que el dngulo de deflexién en ambos casos es constante, i.e.

no depende del radio de méximo acercamiento, este puede ser evaluado para valores tipicos de la
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constante B,. Por ejemplo, tomamos vy = 1/1200, que corresponde a una velocidad de v, = 250 km/s

obtenemos, en segundos de arco

@,y = 0,899547, (2.35)
a,; = 0,449546. (2.36)

Nétese que la diferencia entre ambos es casi del doble, por lo que observaciones simultaneas de vy y

a, podrian ayudarnos a discriminar entre materia oscura escalar y materia oscura estandar.

Curva de rotacion tipo NFW. En el caso en que v. = vypw, ecuacion (2.22), la solucién para
la funcién de masa la obtuvimos numéricamente, y por tanto el dngulo de deflexién hemos de ob-
tenerlo también de este modo. El resultado lo mostramos en la figura 2.2b, donde se comparan los
casos para el campo escalar y el fluido perfecto. Ahora las diferencias dependen del radio de ma-
ximo acercamiento, siendo los radios mds pequefios los mds afectados. Por tanto, también en este
caso, observaciones simultaneas de vypw y @, principalmente a radios pequefos, podrian ayudarnos
a discriminar entre materia oscura escalar y materia oscura estdndar. Este método de discriminacién
puede ser muy util para obtener informacion sobre la naturaleza de la materia oscura. Sin embargo,
como mencionamos anteriormente el angulo de deflexién @ no es una observable directa; éste se ha de
obtener a partir de resolver la ecuacién de la lente, de manera andloga a como haremos en la siguiente

seccion para el campo escalar complejo.

2.1.4. Discusion

En esta seccidn establecimos una metodologia para reconstruir el potencial de campo escalar a
partir de observaciones de las curvas de rotacion en galaxias. Aplicamos este método para curvas de
rotacion constante, y para curvas de rotacién tipo NFW. En ambos casos la funciéon de masa resulté
negativa para ciertos valores de la coordenada radial, y el potencial encontrado es inestable. Hay dos
posibles interpretaciones para estos resultados. La primera nos refiere a la no completitud del modelo,
ya que hasta el momento hemos despreciado la contribucién de la materia bariénica. Seria posible

que un modelo auto-consistente de materia oscura y materia baridnica sea suficiente para evitar las
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masas negativas en todo punto del espacio. La segunda, se refiere a la inviabilidad del modelo: desde
el punto de vista clésico, tener una funcién de masa negativa es contra-intuitivo, la funcién de masa
es una funcién acumulativa por lo que ésta deberia ser positiva y creciente. Ademas, el potencial del
campo resultante para los dos ejemplos considerados resulta ser inestable. Esto hace que el modelo
sea menos atractivo Sin embargo, cabe mencionar que, independientemente de la interpretacion, la
estimacion del perfil de masa asociada a un halo de materia oscura depende fuertemente del tipo de

materia con el cual se modele dicho halo.

Por otro lado, demostramos que la observacién conjunta de las curva de rotacién, y el efecto
de lente gravitacional en una galaxia, nos permitiria discriminar entre distintos candidatos a materia

oscura.

2.2. Configuraciones de campo escalar complejo con auto-interaccion

A partir de ahora dejaremos a un lado las configuraciones de campo escalar real, y pasaremos a
estudias otro tipo de configuraciones que también han sido consideradas para describir los halos galac-
ticos. En esta seccién consideraremos un modelo de campo escalar complejo y con auto-interaccion,

cuyo potencial esta dado por

V(g) = my’¢"¢ + A(¢*¢)". (2.37)

Este campo complejo satisface la ecuacion de Klein-Gordon

O¢ — (mgc/h)’¢ — Alglp = 0, (2.38)

donde el simbolo O denota al operador d’Alambertiano en cuatro dimensiones. Para una métrica
esférica simétrica, y si la masa del campo escalar, m;y, estd muy por debajo de la escala de Planck,
Mpinek = (fic/G)'/?, de tal modo que A = Amp,, /4mwmg* > 1, el perfil de densidad Newtoniano

obtenido de resolver la ecuacion (2.38) de manera auto-consistente con las ecuaciones de Einstein
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toma la forma [37, 103, 104],

SIN(7Tr/ Fiax)
p.——— for r < rpax
pseom(r) = (7 [ Tinax) . (2.39)
0 for 7 > rmax

Aqui rpax = \/m (7/mgc) es una constante con dimensiones de longitud, tipicamente asociada a la
longitud de Compton de la particula escalar, 72/m ¢, multiplicada por un factor A'/2, y p, es la densidad
en el centro de la configuracion. El perfil de densidad dado en la ecuacion (2.39) describe objetos
compactos de tamafio rp,s, y masas tipicas del orden de 4,r)crl3nax /m, la cual varia de configuracion a
configuracion de acuerdo al valor especifico de la densidad central. La ecuacion (2.39) fue obtenida
sin tomar en cuenta la influencia gravitacional de otros tipos de materia, y suponiendo que todas las
particulas del campo escalar se encuentran en el condensado. Este perfil de masa ha sido usado para
modelar la distribucién de materia en las galaxias enanas esferoidales, las cuales estin dominadas
por materia oscura [37, 105-107]. Dicha distribucién es suave hacia el centro, resolviendo asi el

“problema” del cusp vs core; véase la Seccion 1.3.1

Estudios previos de la dindmica de galaxias enanas sugieren que los pardmetros del escalar auto-
interactuando han de estar en el rango mgf /A ~50=75(eV/cH*, ie. Fmax ~ 5,57 Kpc, con densidades
centrales del orden de p, ~ 107> M,/ pc3 [37]. Galaxias como la Via Lactea son al menos un orden de
magnitud mds grandes que este valor de r,,,,x, por lo tanto no podrian ser descritas por este modelo. Sin
embargo, si no todas las particulas se encuentran en el condensado, pudieran existir configuraciones
gravitacionales para las cuales la region central esté atin descrita por el perfil de densidad (2.39), a la
vez que se encuentren inmersas en una nube térmica formada por las particulas fuera del condensa-
do [108, 109]. Para los propdsitos de esta tesis no serd necesario especificar el modelo completo de
halo, debido a que el efecto de lente gravitacional fuerte no es muy sensible a la distribucién de masa
fuera del radio de Einstein, tipicamente del orden de unos cuantos Kpc, justo por debajo del valor
esperado para ry,.. Por el contrario, si estuviésemos interesados en estudiar el efecto de lente débil,

no podriamos obviar el perfil exterior del halo.
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2.2.1. Propiedades de lente gravitatoria

Usando las definiciones dadas en el apéndice B, podemos expresar la ecuacion de la lente asociada

a una distribucién de campo escalar como

M. 0
p=p- Msom® (2.40)

D¢ 0%,
en donde Sy 6 se refieren a las posicion angular (en general no-observable) de la fuente, y aparente
(observable) de la imagen, respectivamente, ambas medidas con respecto a la linea de vision. La masa

proyectada para el perfil (2.39) estd dada por:

Zmax 12
Msiom(£.) = 4pFimax f f SIn(r V&, ”)d de,. (2.41)

é‘_‘12+Z

Por conveniencia hemos definido las cantidades &, = &/rmax ¥ 2+ = 2Z/Fmax- NOtese que la expresion

(2.41) puede ser aproximada por

Msepm(£,) = 26,J,(nE,) + nCE2, (2.42)

con J; la funcién de Bessel de primer orden, y C = —(2/n) floo dxsin(mx)/x ~ 0,178. En la figura 2.3
se muestra la expresion (2.41) evaluada numéricamente (linea continua), asi como la aproximacién
(2.42), ambas normalizadas. En el resto del trabajo usaremos la solucién completa, pues el uso de la
funcién de Bessel no ofrece mayores ventajas. Pero es posible que la expresion aproximada pueda

llegar a ser de utilidad en otras situaciones, por eso la damos aqui.

Volviendo a la ecuacién de la lente, ésta puede ser escrita en forma a-dimensional

m(0, )

*

B.(0.) =6, -1 (2.43)

con m(&,) = Msgpwm (€.)/pe rﬁm, Bi = DoL B/Fmax ¥ 0« = Dor 0/rmax la funcion de masa y las posicio-
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M spm

Figura 2.3: Masa proyectada (normalizada) encerrada dentro de un circulo de radio &., msppm(&s) =
Msgpm(€.)/per? .., como funcién de la coordenada &,, para 0 < &, < 1. La linea solida corresponde
a la ecuacion (2.41) evaluada numéricamente, mientras que la linea discontinua corresponde a la
expresion aproximada (2.42).

nes angulares de la fuente y las imagenes respectivamente. El parametro A estd dado por

¢/ max — c max d d
T 0,570 [ L | (onax ) SOLALS (2.44)
ﬂzcr M@PC% kpC dOS

he)

A=

Para evitar confusion con el termino de auto-interaccidén se ha introducido una barra en el nuevo
pardmetro A. Ademds se han definido las distancias angulares d4 = D4H,/c, considerado la constante
de Hubble Hy, = 100h(km/s)/Mpc, con & = 0,710 + 0,025 [110].

En general la ecuacion de la lente, expresion (2.43), es no lineal en 6. Es posible que para una
posicion dada de la fuente, S, existan soluciones multiples para el dngulo 6, i.e. imdgenes multiples.
Esto es lo que sucede en el régimen de lente fuerte, a discutir a continuacién. Un caso particular es
el de la alineacion perfecta entre la fuente y la lente. A partir de esta configuracion se define el anillo
de Einstein con radio angular g = 6(8 = 0). En la figura 2.4 se muestra el comportamiento de la
ecuacion (2.43) como funcién del pardmetro A, es decir, para diferentes valores del producto p¢rmax-
Se puede apreciar que: i) el efecto de lente fuerte se produce solamente para configuraciones con
A > Ao ~ 0,27, y ii) para estas configuraciones, solo aquellas con pardmetros de impacto |3.| < Bicr

pueden producir multiple imagenes; nétese que el valor especifico de 3., depende del pardmetro A,
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Figura 2.4: La ecuacidn de la lente para el modelo de campo escalar, expresion (2.43), como funcién
de A. Las raices de esta ecuacion definen el radio de Einstein, 6,g, y el mdximo local (minimo) del
pardmetro de impacto, B.... Ambas cantidades estdn bien definidas solo para valores de A > A, ~ 0,27,
que es el valor critico para producir lente fuerte.

B.:(1). Estas condiciones para el perfil de campo escalar son muy similares a las que se obtienen para
el modelo de Burkert [111]; esto no es del todo sorprendente ya que ambos modelos son perfiles con
core. En este sentido, los halos de campo escalar son similares a los propuestos por Burkert [112],
pero con la ventaja de que sus propiedades estdn claramente relacionadas con las cantidades fisicas

del modelo.

Por otro lado, en la figura 2.5 mostramos la magnitud del radio de Einstein, 6,g, como funcién del
pardmetro A, en donde por comparacién se ha graficado también la misma cantidad para los modelos
NFW [113] y Burkert [111]. El valor minimo de A necesario para producir im4genes multiples es
mayor para el halo de campo escalar, ANV = (0 < ABukert = 2/72 < 35FDM ~ () 27, (Se ha de notar
que hay un factor 1/4x en nuestra definicién de A al compararla con el dado en [111].) Los halos de
materia oscura escalar requieren valores mds grandes de A para poder producir anillos de Einstein de
magnitud similar a los que se obtendrian con los otros modelos. Esto puede ser debido a los efectos

de proyeccién que no se han tomado en cuenta para ninguno de los perfiles [114, 115].
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Figura 2.5: Radio del anillo de Einstein, 6,g, como funcion de A, para modelos de halo de campo
escalar (linea continua), NFW (linea discontinua), y Burkert (linea punteada). Para obtener anillos de
Einstein de magnitud similar se requiere ANFW < gBurkert < 3SFDM

2.2.2. Lentes gravitatorias vs dinamica de galaxias

Tomando en cuenta que existe un valor critico del pardmetro A, A, ~ 0,27, por debajo del cual no
se produce el efecto de lente fuerte, y considerando la definicion en la ecuacion (2.44), se obtiene la

siguiente desigualdad que se ha de satisfacer para producir imagenes multiples
Permax[Mope™] 2 473,68h fuis: , (2.45)

con fyis = dos/doLdLs un factor que depende de las distancias en la configuracion de la lente.

Para evaluar el lado derecho de la ecuacién (2.45), consideraremos dos muestras de sistemas de
lente con imagenes multiples: CASTLES [116] y SLACS [117]. De éstas seleccionamos aquellos
sistemas para los cuales se han determinado los corrimientos al rojo, tanto de la fuente como de la
lente (aproximadamente 60 sistemas en cada muestra), y calculamos el correspondiente factor de
distancia fg a cada elemento de la sub-muestra. Para CASTLES (SLACS) los factores de distancia
se encuentran en el intervalo 4 < fig < 27, (6 < faise S 25), con un valor promedio de fgy =~ 7,
(faist = 11), por que el lado derecho de la ecuacion (2.45) adquiere valores en el rango 1400 — 9000,
(2000—-8500). Algunos ejemplos representativos de las muestra de SLACS se muestran en la tabla 2.1

(galaxias lente). En términos de los valores promedio, podemos reescribir la desigualdad (2.45) como:
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Dinamica de galaxias enanas Galaxias lente
Galaxia pcrmax[Mepc_z] Galaxia fdist Pclmax [MQPC_Z]
Ho II 36.19 JO008-0004 6.61 2029.68
DDO 154 66.47 J1250+0523 8.46 2832.41
DDO 53 67.53 J2341+0000 9.12 3053.38
IC2574 81.89 J1538+5817 11.74 3930.44
NGC2366 85.45 J0216-0813 13.03 4362.44
Ursa Minor 104.72 J1106+5228 15.74 5269.75
Hol 120.23 J2321-0939 16.23 5433.80
DDO 39 145.94 J1420+6019 19.72 6602.26
MS81dwB 265.87 J0044+0113 25.26 8457.05

Cuadro 2.1: Estimaciones del producto p.rn.x para diferentes galaxias.lzquierda. Reportadas en las re-
ferencias [105, 106], usando dindmica de galaxias. Derecha. Derivadas a partir de la ecuacién (2.45);
recordemos que estos valores representan un limite inferior (y que solo estamos mostrando una sub-
muestra representativa de la muestra completa de SLACS). Notemos la diferencia de un orden de
magnitud entre los valores del producto p.rm. para galaxias enanas en el universo local, y el limite
inferior de esta misma cantidad para las galaxias que producen lente fuerte a z ~ 0,5.

Pe Fmax[Mope™] 2 2000 , (CASTLES) (2.46a)
Pe Fmax [ Mope™] 2 4000, (SLACS) (2.46b)

Estos nimeros son un orden de magnitud mayores a los obtenidos a partir de la dindmica de
galaxias enanas, p.rma[Mopc™2] = 100, cuando ésta es estudiada usando el mismo perfil de densi-
dad [105, 106]; ver la tabla 2.1 nuevamente. Este es el principal resultado de esta seccion. Hemos de
recordar que el valor de ry,x se relaciona directamente con los pardmetros fundamentales del modelo,
la masa de la particula escalar y el termino de auto-interaccion, y que ha de permanecer constante a

lo largo de la formacién de estructura.

Recordemos que las desigualdades en la ecuacién (2.46) no toman en cuenta el efecto de los ba-

riones presentes en las galaxias. El efecto de lente gravitatoria no distingue entre materia oscura y
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materia luminosa, por lo que la contribucion de esta ultima al efecto de la lente puede ser muy signifi-
cativo en algunos casos. Por ejemplo, para los sistemas de la muestra SLACS se sabe que la fraccion
de materia barionica contenida hasta el radio de Einstein es, en promedio, de 0,4, con una dispersion
de 0,1 [118]. Por lo tanto hemos de corroborar que nuestras estimaciones en la ecuacion (2.46) no

sean muy sensibles a la inclusién de la componente baridnica.

Para este propdsito afadimos la contribucién de un perfil tipo de Vacouler de brillo superficial,
para la materia luminosa, a la ecuacion de la lente [119],
m.) < f0./re)

= Aum ——— . 2.47
0. I 0. (2.47)

B.(6.) = 6. -2

Ahora Ay, es un pardmetro analogo al dado en la ecuacién (2.44)

- (M/L)L
um = ) 2.48
I N (2.48)
y f(x) es la masa estelar proyectada (sin dimensiones),
1
_ af,7 _ 6 5 _ 4 3
f) =5 |¢?(q" - 7¢° +424° - 2104* + 8404 (2.49)
—25204> + 5040q — 5040) + 5040] , (2.50)

con g = —7,76 x4, El factor masa-luminosidad, M/L (considerando una funcién de masa inicial de
Chabrier), y el radio efectivo, r,, para cada uno de los sistemas en la muestra SLACS estan reportados
en la referencia [118]. Usando la nueva ecuacion de la lente, expresion (2.47), vemos que el efecto
de lente fuerte es siempre posible, sujetos solamente a que el pardmetro de impacto sea menor que
Ber- Esto hace que debemos imponer una condicion diferente si queremos seguir restringiendo el pro-
ducto p.rmax €n cada galaxia, tal como demandar la formacién de anillos de Einstein de determinada

magnitud.

Para ello usamos una pequefa sub-muestra de SLACS que incluye aquellos elementos para los
cuales, ademds de tener determinados los corrimientos al rojo, se ha estimado el tamafio del radio
de Einstein, asi como los pardmetros de la densidad superficial de la masa estelar. De ellos elegimos

los sistemas que tienen el valor minimo, méximo, y promedio del radio de Einstein, y de la densidad
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superficial de masa, respectivamente.

Debido a que la nueva ecuacion de la lente, expresion (2.47), depende del factor r.. = 7./ max,
debemos fijar a priori el valor de r,, para poder calcular la magnitud del radio de Einstein. Usando la
nueva ecuacion de la lente, encontramos el valor de A que produce el radio de Einstein apropiado para
cada elemento de la sub-muestra. Hacemos esto usando dos valores distintos de rp,,: Sy 10 Kpc. El
producto resultante de p.rm.x €s compatible (en orden de magnitud) con las desigualdades obtenidas
de la ecuacion (2.45). Solo para aquellos sistemas de la muestra pequefia que contienen una alta
concentracion de materia baridnica, el valor de p.rm,x puede decrecer sustancialmente. Sin embargo,
es importante tener en mente que las incertidumbres asociadas a la distribucion de la materia luminosa,
como la eleccién de la funcidn inicial de masa, pueden ser mucho més relevante en estos casos. En
general, estas estimaciones son sensibles a los detalles de cada configuracion particular, por lo que se

requiere de un andlisis mds detallado de cada sistema.

2.2.3. Discusion

En el marco de la materia oscura escalar, el perfil de densidad en la ecuacion (2.39) puede ser
usado para describir las regiones centrales de los halos de galaxias a diferentes corrimientos al rojo.
En esta seccion hemos visto que al usar este perfil para describir la dindmica de galaxias y el efecto
de lente gravitatoria, aparece una discrepancia. Especificamente, hemos encontrado que para poder
satisfacer las condiciones necesarias para producir el efecto de lente fuerte observado en las muestras
SLACS y CASTLES, las galaxias con corrimientos al rojo del orden de z ~ 0,5 deben ser mds densas
que las galaxias enanas esferoidales en el universo local.

Cabe mencionar que el estudio que aqui mostramos toma en cuenta galaxias que son intrinseca-
mente diferentes, en términos de su masa total y de la concentraciéon de materia barionica presente.
Las galaxias enanas muestran un brillo superficial muy bajo, y aparentemente estan dominadas por
materia oscura, mientras que la componente estelar en las galaxias masivas, del tipo mds bien tempra-
nas, es compacto y denso. En el modelo cosmoldgico estandar la evolucion de los halos de materia
oscura puede producir diferencias en la concentracion para halos con diferentes masas, debido princi-
palmente a que las épocas de ensamblaje han sido diferentes; los halos mas pequeiios colapsan en un

universo temprano y denso, por tanto se espera que sean mas concentrados. Por otro lado, es bien sabi-

47



2.2. CONFIGURACIONES DE CAMPO ESCALAR COMPLEJO CON
AUTO-INTERACCION

do que la presencia de bariones durante el proceso de ensamblaje de las galaxias puede alterar el perfil
de densidad del halo, haciéndolo mas (compresion adiabética [120]) o menos (feedback [121, 122])
concentrado. Por tanto, la distribucién de materia barionica puede revelar diferentes aspectos de la
evolucion de halos de alta o baja masa, durante la formacion de las galaxias.

En el caso de los modelos de campo escalar la interaccion dindmica entre los bariones y el cam-
po también podria estar modificando la estructura interna de los halos, ecuacién (2.39), explicando
asf la discrepancia que encontramos. Por ejemplo, nuestro resultado podria ser suavizado si la con-
centracion en la componente estelar estuviera correlacionada con la del halo, como en el modelo de
compresion adiabdtica aplicada a los modelos de materia oscura estdndar. Sin embargo, por el mo-
mento no contamos con una descripciéon de qué tan compresibles son los halos de materia oscura
escalar. Por otro lado, si las modificaciones debidas a la presencia de bariones fueran insuficientes, se
estaria sugiriendo una evolucién intrinseca de este tipo de halos a lo largo del tiempo césmico. Por
ejemplo, si las galaxias grandes fueran el producto de la colisiéon de galaxias pequeas, entonces, las
densidades centrales de éstas serian naturalmente mayores; después de todo, r,, €s una constante del
modelo, y uno esperaria que la masa total del sistema se conserve durante los encuentros de las gala-
xias. Actualmente no se sabe cual de estos dos mecanismos, cambios intrinsecos al modelo o debidos
a la presencia de los bariones, es el dominante.

Una imagen global del problema requiere el conocimiento de la distribucién de valores de la
densidad central en distintas galaxias, el cual deberia ser generado a partir de la evolucion del espectro
primordial de las fluctuaciones después de inflacion. Dicho resultado no esta disponible actualmente,
sin embargo, hemos visto que es posible empezar a trazar la forma que esta distribucién ha de tener
usando observaciones de galaxias a distintos corrimientos al rojo, y de distintas morfologias. Aqui
hemos presentado, por primera vez, restricciones observacionales a la evolucion dindmica de halos
de materia oscura escalar en presencia de bariones, que deben ser considerados en los subsecuentes
estudios, (semi-)analiticos y/o numéricos, de la formacién de galaxias bajo el marco de la materia

oscura escalar.

48



Materia oscura
y sub-estructura

El contenido de este capitulo estd basado en los resulta-
dos publicados en JCAP 03 001 (2013) (2013) [3]

En el modelo cosmoldgico estandar la formacion de estructura se da de un modo jerarquico. Los
primeros objetos en formarse son pequefias estructuras sub-galdcticas, que colapsan a partir de pe-
quenas fluctuaciones en la densidad de energia. Las propiedades, masa y tamaio, de las estructuras
mas pequenas que pudieron formarse en el universo temprano pueden predecirse, en cierta medida, a
partir del espectro de potencias. En la seccién 1.3.2 vimos como, desde el punto de vista observacio-
nal, el espectro de potencias solo esta bien restringido en el régimen lineal, por encima de la escala
de los Mpc. Sin embargo, las escalas mas pequenas, atin no restringidas, contienen informacién muy
valiosa respecto a la naturaleza de la materia oscura. En general, el espectro de potencias tiene una
escala de corte caracteristica, a la cual se le asocia la masa de las estructuras més pequefias que pu-
dieron haberse formado. Por ejemplo, para particulas tipo WIMP, esta masa de corte estd en el rango
Mpin = 107 = 1072 Mg, [70, 73, 76], para los axiones en My, ~ 1079 Mg, [40, 41], y para algunos
modelos de campo escalar en My, ~ 107 — 10"°M, [59, 77].

Confirmar (refutar) la existencia de estructuras con una masa tan pequefia como la predicha por
el corte en el espectro de potencias, mini-halos, es crucial para determinar la naturaleza de la materia
oscura. Por un lado puede restringir la fisica, a nivel de los modelos de particulas; por otro, en caso
de existir, estas configuraciones podrian afectar las bisquedas directas e indirectas de materia oscura,
que ya se llevan a cabo actualmente.

Esto ha motivado una serie de trabajos dedicados a estudiar la evolucién, y en especifico la su-
pervivencia, de la sub-estructura debido a su interaccion con estrellas, el potencial de la galaxia a la

que pertenecen, o incluso con otros sub-halos [81, 82, 123—125]. Algunos de estos resultados parecen
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indicar que la mayoria de los mini-halos sobreviven al proceso de formacion de estructura [80, 126].
Otros sugieren que solo una fraccion muy pequeiia permanece en forma de mini-halos, forméndose

otro tipo de estructuras, una especie de filamentos, como remanentes de los mini-halos [79, 127].!

En este capitulo exploramos una metodologia complementaria que nos permitird poner algunos
limites a la masa y fraccion de mini-halos o filamentos en el halo de la galaxia. En algunos de los
trabajos mencionados se estudia la destruccidn de los mini-halos por su interaccién con las estrellas.
Nosotros nos enfocaremos en estudiar lo que le sucede al sistema dindmico que estd ligado a estas
estrellas, como sistemas planetarios, estrellas binarias, etc., debido a su interaccién dindmica con los

mini-halos y/o filamentos.

Nuestro propio Sistema Solar es un excelente candidato para explorar esta propuesta. Los ele-
mentos orbitales en éste son conocidos con una precision excepcional, tal que ha sido ampliamente
usado para poner a prueba diferentes teorias de la gravedad. Aqui consideraremos las perturbaciones
dindmicas que el sistema Tierra-Luna, y el sistema Sol-Neptuno, podrian experimentar debido a la
interaccion con una poblaciéon de mini-halos, o filamentos, y como estas se comparan con las incer-
tidumbres observacionales actuales. Esto nos permitird restringir la cantidad de subestructura, y sus
propiedades, que puede estar presente en el halo galactico. Otros sistema que usaremos, dentro de este
marco, son las binarias abiertas en las galaxias enanas del grupo local. En particular, la interaccion de
las binarias con la sub-estructura podria causar que éstas se destruyan. Esto ha sido discutido antes en
[128], para encuentros catastréficos con mini-halos, y en [129] para efectos de friccién dindmica por
la presencia de materia oscura. Aqui reconsideramos la situacion estimando el efecto acumulado de

encuentros multiples con mini-halos y filamentos.

En ambos casos estudiaremos la estabilidad dindmica de los sistemas astrofisicos al considerar la
tasa de inyeccion de energia debida a la interaccion con una distribucién de mini-halos de materia
oscura, y de filamentos, cuyos tamafos y abundancias podrian relacionarse con las propiedades de

algunos candidatos a conformar la materia oscura.

'Es importante diferenciar lo que en este contexto llamamos filamentos, de lo que esta palabra significa en el contexto
cosmoldgico. Aqui nos referimos exclusivamente a las colas de marea producidas por la interaccién de los sub-halos con
las estrellas, con el potencial de la galaxia, etc.
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3.1. Sub-estructura y perturbaciones a la dinamica de sistemas

astrofisicos

La dindmica de algunos sistemas astrofisicos se conoce con un alto grado de precision, tal como
la de nuestro Sistema Solar, que es posible restringir cualquier tipo de perturbaciones que puedan
afectarla. Incluyendo la presencia de sub-estructura de materia oscura. Este tipo de sistemas experi-
mentan un efecto despreciable si la materia oscura estd distribuida de forma homogénea dentro del
halo. Sin embargo, si estd distribuida en forma de mini-halos, o filamentos, estas estructuras actuaran
como perturbadores. El efecto producido por un solo encuentro puede ser pequefio, pero el efecto
acumulado de toda la sub-estructura dentro del halo puede jugar un papel importante en la dindmica
del sistema astrofisico bajo estudio. A continuacién, mostraremos un formalismo que nos permitird
cuantificar el efecto dindmico que producen las perturbaciones debidas a la presencia de mini-halos,
y filamentos. Trabajaremos con sistemas binarios, como blancos de las perturbaciones, pero debemos
mantener en mente que el mismo desarrollo es aplicable a cualquier sistema al describirlo en el marco

de referencia del centro de masa.

3.1.1. Encuentros individuales con mini-halos

Si los mini-halos no han sido destruidos de forma importante pueden ser tratados como pertur-
badores esféricos. Cuando los encuentros ocurren a distancias mucho mas grandes que el tamafio
caracteristico del blanco, y cuando el tiempo de interaccién es mucho mads corto que el tiempo dina-
mico del blanco, —digamos el periodo orbital de un planeta—, se dice que el encuentro ocurre en el
régimen distante e impulsivo. En este régimen, la energia de perturbacion, por unidad de masa, debida

a un solo encuentro estd dada por:

7G> mﬁqh )
(AE)mn = 2.4 4 U(p/ra). (3.1
3vgp

donde, el pardmetro de impacto p es la distancia mds corta entre el centro del blanco y el mini-halo,
mqn €S la masa del mini-halo, vy es la velocidad relativa del encuentro, a es el tamafio caracteristico

del blanco (e.g. la separaciéon media entre particulas), y r, el radio caracteristico del perturbador [130].
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La funcién U es un factor de correccién que toma en cuenta los efectos del tamaiio finito del pertur-
bador (ecuacién (3) en [131]); éste depende del perfil de densidad del perturbador y puede tomar
valores entre 0 y 1. Conforme el parametro de impacto es mds grande que el tamafio caracteristico
del perturbador, la funcién U tiende a uno y la aproximacion de masa puntual es valida. La mayoria
de los encuentros en nuestro estudio estdn dentro de esta aproximacion, sin embargo para aquellos
encuentros que no lo estén usaremos la funcion U dada en la seccion C.2. La perturbacién al sistema
la caracterizamos por la energia fraccional normalizada con la energia de enlace (|E,| = GM,./(2a),

con M. la masa del cuerpo central en el sistema que sirve de blanco), dada por:

(AE)mw 14Gm,

_ 3.2
EJ 3M.p 5-2)

En el caso de que la aproximacion de encuentros distantes no sea apropiada, aplicaremos la co-

rreccion descrita en la seccion C.2.

3.1.2. Encuentro individuales con filamentos

Definimos a los filamentos como aquellos mini-halos iniciales de materia oscura (sub-halos en
general) que ya han sido destruidos debido a fuerzas de marea. La interaccion dindmica de estos
filamentos con sistemas ligados de tamafo finito, puede ser vista como la interaccidén gravitatoria
entre dicho sistema y una estructura de simetria cilindrica. El modelo més simple para un filamento es
el de una dimension, i.e. una linea de longitud L y densidad de masa lineal Ay. Modelos mads realistas
incluyen: filamentos con seccion transversal finita y de densidad constante (CD); y filamentos con
seccion transversal finita y perfil de densidad constante hacia el centro (Core), o con perfil de densidad
con cuspide hacia el centro (Cusp). Las ecuaciones (3.3) describen la energia de perturbacién que

recibe el blanco debido a la interaccion con los distintos tipos de filamentos.
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T (a,y) (1D) (3.3a)

(AE)y 4G A% 5| Tla.y) B*(Ry/p)  (CD) (3.3b)
|Ey| - M. vjsin 0)* p2a C(Ry/p,, B, W) (Core) (3.3¢)
D (Ro/p, @, B, ¢) (Cusp). (3.3d)

Las funciones T, B, C y D son a-dimensionales y contienen informacién sobre la geometria del
encuentro, (definida por los dngulos 6, @, By ¥), y sobre el radio caracteristico de la seccidn transversal
del filamento, Ry. Estas funciones son equivalentes a la funcién U en el caso esférico. La ecuacion
para los distintos modelos con seccion transversal finita convergen al caso de 1 dimensiéon cuando
el pardmetro de impacto es mucho mayor que el radio caracteristica del filamento. En la seccién
C.1 mostramos la derivacion detallada de las ecuaciones (3.3) y una explicacion mds amplia de los

distintos pardmetros.

3.1.3. Efecto acumulado de encuentros: Simulaciones Monte-Carlo de los en-

cuentros

Independientemente de si las perturbaciones son debidas a la interacciéon con mini-halos, o con
filamentos, la energia fraccional del sistema blanco, cambiara como resultado de el efecto acumulado
de encuentros. Aqui se pueden distinguir dos regimenes contrastantes: en el primero, el régimen
“difusivo”, la energia de enlace crece de forma, lenta pero constante, conforme el efecto de encuentros
individuales se acumula. En el segundo, el régimen “catastr6fico”, unos cuantos encuentros (incluso
uno solo), son suficientes para desligar el blanco. Nuestro aproximacion general para estudiar el efecto
acumulado de los encuentros consiste en realizar experimentos Monte-Carlo de los encuentros, este
método automdticamente toman en cuenta los dos regimenes. Realizamos los experimentos como se

describe a continuacion:

1. Primero, se construyen las historias individuales de encuentros.

a) Se hace un muestreo azaroso de los parametros de un encuentro, (pardmetro de impacto,
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velocidad del encuentro, orientacién del blanco, etc.), siguiendo la funcién de distribucién

correspondiente.

b) Se usan los pardmetros que muestreados para calcular el efecto de un unico encuentro a
través de la fraccion de energia dada por la ecuacién (3.2) para mini-halos, o las ecuaciones
(3.3) si el perturbador es un filamento. Usando la ecuacién correspondiente al tipo de

encuentro bajo estudio.

¢) En este paso se actualiza el tamafio del blanco de acuerdo a la fraccién de energia que se
deposita en el blanco como resultado del encuentro anterior. La relacién entre la fraccion
de energia depositada en el sistema, y el cambio en la separacién promedio del mismo es

|AE/E| = |Aa/a| (a partir de la definicion de la energia de ligadura, y su derivada).

d) Después se incrementa la variable temporal del experimento usando el tiempo que le to-
ma al perturbador recorrer una distancia igual al doble del pardmetro de impacto, a la

velocidad del encuentro vy: Atene = 2p/vo.

e) Finalmente se repiten los pasos (a) a (d) hasta que se alcanza el tiempo total de la evolucién
del sistema (e.g. el tiempo que el sistema ha estado bajo perturbaciones), o hasta que la

inyeccion de energia iguala la energia de ligadura.

2. Lo anterior da la energia fraccional total debido a una historia de encuentros entre el blanco
y una realizacion dada de la distribucion de perturbadores. La segunda parte de la realizacion
Monte-Carlo consiste en crear un ensamble de este tipo de historias, (i.e. se repite el procedi-
miento anterior un cierto numero de veces), de tal modo que sea posible calcular el valor medio
de la inyeccion de energia total que la distribucion de sub-estructura produce en la dindmica de

un blanco especifico.

Distribucion de los parametros en los encuentros.

Describimos ahora las funciones de distribucién que usamos para muestrear los diferentes para-
metros que caracterizan los encuentros entre el blanco (sistema astrofisico) y la sub-estructura. Para
los encuentros con mini-halos, se obtienen el pardmetro de impacto a partir de una funcién de distri-

bucidn de distancias entre vecinos mds cercanos, (distribucion de Poisson), modulada por la densidad
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local de materia oscura (pqn ), la masa de los perturbadores (m,,,) y la fraccién (f) de la densidad que

se encuentra en forma de mini-halos:

anvpt nyp? fs m
F(p)dp =4nypPexp 5=, with vy = 24 (3.4)

Mmh

Por otro lado, para en encuentros con filamentos se obtiene el pardmetro de impacto a partir de la
funcién de distribucidon que se muestra en la figura C.4b. En este caso no podemos usar la ecuacion
(3.4), modulada por la densidad de masa lineal del filamentos, debido a que la distribucién de parame-
tros de impacto final depende del volumen de la muestra que se use para generarla, el cual no puede
ser determinado a priori. Por lo que se adopto un procedimiento basico que no depende del volumen

de muestreo y que se describe en la seccién C.1.

Para los dos tipos de encuentros, con mini-halos 6 con filamentos, muestreamos la velocidad
relativa del encuentro a partir de una funcién de distribucién de Maxwell-Boltzmann. Es decir, consi-
deramos que la distribucién de sub-estructuras estd en un estado de equilibrio [127]. Finalmente, los
parametros que describen la geometria del encuentro (6, @, etc.) se obtienen a partir de funciones de

distribucion uniformes.

3.2. Dinamica de sistemas astrofisicos

Si una distribuciéon de mini-halos, y/o filamentos, conforman el halo de Galaxia, como algunos
modelos de materia oscura sugieren, es bastante probable que su presencia pueda ser inferida de forma
indirecta a partir de el efecto acumulado que produce en la dindmica de algunos sistemas astrofisicos,
la cual puede ser muy sensible a perturbaciones externas. A continuacion exploramos la dindmica del

sistema solar bajo las perturbaciones debidas a la presencia de sub-estructura.
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3.2.1. Sistema Solar: perturbaciones a la orbita del sistema Tierra-Luna, y a

la orbita de Neptuno

La dindmica del Sistema Solar se conoce con alto grado de precision. Por ejemplo, la incertidum-
bre en la determinacién del semi-eje mayor de la orbita de Jupiter es del orden de 10~°AU y del orden
de 1075AU para Neptuno [132], mientras que la distancia Tierra-Luna, est4 determinada con una pre-
cisién de Aa/a ~ 107'3 [133]. Esta precisién ha hecho que el Sistema Solar sea muy usado para probar
la validez tanto de la relatividad general como de teorfas alternativas (ver por ejemplo [134, 135]). Es-
to hace que sea particularmente atractivo para restringir la cantidad de materia oscura que puede estar
presente en el Sistema Solar [136—139]. Por lo mismo, es interesante poder restringir la presencia de

sub-estructura en la vecindad solar.

Conforme el sistema solar se mueve a través del halo galactico, las orbitas de los planetas no
experimentaran practicamente ningun tipo de perturbacion si la materia oscura esta distribuida de for-
ma homogénea. Por el contrario, si estd distribuida en forma de mini-halos o filamentos, la dindmica
de estos sistemas puede verse modificada. En este ultimo caso, las perturbaciones producidas por la
sub-estructura, sobre las orbitas de los planteas, pueden producir evolucién secular de las mismas, en
incluso su disolucién. Compararemos el efecto dindmico predicho, cambios en el semi-eje mayor de
las orbitas, con los limites observacionales actuales, para imponer restricciones a las propiedades de

la sub-estructura que puede estar presente.

Elegimos los sistemas Tierra-Luna, y Sol-Neptuno, como sistemas a perturbar. Ambos sistemas
tienen restricciones muy fuertes en la determinacién de su semi-eje mayor, y es posible tratar los en-
cuentros con sub-estructuras en el régimen impulsivo. Suponemos que la velocidad de los encuentros
es del orden de 200km/s, ya que el sol se mueve alrededor del centro galdctico a aproximadamente
220km/s y el halo practicamente no rota. Esto implica que un perturbador cruza la orbita de Neptuno
en solo 1,4 afios, este tiempo es mucho menor que el periodo orbital de Neptuno, 164,8 afios; por
tanto el régimen impulsivo es aplicable. Un argumento similar se aplica al sistema Tierra-Luna. Al
considerar el efecto acumulado de encuentros, usaremos una distribucion del tipo Mawell-Boltzmann
centrada en 220 km/s, como es usual, para muestrear la velocidad relativa de los encuentros. Final-
mente, usamos un valor estdndar para la densidad local de materia oscura, pgm = 107¥Mg AU

(0,35GeV/cm?) [140-144] (a menos que se especifique otra cosa).
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Figura 3.1: Funcién de distribucion de valores de la energia fraccional inyectada al sistema Tierra-
Luna debido al efecto acumulado de encuentros con: (a) mini-halos de masa m,;, = 10°°Mg, y (b)
filamentos de densidad lineal A, = 10°Mg/AU. El ensamble contiene aproximadamente 10,000
historias de la evolucion del sistema Tierra-Luna, bajo la interaccion con los perturbadores corres-
pondientes; por aproximadamente 4 Gyr cada historia.

Enla figura (3.1) mostramos un par de ejemplos de la distribucién de la energia fraccional, AE/E),
obtenida en uno de los ensambles de nuestros experimentos Monte-Carlo. Cada uno de los elementos
del ensamble corresponde a una historia de encuentros entre el sistema Tierra-Luna y una poblacién
de mini-halos de masa m,, = 10‘6M@ (Figure ( 3.1a)), o filamentos de densidad de masa lineal
Ag = lO‘GM@ /AU (Figure (3.1b)). El tiempo de evolucion del sistema en cada historia es de 4 Gyr,
aproximadamente la edad del sistema Tierra-Luna, y el tiempo que Neptuno ha estado en su orbita
actual [145, 146]. Cada ensamble consiste de 10000 historias de la evolucion del sistema. Para ambos
sistemas la distribucion de energia fraccional resultante es no-simétrica, por lo que reportaremos los
resultados en términos del valor medio y el rango interquartilico.

Primero, veamos los resultados para encuentros con mini-halos. En las figuras (3.2a), y (3.2b),
resumimos estos resultados para el sistema Tierra-Luna, y la 6rbita de Neptuno, respectivamente. La
masa de los perturbadores se encuentra en el rango 1072 < my,;, < 10*. Se puede observar que ninguno
de los dos sistemas es realmente sensible para restringir este tipo de sub-estructura, ni con el valor de

la densidad de materia oscura estandar (linea azul), ni a valores més altos (linea roja y verde). Excepto
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Figura 3.2: Restricciones a la masa de los mini-halos en términos de los encuentros con (a) el sistema
Tierra-Luna y (b) la 6rbita de Neptuno. Mostramos el valor medio de la energia fraccional ganada
debido a la interaccién con mini-halos, como funcién de su masa. Comparamos con la incertidum-
bre en la medicién del semi-eje mayor de la érbita correspondiente.[132, 133] (linea discontinua).
Mostramos tres valores de la densidad local de materia oscura ppm(Me/ AU?). Las barras de error co-
rresponden al rango intercuartil de la realizacion Monte-Carlo. En la sub-figure se muestra el efecto
de incluir la extension de los perturbadores, y el de variar la fraccion de sub-estructura.

para los perturbadores mds masivos, mds de 10 Mg, y en el caso mas denso pgy, > 1078 M5 /AU, Es-
te seria el efecto maximo que los mini-halos pueden producir, dado que consideramos que la fraccion
de masa en mini-halos es igual a uno, y los tratamos como perturbadores puntuales. Es interesante
notar que atin en el caso de hacer estas aproximaciones el efecto en la dindmica no es observable.
Se espera que lo mini-halos sean estructuras extendidas y difusas [126], ambas propiedades tienden a
disminuir el efecto. Por otro lado, la fraccion de sub-estructura depende de la pendiente de la funciéon
de masa en sub-estructura, n, la cual es solo accesible a partir de la extrapolacién de ésta funcién
a escalas mayores [147]. El caso n = -2 sugiere que los halos de materia oscura no son homogé-
neos, y que la materia oscura esta contenida. Aunque, resultados recientes sugieren una pendiente de
n ~ —1,9, implicando la presencia de una componente del halos suave, y homogénea, y una fraccién
en subestructura por debajo de la unidad, este resultado debera de ser verificado con las simulaciones

futuras.Considerar la extension de los mini-halos, y fracciones menores de sub-estructura, resultara
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en valores menores de la inyeccion de energia (ver seccion C.2, y la sub-figura en la figura (3.2b)).

Ahora, veamos el caso de la interaccion de estos sistemas con filamentos oscuros; los valores de
la densidad lineal usados en este caso estan en el rango 10712 < A«(Mgp/AU) < 10°. Las figuras
(3.3a) y (3.3b), resumen los resultados. De forma contraria al caso puntual, ambos sistemas son
afectados significativamente por la presencia de los filamentos. Con el valor estindar de la densidad
de materia oscura local (linea azul), y la sub-figura, el sistema Tierra-Luna excluye la posibilidad de
tener la materia oscura distribuida en filamentos con Ay = 10‘10M@ /AU, mientras que la 6rbita de
Neptuno no impone restriccion alguna. Por otro lado, si consideramos valores més altos de la densidad
local (linea roja y verde) las restricciones son mds fuertes. Ambos sistemas serian compatibles con
la presencia de filamentos de densidad lineal A, < 107" Mg /AU, en el caso de mayor densidad.
Inicialmente consideramos que toda la materia oscura esta distribuida en filamentos, i.e. f; = 1. Una
vez que relejamos esta condicion (regioén azul en las figuras), se pueden ver distintas combinaciones
de la fraccién de sub-estructura y de la densidad lineal que estdn permitidas por las restricciones
observacionales. Las regiones permitidas, y no permitidas se muestran en la figura 3.4, que representa
la diferencia entre el cambio fraccional de la energia del sistema y la restriccién observacional a
la misma cantidad, la linea continua indica donde estas cantidades son iguales, separando la region
excluida del espacio de pardmetros (amarillo-rojo), respecto de la region permitida (verde-azul).

Una situacion mads realista seria una en la cual una fracciéon de la densidad de materia oscura
local estuviera distribuida en filamentos, mientras que otra fraccion estd distribuida en mini-halos,
y posiblemente una tercera fraccion se encuentra en distribuida de forma homogénea. Dado que los
encuentros con filamentos o mini-halos son independientes, entonces, en general, las perturbaciones
mayores serdan producidas por la especie dominante. Podemos ver a partir de las figuras, que el efecto

producido por los filamentos serd el dominante en la mayoria de los casos.

Evolucion de la unidad astronémica Actualmente se tiene evidencia de algunas anomalias respec-
to a datos astrométricos, incluyendo: la anomalia de las Pioneer, variaciones de la unidad astronémica,
las anomalias en sobre vuelos terrestres de satélites artificiales, el incremento en la excentricidad de
la orbita de la luna, (estas anomalias son discutidas con mayor detalle en [148]). La primera, ya ha
sido explicada al modelar con mayor detalle las fuerzas por presién de radiacién inherentes a la na-

ve [149], por lo que se ha descartado la posibilidad de que la presencia de materia oscura en el sistema
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Figura 3.3: Restricciones a la densidad de masa lineal de filamentos oscuros en términos de restric-
ciones a la evolucién de (a) el sistema Tierra-Luna y (b) la orbita de Neptuno. Se muestra el valor
medio de la inyeccién de energia debido a encuentros con filamentos como funcién de su densidad
lineal, para tres valores diferentes de la densidad de materia oscura local, ppm(Me/ AU?®). Las barras
de error corresponden al rango intercuartil, y la linea continua corresponde al valor experimental de
la incertidumbre en la determinacion del semi-eje mayor de la orbita correspondiente.

solar sea la responsable de esta anomalia, (ademads ver [150]). El incremento reportado en la unidad
astronémica es de aproximadamente 15 cm yr~' [148]. Hemos usado nuestro formalismo para estimar
el efecto acumulado de encuentros con sub.estructura de materia oscura que tendria sobre la orbita de
la Tierra, para verificar si dicha anomalia podria ser explicada debido a este tipo de perturbaciones.
Encontramos que usando la densidad local de materia oscura toma el valor estdndar, e independiente-
mente de la fraccion de subestructura, ni las perturbaciones debidas a la presencia de mini-halos, ni de
filamentos, serian lo suficientemente energéticas para explicar la variacion en la unidad astronémica.
Si se consideran valores mds altos de la densidad local de materia oscura, seria posible explicar estd
anomalia, sin embargo esto causaria también una evolucion secular no observada en otros sistemas,

como la Tierra-Luna.
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3.2.2. Binarias abiertas en las galaxias enanas del grupo local

Se sabe que en el halo estelar de la Via Lactea se pueden encontrar sistemas binarios de estrellas
con separaciones de aproximadamente 0,1 pc [151, 152], pero su existencia en las galaxias enanas
esferoidales (dSph’s) del grupo local no ha sido corroborada atn. La sobre-vivencia de las binarias
abiertas a la interaccidon con materia oscura ha sido discutida antes. Por ejemplo, las binarias abiertas
en la Via Lactea sea han usado para imponer limites a la masa de los llamados MACHOS (halos
masivos y compactos, massive compact halos en inglés) [153]. Y recientemente, se ha propuesto que
la existencia de este tipo de sistemas en las dSph’s puede ser un prueba discriminante a la hipétesis
de la materia oscura fria [154, 155]. En particular, en [155] se argumenta que este tipo de binarias
deberia ser destruida por la interaccién dindmica con la sub-estructura presente en el halo de la gala-
xias enanas, si ésta estd presente como se predice en el modelo de materia oscura fria. En este estudio,
sOlo se consideran los encuentros que dentro de la aproximacién de fuerzas de marea lejana resultan
catastroficos. También se asume que la funcion de masa en sub-halos es como la que se encuentra en
las simulaciones de N-cuerpos a escalas mds grandes. Ademads, es importante sefialar que el proceso
de formacién de estas binarias, asi como su tiempo de vida, no son temas de los cuales se tenga sufi-
ciente informacién [156, 157], por lo que al menos el tiempo de vida debe ser también un pardmetro
libre en el estudio. Estas suposiciones que se hacen pueden jugar un papel importante en el momento
de estimar las perturbaciones que sufren las binarias abiertas debido a la presencia de sub-estructura
de materia oscura. De acuerdo a estos estudios previos, la existencia de binarias abiertas en las dSph’s

no seria compatible con la hipétesis de la materia oscura.

Nosotros estudiamos la ruptura de binarias abiertas debido a su interacciéon dindmica con dos tipos
de sub-estructura: mini-halos y filamentos. Consideramos solo el efecto de la sub-estructura que esta
ligada al halo de la galaxia enana, y no aquella ligada al halo de la Via Lactea. Esto podemos hacerlo,
ya que la densidad del halo de la Via Lictea no coincide con la de las galaxias enanas, en la posicion
en que se encuentran las estrellas binarias, de otro modo la galaxia enana misma estaria desliga-
da [158]. Calcularemos el efecto acumulado de las interacciones con la sub-estructura haciendo uso
de los experimentos Monte-Carlo que describimos en la seccién 3.1.3, con lo que automdticamente

consideraremos encuentros tanto en el régimen difusivo, como catastréfico.

Consideraremos binarias que estén presentes a una distancia r ~ 0,1 kpc del centro de la galaxia
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Figura 3.4: Energia fraccional inyectada al sistema Tierra-Luna como funcién de la fraccion de sub-
estructura, fg, y la densidad lineal de los filamentos, Ay. La linea solida indica donde la perturbacién
iguala al limite observacional, con un valor estdndar de la densidad local de materia oscura. El eje del
lado derecho corresponde a una posible relacion entre la densidad lineal de los filamentos y la masa
de los sub-halos a partir de los cuales se formaron, ver seccién 3.3.

enana, donde un valor tipico para la densidad de materia oscura es pgn ~ 2,2 * 10717 Mg, JAU?, (el
halo de materia oscura estd descrito por un perfil de densidad del tipo Navarro-Frenk-White, con masa
virial M;; = 10° Mg y concentracion ¢ = 23,1, tal como se considera en [155]).! Las velocidades
de dispersion en galaxias enanas son del orden de oo ~ 10km/s [159]. Entonces, consideramos que
la velocidad relativa de los encuentros sigue una distribucion de velocidades de Maxwell-Boltzmann,
como en la seccién anterior, pero con una dispersién de V2o ~ 14km/s. A continuacién mostramos
los resultados que obtuvimos al seguir la evolucién de las binarias abiertas a partir de su interaccién

con la sub-estructura.

Interaccion con mini-halos En la figura (3.5a) reportamos el cambio en la energia interna del siste-

Este radio en particular es mas pequefio que al cual se tiene la mitad de luminosidad en las galaxias enanas [159],
y més pequefio que el considerado en [155]. Lo elegimos de este modo porque a radios mds pequenos, se tienen mas
estrellas, y también la densidad de materia oscura es mas alta, por lo cual las interacciones debieran ser mds frecuentes.
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Figura 3.5: Valor medio de la energia de perturbacion sobre el sistema de estrellas binarias debido
a la interaccioén con mini-halos. (a) Como funcién de la masa del mini-halo, m,,(M@) , y para tres
tiempos distintos de evolucién t.,(Gyr). (b) Como funcién de la fracciéon de la masa distribuida en los
mini-halos f;, de masa distinta.

ma binario como funcién de la masa de los perturbadores, para el rango de masas 107* < i, <
10°M@. Se consideraron tres tiempos de evolucién distintos: la linea continua corresponde al
valor usado en trabajos previos (f., ~ 10 Gyr), la linea discontinua y punteada corresponden
a tiempos mads cortos (5Gyr y 2Gyr). La linea en 6E/E, = 0 representa el limite en el cual la
inyeccion de energia debida a los encuentros iguala la energia de enlace de la binaria, i.e. el
momento en el cudl la binaria se separa. Podemos ver que imponer restricciones al tiempo de
vida de las binarias, puede imponer limites al maximo valor de la masa de los perturbadores
que pueden estar presentes en las enanas esferoidales. Sin embargo, ésta también dependerd de
la fraccién de la densidad local que esté distribuida en forma de mini-halos. En la figura 3.5b
mostramos el efecto de variar la fraccion de sub-estructura para algunos valores de la masa del
perturbador. Notemos que en el caso de tener perturbadores muy masivos, > 10°Mg (el limite
de masa entre los encuentros catastréficos y difusivos impuesta en [155]) seria posible destruir
las binarias, solo si toda la materia oscura estuviera distribuida en mini-halos de esta masa, y
el tiempo de evolucién fuera tan largo como 10 Gyr. La probabilidad de tener un perturbador

masivo con un parametro de impacto pequefio disminuye, ya que los pardmetros de impacto pa-
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ra perturbadores mds masivos tienen que ser menor que para los perturbadores menos masivos,
pues en ambos casos se estd sujeto al valor de la densidad de materia oscura local. Por lo cual
es més probable producir una evolucién secular de la binaria por la presencia de perturbadores

de baja masa, que tener encuentros que realmente sean catastréficos.

Interaccion con filamentos En el caso de la interaccién con filamentos, realizamos el mismo pro-
cedimiento de antes pero ahora considerando la densidad de masa lineal Ag. Los resultados se
muestran en las figuras (3.6a) y (3.6b). Nuevamente, las binarias pueden ser destruidas usan-
do distintas combinaciones de Ay, t., y f;. Las restricciones al tiempo de vida de las binarias,
impondrian algunos limites a la fraccion de la densidad de materia oscura que puede estar dis-
tribuida en filamentos de una densidad lineal en particular. Por ejemplo, si consideramos que las
binarias han estado bajo la influencia de perturbadores por aproximadamente 2Gyr, entonces no
podria haber filamentos con densidades lineales mayores a 107°M /AU, que conformaran mds
del 10 % de la densidad de materia oscura, de otro modo las binarias estaria ya destruidas. De
forma similar, si el tiempo de evolucién de las binarias es de 10Gyr, entonces no podria haber
filamentos con Ay < 107°Mg /AU, o incluso Ay < 10"*Me /AU, dependiendo del pardmetro
fs- Es interesante notar como la restriccion a densidad lineal de los filamentos impuesto por la
sobrevivencia de las binarias, es similar al impuesto por la dindmica del sistema Tierra-Luna en

la seccién 3.2.1.

Una situacion més general, es aquella en la cual una fraccion de la densidad de materia oscura esta
distribuida en filamentos, y otra en mini-halos. En este caso, la energia de perturbacion total dependera
de los detalles de la distribucion de los pardmetros. En la figura (3.7), mostramos un ejemplo, en el
cual comparamos las perturbaciones producidas por mini-halos con la producida por los filamentos.
Hicimos la comparacién para dos valores de la masa de los mini-halos m.;, (lineas rojas) y dos valores
de la densidad lineal de los filamentos A (lineas azules). La interseccion entre las lineas rojas y azules
muestran indican las regiones para las cuales las perturbaciones de un tipo de estructura dominan
sobre la otra. En el caso de tener, ademds, una componente homogénea del halo, la fraccién de la
masa en mini-halos y la fraccién en filamentos, ya no son complementarias, sin embargo, el efecto

combinado puede leerse directamente de la figura (3.7).
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Comparacion con trabajo reciente La destruccion de binarias abiertas por la interaccién con sub-
estructura de materia oscura, se estudi6 antes en [155]. A continuacién resumimos las principales
diferencias, y puntos de convergencia, entre dicho estudio y el que presentamos aqui. En este trabajo
no despreciamos a priori, la contribucion de los encuentros en el régimen difusivo a la evolucion de
las binarias, en cambio estudiamos cual seria el efecto acumulado de este tipo de encuentros. En [155]
todos los encuentros considerados son catastréficos. Aqui vemos que el calentamiento debido a en-
cuentros difusivos puede producir por si mismo la evolucién secular del sistema binario, y puede
modificar la configuracién original de la binaria antes de que un encuentro catastréfico pueda ocurrir.
Por otro lado, la eleccién de los pardmetros de los encuentros es diferente en ambas aproximacio-
nes. En [155] se estd sujeto a los resultados de simulaciones de N — cuerpos, en cambio nosotros
muestreamos las funciones de distribucién de los pardmetros, las cuales solo depende de la densidad
local de materia oscura. Notemos que la linea negra (continua) en la figura 3.5a corresponde a lo que
se esperaba del andlisis en [155]. Sin embargo, nuestra aproximacion nos permite estudiar el efecto
que tiene el tiempo de evolucidn de las binarias bajo las perturbaciones, 7,,. Conforme el tiempo de
evolucién disminuye, la region en la cual ocurren encuentros catastréficos se hace menor. Finalmente,
nosotros podemos estudiar el efecto dindmico debido a la presencia de subestructuras filamentarias,
figures 3.6a y 3.6b; e incluso la distribucion mixta de mini-halos y filamentos, figure 3.7. Hasta aqui,
lo Ginico que atn no podemos tomar en cuenta de forma auto-consistente es una relacion entre la masa
de los perturbadores (densidad lineal si es el caso), y la fraccién de sub-estructura. Esta, en principio,
podria tomarse a partir de la extrapolacion de simulaciones de N-cuerpos a escalas mds grandes [147].
Aunque esta extrapolacion debera ser verificada en estudios futuros, queremos mantener nuestra apro-
ximacién lo mds independiente posible de este tipo de resultados. Son, embargo es de suponer que
los resultados de incluir esta funcién de masa en nuestro andlisis encajen en las regiones intermedias

de los casos limites que ya hemos considerado.

Resumiendo, hemos encontrado que hay una region bastante grande del espacio de pardmetros de
los encuentros con subestructura que pueden producir la evolucién secular de las binarias abiertas,
por lo cual, la distribucion final de separaciones de las binarias no puede ser independiente de la
masa y la abundancia de sub-estructura, haciendo que ésta prueba no sea un discriminante robusto de
la hipétesis de la materia oscura, como sugiere en [155]. Sin embargo, puede ser una prueba muy

util para restringir las propiedades de la sub-estructura, especialmente cuando estas restricciones se
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Figura 3.6: Valor medio de la inyeccion de energia al sistema de binarias abiertas, debido a las per-
turbaciones por la interaccion con filamentos de materia oscura. (a) Como funcién de la densidad de
masa lineal de los filamentos, Ay y para tres tiempos distintos de la evolucion, f.,(Gyr). (b) Como
funcion de la fraccion de la densidad de materia oscura que estd distribuida en filamentos, y para
cuatro valores distintos de la densidad de masa lineal.

combinan con otras restricciones astrofisicas.

3.3. Una posible relacion entre Ay y m,

Las restricciones impuestas a las estructuras filamentarias podrian ser interpretados en términos
de la masa de los sub-halos a partir de los cuales se formaron, si tuviéramos informacién sobre el
tiempo de formacion (¢) de los filamentos, y de la historia de formacion de estos. Estos aspectos no
son faciles de determinar, ni siquiera con simulaciones numéricas. Aqui proponemos una aproxima-
cion bastante simple para establecer esta conexion. Estimaremos la masa por unidad de longitud de
filamento resultante, Ay, al aproximar primero la longitud de L con la relacion L = oy, t [127], la
cual considera que las particulas dentro del filamento se mueven con la velocidad correspondiente a
la dispersion de velocidades que habia en el mini-halo progenitor, y que la evaporacion se da princi-

palmente en una sola direccién debido a las fuerzas de marea. Por simplicidad consideraremos que
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Figura 3.7: Comparacion de las perturbaciones producidas a las binarias abiertas, por la presencia
de mini-halos y filamentos. Para valores especificos de la densidad de masa lineal de los filamentos,
(Ag, azul), y de la masa de los mini-halos (m,,,, 10j0), como funcién de la fraccién de densidad en
sub-estructura correspondiente. La interseccion entre las lineas azul y roja indican donde el efecto
producido por un tipo de perturbador se vuelve dominante sobre el otro.

inicialmente los mini-halos tienen un perfil de densidad del tipo NFW, y que la mdxima velocidad de

dispersion puede ser inferida a partir de la masa virial [160] como,

or o~ 0472V2 (3.5)
2 - GMa 0,432
- 2ry Log[1 +c] -

1+c¢

donde ry, y ry;; son el radio de escala y el radio virial, respectivamente. Usamos las definiciones:
Foir = (Myir/(47/30Qmém))!? con po = 270,5M /K pc?, la densidad critica 65, = 340 la sobre-
densidad de un objeto colapsado, de acuerdo al esquema de colapso para el modelo A — CDM con
Q. = 0,3); y, la concentracién para sub-halos ¢ = ry/ry = 12 % (M;;/h~' 10'2)7%12 [161]. Dadas
las relaciones anteriores, la dispersion de velocidades resultantes para la masa de los mini-halos en el
rango 107° < my(Mg) < 10° es 107 < oy (km/s) < 1072, Por tanto, después de la evolucién por
un tiempo de Hubble, la longitud de los filamentos seria 7 < L (pc) < 370. Usando, una interpolacién

lineal obtenemos la siguiente relacion entre la densidad de masa lineal de los filamentos, y la masa de
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los sub-halos iniciales:

A ~ 1078m], (3.6)

Por ejemplo, serfa posible asociar a un mini-halo masa inicial 10°M¢, un filamento de densi-
dad de masa lineal de 107'*Mg/AU. De acuerdo a la figura (3.3a) este tipo de estructuras estaria
perfectamente permitidas por la dindmica del Sistema Solar.Por comparacion hemos escalado nues-
tros resultados en las figuras (3.4), y (3.6a), usando esta relacion (3.6). Sin embargo, para tener
una relacién mds precisa entre Ay y my, se requiere de un estudio estadistico de la interaccion entre

mini-halos y perturbadores, lo cual esta fuera de el alcance de este estudio.

3.4. Discusion

Hemos estimado el efecto dindmico que produciria la sub-estructura presente en el halo galdctico
sobre la evolucion de las orbitas planetarias en el Sistema Solar; la orbita Tierra-Luna, y las orbitas
de la Tierra y Neptuno especificamente. Comparamos este efecto con la precisién observacional que
se tienen actualmente de la determinacién del correspondiente semi-eje mayor (precision milimétrica
para el sistema Tierra-Luna, gracias al proyecto APOLLO-LLR [133]), y encontramos que una dis-
tribucién local de materia oscura formada completamente por estructuras filamentarias de densidad
de masa lineal 1, > 107'°Mg /AU en la vecindad solar, causaria evolucion secular no observada del
sistema Tierra-Luna, mayor a los limites observados actualmente, (aunque la orbita de Neptuno per-
mite valores mayores). También hemos mostrado regiones del espacio de parametros, que estarian
permitidas y no permitidas , de los filamentos, basados en la precision actual de la medicién de la
distancia Tierra-Luna.

Aqui es importante enfatizar la importancia que el valor de la densidad local de materia oscura
tiene en nuestro estudio. La forma estdndar de restringir esta cantidad es a partir de estudios di-
namicos, los cuales estan asociados a diferentes fuentes de incertidumbres astrofisicas. De acuer-
do a diferentes autores, la densidad local de materia oscura en la vecindad solar varia en el rango
~ 10‘18M@ /AU? (0,2 - 0,85GeV cm™) [140-144, 162]. La mayoria de estos estudios estdn basados

en la determinacion de la curva de rotacion de la Galaxia, y estdn sujetos a errores sistematicos asocia-
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dos a la forma no conocida del halo de la Galaxia. Otras determinaciones de la densidad son locales
y en principio estdn libres de errores sistemdticos [162]. Sin embargo, la calidad de las observaciones
aun debe mejorar para poder tener mejores restricciones del valor de la densidad local de materia
oscura. La mision GAIA mejorard estas determinaciones [163, 164].

También es importante decir que todas estas determinaciones dan informacién solo sobre el valor
promedio de la densidad, en escalas de cientos a miles de parsecs, pero no dicen nada sobre la forma
en que la materia oscura estd distribuida a menor escala. De hecho, la densidad en la escala del
sistema solar podria presentar importantes sobre-densidades (baja-densidad), independientemente del
valor promedio a mayor escala. En este trabajo usamos diferentes valores de la densidad local, que en
algunos casos estan fuera del rango de las incertidumbres observacionales actuales. Esto lo hicimos
con la finalidad de explorar de forma independiente el espacio de pardmetros. Nuestro estudio, indica
que si la materia oscura en la vecindad solar estuviera distribuida en mini-halos, la densidad podria
ser hasta un orden de magnitud mayor que el valor promedio estdndar, sin estar en conflicto con
la dindmica del Sistema Solar y las restricciones observacionales antes descritas, pero no si estd
distribuida principalmente en filamentos.

También aplicamos nuestro formalismo para determinar si la presencia de sub-estructura de ma-
teria oscura en las galaxias enanas podria estar en conflicto con la presencia de binarias abiertas en
estas galaxias. El caso de encuentros acumulados, el régimen difusivo, y la interaccion con filamentos
no ha sido considerado antes. Hemos demostrado, que los encuentros catastréficos no necesariamente
son el mecanismo principal de la destruccion de binarias abiertas. El efecto acumulado de encuentros
con perturbadores pequefios también puede causar evolucion secular. Nuestros resultados indican que
tener mejores restricciones del tiempo de vida de las binarias abiertas puede imponer fuertes restric-
ciones a las propiedades de la sub-estructura. Pero, dado que hay diferentes combinaciones de los
parametros de la sub-estructura, (mun, A, fs, tev), para los cuales es posible causar evolucién secu-
lar del sistema binario, o incluso destruirlo; consideramos que la existencia de este tipo de estrellas
binarias no es un discriminante robusto de la hipétesis de la materia oscura. Sin embargo, tener una
buena caracterizacion de la distribucion de estas binarias seria muy util para restringir las propieda-
des de la sub-estructura de materia oscura, especialmente cuando se combina con otras restricciones
astrofisicas.

Ademads, al relacionar la densidad de masa lineal de los filamentos con la masa del halo progenitor
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(usando una aproximacién simple), concluimos que el corte tipico en el espectro de potencias, i.e. la
masa de la estructura més pequefia formada en el universo, My, ~ 107 — 10712M¢ [70, 76], corres-
ponderia a filamentos con densidad lineal A ~ 107!! — 10‘”M@ /AU. Estos valores son compatibles
con la dindmica del sistema solar, (se obtuvieron conclusiones similares cuando consideramos los
mini-halos como perturbadores puntuales), y serian compatibles también con la existencia de binarias
abiertas en las galaxias enanas en el grupo local, si dichas binarias fueran detectadas. Por otro lado,
para filamentos con A, ~ 10719 — 10 Mg /AU (my, ~ 1072 — 10°Mg), la energia fraccional inyec-
tada a las estrellas binarias podria causar su destruccion, y el efecto correspondiente sobre el sistema
Tierra-Luna estaria justo debajo de las restricciones observacionales. Esto implicaria, que si las bi-
narias abiertas en galaxias enanas con separaciones de a ~ 0,1pc no se observaran, esto podria ser
debido a la presencia de filamentos con Ay > IO‘IOM@ /AU (myin ~ 107%), pero la presencia de este
tipo de estructuras en la vecindad solar seria incompatible con la dindmica del sistema Tierra-Luna
(aunque dependera de la fraccion de sub-estructura). Este es un ejemplo de como restricciones combi-
nadas, de diferentes sistemas astrofisicas, podria estar revelando el corte en el espectro de potencias.

Finalmente, comentamos sobre la relacion de este trabajo con los métodos de deteccion directa, e
indirecta de materia oscura. Primero, es bien sabido que la presencia de sub-estructura en la vecindad
solar puede afectar la tasa de eventos y el espectro de energias, y consecuentemente los limites de
exclusion definidos por los experimentos actuales. De nuestro estudio podemos decir que que la di-
ndmica del Sistema Solar no seria afectada significativamente por ninguno de los tipos de estructuras,
mini-halos o filamentos, (ni siquiera en el caso idealizado de que la fraccién de sub-estructura sea
igual a uno). Esto abre la posibilidad de que el sistema solar esté en una regién sobre-densa y sugiere
que los modelos de halo de materia oscura que incluyen la presencia de sub-estructura deberian ser
usados cuando se interpretan los resultados experimentales. Sin embargo, también esta la posibili-
dad de estar en una region menos densa, lo cual no seria distinguible del caso estandar por estudios
dindmicos, pero que tendria consecuencias importantes para los métodos de deteccidn directa.

Por otro lado, la presencia de sub-estructura en los halos galacticos, puede afectar también la in-
terpretacion de los resultados de los experimentos de deteccién indirecta, ya que en algunos casos
estos experimentos requieren de la presencia de un mecanismo de aumento en la magnitud de la inter-

accién, usualmente asociado al mecanismo de Sommerfeld, el cual depende de la velocidad. . Dado

I'Si la materia oscura estd compuesta por particulas débilmente interactuantes, la deteccién de los productos de la auto-
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que los mini-halos y los filamentos son, en general, cinematicamente mas frios que la componente
homogénea del halo galéctico, entonces, los limites a las propiedades de la sub-estructura impuestas

en este trabajo pueden ser ttiles para interpretar resultados de los experimentos de deteccion indirecta.

aniquilacién de estas particulas ofrece una oportunidad de inferir de forma indirecta la existencia de este tipo de particulas.
Los experimentos Fermi y PAMELA muestran excesos en la deteccidon de electrones y positrones, estos excesos pueden
ser explicados por la presencia de materia oscura [165, 166]. Aunque la sefial también puede ser atribuida a fuentes
astrofisicas aln no identificadas
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Materia oscura y especies
relativistas.

El contenido de este capitulo estd basado en los resulta-
dos reportados en arXiv:1106.5052 (2011) [4]

Es bien sabido que los neutrinos del modelo estandar contribuyen con solo una pequefia fraccion
a la densidad de energia en el universo, Q, h*> ~ 0,0062 [110]. Las tres especies de neutrinos del
modelo estdndar son particulas sin masa, sin embargo, las observaciones de oscilaciones del sabor
entre las diferentes especies han dado evidencia de que estas particulas han de ser masivas. Se requiere
fisica mds alld del modelo estidndar para entender estas oscilaciones. En concreto, algunos de los
mecanismos propuestos requieren la existencia de especies de neutrinos adicionales, denominados
estériles. Estos tienen suprimidas todas las interacciones fundamentales, excepto la gravitatoria. Su
existencia podria explicar los resultados de los experimentos LSND y MiniBooNE [167-169], asi
como las anomalias en la emision de rayos X de la galaxia enana esferoidal Willman 1 [170]. Los
neutrinos estériles, ademds de explicar las oscilaciones, pueden comportarse como materia oscura
tibia, e incluso fria, dependiendo de su mecanismo de produccion, y asi contribuir a la densidad de
materia del universo.

Por otro lado, la expansion del universo puede verse afectada por la presencia de especies relativis-
tas no estandar. La densidad de energia para ésta componente se expresa como p, ~ p,(1+0,2271Ng),
en donde p, corresponde a la densidad de energia en fotones(muy restringida por observaciones de
la radiacion césmica de fondo), N.g al nimero efectivo de especies de neutrinos. Este dltimo difiere
del niimero de especies de neutrinos, incluso en el modelo cosmoldgico estandar, N, = 3,04, debido a
ciertos efectos cudnticos y al hecho de que los neutrinos no se desacoplan instantineamente del resto
de particulas, véase la referencia [51] para una revisién completa.

El pardmetro N.g suele nombrarse como nimero efectivo de especies de neutrinos, nimero de
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especies relativistas, o “radiacién oscura”, debido a que basicamente es una parametrizacién de cual-
quier proceso que pueda cambiar la tasa de expansion en dicha época. Es decir, las desviaciones con
respecto a Neg = 3,04 también pueden surgir por la presencia de axiones [171, 172], por el decai-
miento de particulas de materia oscura [173—175], por la presencia de fuerzas de largo alcance en el

sector oscuro, “electromagnetismo oscuro” [176], entre otros modelos [177-181].

Las restricciones para N provenientes de nucleo-sintesis, radiacion cosmica de fondo, y for-
macion de estructura, corresponden a diferentes épocas en la evolucién del universo, involucrando
procesos fisicos diferentes. Por tanto, el uso conjunto de estas observaciones puede verse como una
prueba de consistencia. En la seccidn 4.1 revisaremos la situacion actual acerca de la evidencia obser-
vacional de la existencia de componentes de radiacion extra en el universo, con base a observaciones
cosmoldgicas, las cuales sugieren una ligera preferencia por valores de N.g mayores al nimero estin-

dar.

En su mayoria, las restricciones reportadas sobre N4 han sido derivadas bajo una interpretacion
Bayesiana de las observaciones. Dichas restricciones se obtienen a partir de la distribucién de pro-
babilidad a posteriori, la cual es marginalizada sobre todos los demds pardmetros para obtener los
intervalos de confianza. La ventaja de este formalismo es que nos permite hacer inferencia estadistica
sobre los pardmetros involucrados, sin embargo, la distribucién a posteriori puede depender fuerte-
mente de las suposiciones que se hagan a priori sobre la distribucién de estos. En algunos casos la
eleccion de los priors es arbitraria. (Por simplicidad usaremos la palabra prior, proveniente de la

literatura en inglés, para referirnos a las suposiciones a priori).

En este capitulo mostramos una metodologia que nos permite obtener intervalos de confianza para
el valor de N.¢ a partir de las observaciones cosmoldgicas, los cuales son independientes de los priors.
Esta se basa en el uso del factor generalizado de verosimilitud (generalized likelihood ratio) en un
formalismo frecuentista, para reportar los intervalos de confianza. Este tipo de andlisis es de particular
utilidad para entender el el papel que juega la eleccion de los priors en la determinacién del nimero
efectivo de especies de relativistas. Es muy importante contar con evidencia confiable ya que, como

hemos mencionado, la evidencia de AN.g puede estar asociada a las propiedades de la materia oscura.
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4.1. Evidencia de AN.4 > 0

Las observaciones de la radiacién césmica de fondo han mostrado cierta preferencia por un exceso
en la densidad de energia de especies relativistas en la época del desacople [182]. Entre los resultados
mads notables estdn los reportados por la colaboracién del Atacama Cosmology Telespoce (ACT) de
N.sr = 5,3 £ 1,3 [53], en combinacion con las observaciones de ACBAR (Arcminute Cosmology
Bolometer Array). En la figura 4.1 se muestra una compilacion de las restricciones para Ng, obtenidas
en éste y otros andlisis [183], en su mayoria obtenidas bajo un formalismo Bayesiano, (aunque
no siempre adoptando una técnica tipo MonteCarlo basada en cadenas de Marcov). Claramente los
diferentes andlisis realizados muestran una preferencia por numeros de Neg mayores al estandar. Cabe
mencionar que los dltimos resultados, tanto de WMAP 9 y PLANCK no estan incluidos. Se ha de
tomar en cuenta que en algunos andlisis, de los antes mencionados, el valor estdndar de N.g esta
descartado en con mds de un 95 % de confianza, por ejemplo, [184], mientras que en otros analisis no,
por ejemplo [185]. En particular, en [186], se consideraron las restricciones cosmoldgicas sobre el
ndmero de especies de neutrinos, y su posible conexién con los experimentos de fisica de particulas.
Se encontré que los datos cosmoldgicos, en combinacién con las restricciones de nticleo-sintesis,
favorecian débilmente la existencia de radiacion adicional en el universo, mas alld de los fotones
y neutrinos ordinarios, dando asi evidencia de la existencia de neutrinos estériles. Se encontré que
la cantidad de radiacién adicional correspondia a una unidad extra de N.g, por lo que una especie
de neutrino estéril podria hacer compatibles las observaciones cosmoldgicas, y los experimentos de

oscilaciones del sabor.

Por otro lado, en [52] se muestra que la preferencia por valores de N.g mayores al valor estindar
proviene de su contribucién a la tasa de expansion antes de la recombinacion. Este andlisis también
descarta el numero efectivo de neutrinos estandar con el 95 % y 98, 4 %, usando conjuntos de datos del
radiacién césmica de fondo, y de una combinacion de ésta, la estructura a gran escala y la constante
de Hubble. La interpretacion fisica que se ofrece es que el incremento de N.g produce un aumento en

la amortiguacion de los modos con alto ¢, y esto parece mejorar el ajuste a los datos.
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Figura 4.1: Compilacidn de restricciones al valor de N en diferentes andlisis a 1 —o. Los superindices
corresponden a las referencias en [183]

76



4.2. APROXIMACION BAYESIANA VS FREQUENTISTA

4.2. Aproximacion Bayesiana vs frequentista

En cosmologia las restricciones para los parametros cosmoldgicos se obtienen a partir de la distri-
bucion de probabilidad a posteriori en un marco Bayesiano. En este marco, la pregunta que se realiza
es (cudl es la distribucidon de probabilidad para un conjunto de pardimetros del modelo H (e.g. el mo-
delo A-CDM), dadas las observaciones que dan lugar al conjunto de datos D (CMB)?. En el lenguaje
estadistico esto se refiere a encontrar la funcién de distribucién a posteriori P(H|D) de los pardmetros
que definen la hipdtesis mediante el teorema de Bayes

P(H|D) = PUE)P(DIH) 4.1

P(D)

en donde P(D|H) es la probabilidad de la observacion dada la hipotesis, denominada likelihood, o
verosimilitud, y P(H) es la distribucion de probabilidad a priori de la hipdtesis (representa nuestros
conocimientos previos sobre la hip6tesis). De aqui, las restricciones sobre un parametro de interés es-
pecifico se obtienen al marginalizar sobre los demds pardmetros. Este formalismo es extremadamente
poderoso ya que nos permite hacer inferencia estadistica, sin embargo, la distribuciéon a posteriori
puede depender fuertemente de los priors. Al derivar los intervalos de confianza el procedimiento de
marginalizacién da un peso a los pardmetros en base al volumen de la distribucién a posteriori, en
lugar de solo en base a que tan bien se ajustan los pardmetros a los datos. Cuando se considera un
espacio de pardmetros de muchas dimensiones y, especialmente, cuando los conjuntos de datos no son
muy restrictivos los intervalos de confianza pueden depender fuertemente de la eleccién de los priors,
y del volumen en el espacio de parametros. Para algunos pardmetros cosmoldgicos dicha eleccion es

arbitraria, en particular para el pardmetro Ng.

Por otro lado el programa “Get Dist", parte del paquete CosmoMC [187], por defecto calcula
intervalos de confianza (Bayesianos) centrados, mientras que unos intervalos de confianza minimos
serian mas adecuados para la inferencia estadistica. Como se menciona en [188] estos dos tipos
de intervalos de confianza difieren significativamente si la distribucidn a posteriori esta sesgada, y el
efecto puede ser particularmente grande para N si el conjunto de datos elegido no es muy restrictivo.
En principio, cuantos mds conjuntos de datos sean considerados las degeneraciones se reducen y la

distribucion a posteriori se aproxima a una Gausiana. Entonces los dos tipos de intervalo de confianza
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deberian de aproximarse entre si.

En general, se debe ser consciente que diferentes autores eligen diferentes priors en los anélisis
cosmoldgicos, por ejemplo algunos pueden incluir un prior uniforme en Hj, o un prior uniforme
en Q4. Entonces, resulta importante establecer si los intervalos de confianza para los pardmetros,
tal como la evidencia de Neg > 3,04, pudieran estar dominados por cualquiera de los efectos antes
mencionados, en cuyo caso estos deberfan ser interpretados con mucho cuidado. La dependencia
en la eleccion de los priors, algunas veces arbitraria, en los efectos de volumen de la distribuciéon
a posteriori durante la marginalizacién, y la ambigiiedad entre intervalos de confianza, centrales vs
minimos, puede ser minimizada haciendo el andlisis tan independiente de los priors como sea posible,
usando una aproximacion frecuentista.

En el formalismo frecuentista es comun el uso del perfil verosimilitud (likelihood profile), para
reportar los intervalos de confianza. El factor de verosimilitud es una técnica bien establecida pa-
ra calcular intervalos de confianza cuando solo se considera un pardmetro, pero no se tienen una
funcién equivalente a la marginalizacién Bayesiana para tratar con problemas de muchos pardme-
tros. Sin embargo, el factor generalizado de verosimilitud (generalized likelihood ratio)incluye dicha
funcionalidad. Afortunadamente, es posible extraer de forma aproximada el perfil generalizado de
verosimilitud, a partir de la salida estandar de los andlisis cosmoldgicos realizados con los métodos
tipo MonteCarlo basado en cadenas de Markov (Markov Chain MonteCarlo, MCMC) [185].

Las cadenas resultantes en un anélisis con CosmoMC, para un conjunto de datos dado, contienen
el valor de la verosimilitud para cada conjunto de pardmetros aceptado. Dado que estamos interesados
solo en restricciones a Neg, buscamos el valor de maxima verosimilitud (Ly,,) como funcién Neg sobre
el espacio de pardmetros muestreado en la cadena, sin importar el valor que el resto de los pardmetros
haya tomado. En la practica, dividimos el rango de variacién de Nt en pequefios sub-intervalos, de
tamafio 0,5 a 0,1., y obtenemos el perfil de verosimilitud al considerar In (Ly_; / Lmnax) como funcién
de N.g; donde L,,, es el maximo de la verosimilitud en toda la cadena. Verificamos que nuestros
resultados no dependen significativamente de la eleccion del tamaiio de los sub-intervalos, siempre
que estos no sean tan pequenos que resulten en una estimacién muy ruidosa, y no tan grandes que
borren la sefal. En general, usar sub-intervalos muy grandes pueden suavizar demasiado la curva y
dar una pequefia sobre estimacién de los intervalos de confianza, por otro lado, sub-intervalos muy

pequeios producen una curva, e intervalos de confianza, muy ruidosa. Hemos fijado el tamano del
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sub-intervalo a 0,2, en todo el andlisis, a menos que especifiquemos otra cosa.
Una vez construido el perfil de verosimilitud, se pueden obtener los intervalos de confianza iden-
tificando [185, 188],
In (Ly,, / Lmax) = 1/2x° (4.2)

De tal modo que Aln (Ly,;/Limax) = 0,5y Aln(Ly,,/Lnax) = 2 corresponden a las regiones con 68,3 %
y 95,4 % de confianza, respectivamente. Finalmente, reportamos nuestros resultados en términos de la
probabilidad de AN.g = N.g—3,04 para cada conjunto de datos que hemos considerado. La correspon-
dencia entre los intervalos x? y el factor de verosimilitud se hace suponiendo estadistica Gausiana,
como es costumbre en este contexto. Estrictamente hablando, esta aproximacion puede dar como
resultado intervalos de confianza muy anchos, (sobre estimados) o muy estrechos (sub-estimados)
dependiendo de la forma especifica de la funcién de verosimilitud. En la mayoria de las aplicaciones
en cosmologia, si el perfil de verosimilitud real se desvia de la Gausiana, éste tiende a sobre estimar
los intervalos de confianza. Hemos ajustado los perfiles de verosimilitud con Gausianas y no hemos
encontrado desviaciones significativas, lo cual da soporte a nuestra aproximacion en el calculo de los

intervalos de confianza.

4.3. Analisis

Para nuestro andlisis consideramos los siguientes conjuntos de datos de WMAP 7 en combinacion
con (i) un prior constante en la constante de Hubble [32, 189, 190], (ii) restricciones de las osci-
laciones acusticas barionicas del Sloan Digital Sky Survey version 7 (WMAP+BAO) [191], (iii) el
espectro de potencias del SDSS DR7 LRG [192] (WMAP+LRG), y (iv) mediciones de supernovas
tipo 1A, (WMAP+SN) [193]. Estas cadenas de Markov estan disponibles a través del archivo publico
LAMBDA (Legacy Archive for Microwave Background Data Analysis, http://lambda.gsfc.nasa.gov).
También consideramos combinaciones que incluyen experimentos de alta resolucién de la radiacion
cosmica de fondo, para los cuales los espectros de potencias angulares y funciones de verosimili-
tud estaban disponibles publicamente al momento de escribir el trabajo original: ACBAR [194] y
ACT [53]. En nuestro andlisis mantuvimos la fracciéon de masa de Helio (Yp) fija al valor de concor-

dancia. Algunos andlisis permiten que Yp varié [52, 53], sin embargo, afiadir otro pardmetro libre al
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andlisis solo da lugar a tener degeneraciones extra, (en particular N.g y Yp estan anti-correlacionadas),
y posiblemente exacerbar los efectos del prior que pueden sesgar las distribuciones de probabilidad a

posteriori.

En las cadenas de Markov que obtuvimos usamos un prior plano en Hj, en lugar de usar un prior
plano en la distancia angular a la superficie de ultima dispersion, como estd hecho en la implemen-
tacién estdndar de CosmoMC. Esto debido a que la expresién que usa el c6digo CosmoMC para
calcular la distancia angular es correcta para el nimero estindar de especies de neutrinos, pero no
en casos mas generales. En la practica, usar un prior plano en esta cantidad es equivalente a usar un
prior mas complejo en la distancia angular verdadera. Esto no es necesario si se usa un prior plano
en H, y obviamos la aproximacion analitica para calcular la distancia angular (véase [195] para una
discusion mds amplia). Ya que nosotros usaremos el perfil de verosimilitud la eleccién del prior no es
tan relevante, de hecho lo verificamos al correr algunas cadenas con los dos priors, uno plano en Hy y
uno en la distancia angular. En estos casos, el perfil de verosimilitud resultante es indistinguible, no

asi la distribucién de probabilidad a posteriori.

En la figura 4.2a se muestra una compilacién de las restricciones impuestas por los diferentes
conjuntos de datos que consideramos usando el método que aqui proponemos. Se ha de notar que
para todos los conjuntos de datos, AN.g = 0 estd siempre dentro de las barras de error al 95 % de
confiabilidad, atn cuando el valor de maxima verosimilitud esta siempre en la regién AN.g > 0.
Todas las combinaciones que se muestran tienen datos del WMAP 7 en comun, por lo cual no son
estadisticamente independientes. No es de extrafiar que si para WMAP 7 el valor de maxima verosi-
militud es AN.g > 0, esto persista para el resto de las combinaciones. En la figura 4.2b, mostramos
un ejemplo para ilustrar como se derivaron los intervalos de confianza a partir del perfil del factor
de verosimilitud, mostramos la curva que obtenemos para la combinacién WMAP 7+LRG. Este se

puede comparar directamente con los resultados en [185].

En la figura 4.3a se muestran las restricciones que obtuvimos a partir de combinaciones que invo-
lucran WMAP 7 y ACT. Las restricciones para las distintas combinaciones se resumen en la figura ,
y mostramos un ejemplo ilustrativo de de la curva de probabilidad para una de las combinaciones el
la figura 4.3b. Nuevamente, el valor estindar AN ¢ = 0 esta siempre dentro de la region del 95,4 % de

credibilidad, y en muchas ocasiones incluso dentro de la regién 1 — o
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Figura 4.2: (a) Restricciones a uno y dos o en el numero de especies adicionales de neutrinos, para
diferentes conjuntos de datos. Se incluyen combinaciones de WMAP7, LRG,BAO y SN. Note que el
valor correspondiente a ninguna especie extra, AN.g = 0, esta siempre dentro del intervalo 2 — o y
siempre muy cerca del intervalo 1 — o. (b) Curva (ejemplo) de probabilidad que se obtiene a partir
del perfil del factor de verosimilitud para la combinacién de datos WMAP 7 +LRG. Un andlisis
Bayesiano del mismo conjunto de datos resultaria en ANeg = 1,21 a1 — 0 (0,41 < ANeg < 1,97);y
a2—o0(-044 < AN.g < 2,86. Mostramos el analisis con el tamafio del sub-intervalo de 0,5 (linea
solida) y 0,25 (linea punteada), para mostrar que el andlisis depende poco de este parametro.

4.4. Discusion

Si hubiéramos mirado la marginalizacién de la distribucién de probabilidad a posteriori, (como
esta hecho en la literatura), en algunos casos, no siempre, hubiéramos encontrado una indicacién
de AN.sr > 0 a2 — o el equipo de WMAP encuentra que AN,¢s = 0 esta permitido dentro del
intervalo de confianza a 2 — o (ver [189]), pero, para las combinaciones RCFM + HO+ SN + BAO y
RCFM+HO+SN+LSS (sin incluir ACT), referencia [184], se encuentra sefial de AN,sr > 0a2-o,
y en [52] se encuentra lo mismo para la combinacion WMAP7 +ACT + ACBAR + BAO + HO, aunque
se usan diferentes priors y ligeramente diferentes conjuntos de datos (i.e. el tratamiento de Y P es
diferente). También podemos tratar de comparar los resultados con [186]y [196]. En estas referencias

los autores permite que la masa de los neutrinos también varié. Los datos cosmoldgicos actuales no
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Figura 4.3: (a) Vision general de las restricciones, a uno y dos o, sobre el nimero de especies de
neutrinos para diferentes conjuntos de datos que involucran WMAP7 en combinacién con ACT y AC-
BAR. El hecho de que las restricciones parezcan estar, sistemdticamente, desplazadas (ain que esto
es por menos de 1-07) hacia valores AN.g > 0 es debido a que las restricciones no son independientes:
los datos de WMAP, que tienen mucho peso estadistico, son comunes a todas las combinaciones de
conjuntos de datos. (b) Curva (ejemplo) de probabilidad que se obtiene a partir del perfil del factor de
verosimilitud para WMAP 7 + ACBAR + BAO + ACT + HO. Se muestra para dos valores del tamafio
del sub-intervalo usado, para ilustrar que el andlisis no es muy sensible a cambios de este pardmetro.

muestran evidencia alguna de masas distintas de cero y no tienen el suficiente poder estadistico para
detectar la suma de la masas de los neutrinos (X) por debajo de 0,3eV (e.g., [185, 197], pero también
ver e.g., [198] para prospectos a futuro). Incluyendo tanto a N.g como a la masa de los neutrinos como
parametros libres, afadiria nuevas degeneraciones y exacerbar el efecto del volumen de los priors
en la distribucién de probabilidad a posteriori, especialmente por que N.g y £ estan positivamente
correlaciones. Para comparar con nuestro andlisis, necesitamos considerar solo la restriccion para
2 = 0. Ellos encuentran indicacion de AN,¢y > 0a2 - o '

Las combinaciones de conjuntos de datos que contienen datos de ACT, tienden a preferir valores
mas grandes de AN.g, sin embargo AN.g = 0 siempre esta dentro del intervalo de confianza con

95,4 % de probabilidad. Los andlisis con MCMC usan un criterio de convergencia para calcular el

'Debemos resaltar que los contornos a 1 — o en 2 dimensiones estan m4s cerca de 2 — o en 1 dimensién que del 1 —o-.
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promedio y la varianza de los parametros, a partir de la distribucién de probabilidad a posteriori; este
criterio no garantiza, necesariamente, que el perfil del factor de verosimilitud ha convergido también.
Por lo cual la estimacion de este puede ser ruidosa (ver por ejemplo, [199]). Para remediar esto,
una posibilidad seria implementar un algoritmo, y andlisis, completamente diferente para obtener el
perfil del factor de verosimilitud (ver e.g., [200]). Sin embargo, nos gustaria mantener, dentro de lo
posible, la ventaja de usar las cadenas resultantes de un andlisis Bayesiano MCMC e interpretarlos en
términos del perfil del factor de verosimilitud.

Para resumir, el nimero efectivo de especies de neutrinos parametriza cualquier tasa de expansion
no estandar del universo. La evidencia de ANz > 0 puede ser interpretada como la existencia de
especies extra de neutrinos (estériles), pero también como cualquier otro tipo de particula, ligera,
que no se acople a los electrones; al decaimiento de particulas de materia oscura; radiacién extra
por quinta-esencia temprana; e incluso como evidencia de una fenomenologia para el sector oscuro
mads rica de la que usualmente se considera. Andlisis cosmoldgicos recientes han reportado indicios
de ANgg > 0, dentro de un formalismo de inferencia Bayesiana. Cuando se considera un espacio de
parametros de muchas dimensiones, como es el caso, los intervalos de confianza reportados sobre un
parametro pueden depender fuertemente de la eleccion de los priors, y del volumen del espacio de
pardmetros asociado. Si como resultado de un andlisis de las observaciones cosmoldgicas la evidencia
de AN.s > O resulta estar dominada por efecto de los priors, ésta debe ser interpretada con mucho
cuidado. Aqui presentamos una forma de hacer el andlisis de las observaciones tan independiente de
los priors como es posible.

Vale la pena mencionar que en los anélisis de los tltimos datos de WMAP, WMAP 9, junto con
ACT y SPT, no dan evidencia significativa de desviaciones al nimero estdndar de especies relativistas
[31, 201]. Las diferencias entre estos tltimos resultados y los de WMAP 7, provienen de modelar de
forma distinta las fuentes que estan en primer plano, y que no corresponden a informaciéon del CMB.
Diferentes modelos involucran priors distintos. Nuestros resultados fueron los primeros indicios de
que un andlisis mds cuidadoso de las observaciones podria ser necesario. Por otro lado, los recientes
resultados de la colaboracion PLANCK tampoco dan evidencia significativa del nimero efectivo de
neutrinos mayores al estdndar. Sin embargo, el parametro de Hubble resulto menor que lo esperado
por WMAP y por las observaciones de supernovas, lo que apunta a la presencia de fuentes de error

en el analisis, o bien a la necesidad de introducir radiacién extra. Cabe sefialar también que el analisis
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de las observaciones con PLANCK ahora incluyen un andlisis frecuentista para verificar que el efecto

de los priors no es importante [202].
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Conclusiones

One never notices what has been done; one can only see

what remains to be done.

Marie Curie

En esta tesis hemos explorado la posibilidad de restringir la naturaleza de la materia oscura con
base a observaciones astrofisicas. Hemos abordado el tema desde distintas perspectivas, tanto tedri-
cas como observacionales. Obtuvimos una serie de resultados particulares que, vistos en conjunto,
demuestran el potencial que las observaciones astrofisicas tienen para restringir la naturaleza de la
materia oscura, especialmente a escalas galacticas y sub-galacticas.

Hemos intentado establecer una relacion explicita entre diferentes dreas de la fisica: cosmologia,
astrofisica, y fisica de particulas, principalmente. Los resultados obtenidos son un ejemplo claro del
poder que tiene esta aproximacion multidisciplinar al problema de la materia oscura. A continuacién

resumimos las conclusiones particulares que se obtuvieron.

Restricciones a la materia oscura real.

En el capitulo 2 exploramos la posibilidad de que la materia oscura estuviera descrita por configu-
raciones de campo escalar, y vimos que las observaciones de curvas de rotacion y lentes gravitatorias

imponen fuertes restricciones a este tipo de modelos.

Campo escalar real. Por un lado, en la seccién 2.1 consideramos configuraciones estéticas y esfé-
ricas de campo escalar real para describir los halos de materia oscura. Consideramos que las trayec-
torias para las particulas de prueba, en este caso materia baridnica, son orbitas circulares, como las
observadas en las curvas de rotacién de las galaxias. Bajo estas suposiciones obtuvimos una ecuacion
diferencial de primer orden para la funcién de masa, m(r), que solo depende del perfil de velocidad

circular que se elija.
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Resolvimos esta ecuacion en dos casos diferentes: para una curva de rotacién constante, y para una
curva de rotacion del tipo Navarro-Frenk-White. En el primer caso obtuvimos una funcién de masa
definida negativa, mientras que en el segundo caso se obtuvo que ésta es negativa solo en una region
del espacio, ver figura 2.1. Dado que se espera que la funcién de masa sea una funcién acumulada,
y por tanto una funcién creciente y definida positiva, concluimos que las configuraciones estaticas
y esféricas de campo escalar real no son candidatos viables a conformar la materia oscura en las
galaxias.

Adicionalmente nos dimos cuenta que, si suponemos que las curvas de rotacion fijan la forma del
potencial gravitacional, y elegimos una forma especifica para el tensor de energia momento, se eli-
mina la posibilidad de elegir una funcién potencial cualquiera, o una ecuacién de estado para el caso
de un fluido perfecto. Comparando el resultado obtenido al usar un tensor de energia momento del
tipo fluido perfecto, con el caso del campo escalar real, vimos que el comportamiento de la funcion
de masa es distinto para estas dos distribuciones. De igual modo, el dngulo de deflexién asociado a
ambas configuraciones resulta distinto, por lo que observaciones de lente gravitatoria nos permiten
discriminar entre diferentes tipos de materia oscura. En conclusion, hemos mostrado que las observa-
ciones de lente gravitatoria y curvas de rotacion, usadas de forma conjunta, pueden dar indicios sobre

la naturaleza de la materia oscura.

Restricciones al campo escalar con auto-interaccion Por otro lado, en el capitulo 2.2 estudia-
mos las propiedades de lente gravitatoria para configuraciones esféricas de campo escalar con auto-
interaccion. Usando las observaciones de las muestras SLACS y CASTLES, establecimos las condi-
ciones que los pardmetros del campo escalar han de satisfacer para ser consistentes con la formacién
de imdgenes multiples. Estas demandan configuraciones con P max[ Mo pc?] > 2000, en donde p, es
el valor para la densidad de masa en el centro de la distribucién y ry,,x un pardmetro del modelo. Por
otro lado, en estudios previos de la dindmica de galaxias de bajo brillo superficial se obtienen con-
figuraciones con p.rmux[M@ pc?] ~ 100. Comparando ambos resultados se puede observar que hay
una inconsistencia de al menos un orden de magnitud. Dado que el pardmetro ry,,x estd intimamente
relacionado con la auto-interaccion y masa del campo escalar, éste ha ser constante en el modelo. Por
tanto, la discrepancia encontrada solo puede ser explicada si la densidad central de las galaxias que

producen lente gravitatoria es mds alta que la densidad central de los halos de las galaxias enanas.
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En nuestro andlisis comprobamos que la presencia de la materia bariénica observada en los siste-
mas de lente gravitacional no modifica de forma cuantitativa estas conclusiones, por lo que las con-
diciones impuestas a los pardmetros del campo escalar son robustas. Se debe resaltar que la materia
baridnica esta presente en este tipo de sistemas, independientemente de las propiedades de la materia
oscura, por lo que es importante estudiar el efecto que ésta puede causar sobre las configuraciones
de campo escalar. Por tanto, la inconsistencia que encontramos puede estar intimamente relacionada
al proceso de formacion de estructuras en el marco de la materia oscura escalar, y asi mismo puede
dar evidencia de que es necesario tomar en cuenta el efecto de la materia bariénica. Nuevamente las
observaciones de la dindmica de galaxias y de lente gravitatoria imponen condiciones fuertes a este
tipo de modelos, ademds de proporcionar pistas sobre la evolucién de los halos galécticos.

En este capitulo de la tesis presentamos, por primera vez, restricciones observacionales a la evo-
lucién dindmica de los halos formados por configuraciones de campo escalar, en donde ademds se

incluye la presencia de la materia baridnica.

Restricciones a la cantidad de sub-estructura.

La precision en las mediciones de la dindmica de algunos sistemas astrofisicos nos ha permiti-
do restringir la existencia de pequefias perturbaciones gravitacionales. En particular, la dindmica de
nuestro sistema solar nos da los posibilidad de poner a prueba la abundancia, masa, y tamafio de las
estructuras de materia oscura que pueden estar presente en la vecindad solar. En el capitulo 3 compa-
ramos la inyeccion de energia debido a la interaccion dindmica entre el Sistema Solar y una poblacion
de sub-estructura. Usando un valor estandar de la densidad local de materia oscura, encontramos que
ésta puede estar compuesta de pequefios halos de masa menor a la del sol, y no alterar la dindmica
del Sistema Solar, independientemente de la fraccion de sub-estructura. Por otro lado, encontramos
que es posible excluir la presencia de filamentos oscuros con densidad de masa lineal mayores que
Agq > 1071°M5 /AU (aproximadamente la masa de la Tierra extendida a lo largo del Sistema Solar,
hasta el cinturén de Kuiper). También estudiamos la dindmica de estrellas binarias abiertas en las
galaxias enanas, cercanas a la Via Lactea. La dindmica de estos sistemas parece ser compatible con
la presencia de una gran cantidad de sub-estructura. De acuerdo a nuestro estudio, la existencia de

binarias abiertas en estos sistemas no es una prueba muy robusta a la hip6tesis de la existencia de la
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materia oscura, como se ha sugerido en trabajos previos.

Las cotas que encontramos son mas restrictivas a la presencia de filamentos que a la presencia de
mini-halos. Por lo que hemos establecido una posible relacién entre las propiedades de los primeros
y las de los halos originales a partir de los cuales se formaron. De donde concluimos que la escala
de corte tipica en el espectro de potencias, i.e. la masa de las subestructuras mas pequefas formadas
en el universo M,,;, ~ 107* — IO‘IZM@, corresponderian a filamentos de densidad de masa lineal
del orden de A, ~ 107! — 10717 M5/ AU. Estos valores son compatibles con la dindmica del sistema
solar, y serian compatibles con la existencia de binarias abiertas en las galaxias enanas del grupo
local, si éstas fueran detectadas. Por otro lado, para filamentos con A, ~ 1078 —10"1°Mg /AU (m,, ~
100 — 1073 M), la fraccién de energia inyectada a las estrellas binarias causaria su destruccién, y el
efecto correspondiente en el sistema Tierra-Luna, queda justo por debajo (por encima) de la restriccion
observacional. Esto implica que si no se observan binarias con separaciones de a ~ 0,1 pc, esto podria
ser debido a la presencia de filamentos con Ay ~ 107°M5/AU (m,,,, ~ 107°>Mg), sin embargo la
presencia de estas estructuras seria incompatible con la dindmica del sistema Tierra-Luna (aunque
esto depende de la fraccién de la masa que se encuentre en este tipo de estructuras). Esto es un
ejemplo de que como la combinacion de restricciones impuestas por diferentes sistemas astrofisicos,
puede revelar la escala de corte en la funcién de masa de sub-estructura, y por tanto darnos indicios

sobre la naturaleza de la materia oscura.

Restricciones al numero efectivo de especies relativistas.

En el capitulo 4 hicimos un andlisis critico de la evidencia cosmoldgica sobre la existencia de
especies relativistas extra. Ya que estd puede ser interpretada como evidencia de la existencia de es-
pecies de neutrinos estériles, decaimientos de materia oscura, e incluso como evidencia de una feno-
menologia del sector oscuro mas complicada de lo que usualmente se considera. En otras palabras, la
existencia de radiacion extra puede estar dando informacién sobre la naturaleza de la materia oscura.

Hasta hace poco la evidencia cosmoldgica analizada en un marco Bayesiano sugeria que AN.g >
0. En este marco, cuando se consideran espacios de parametros de grandes dimensiones, y especial-
mente si el conjunto de datos usados no es muy restrictivos, y/o existen degeneraciones, los intervalos

de confianza resultantes pueden depender fuertemente de la eleccion de los priors. Si los resultados
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de andlisis cosmologicos, como la evidencia de AN.g > 0, resultan estar dominados por este tipo
de efectos, estos deben ser interpretados cuidadosamente. Establecimos una metodologia que nos
permite hacer un anélisis de la evidencia cosmoldgica lo mds independiente posible de los priors (su-
posiciones iniciales sobre de la funcién de distribucion de los pardmetros). A partir de la cual, usando
los datos cosmoldgicos existentes encontramos que la evidencia previamente reportada estaba siendo
sesgada por efecto de los priors. Abogamos por el uso de un marco frecuentista para cuantificar la
influencia de los priors en los andlisis Bayesianos estdndar, mientras los datos observacionales no
fueran los suficientemente restrictivos.

Actualmente, los tltimos resultados de WMAP y PLANCK, en conjunto con ACT y SPT, sugieren
que AN.g es consistente con el valor estdndar, y que las aproximaciones frecuentistas y Bayesianas
estan mejor acuerdo, reflejando el incremento estadistico en estas observaciones, y reduciendo los

efectos de los priors, como se esperaba.
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Relatividad general y
cosmologia

El planteamiento de la Relatividad General (RG), por Einstein en 1916-1917, nos ha permitido
contar con una teoria falsable sobre la evolucién del universo. El paradigma cosmolégico actual toma
como base que RG da una descripcién adecuada de la gravitacion a escalas cosmoldgicas. Dedica-
remos la seccién A.l a describir las herramientas necesarias para entender las ecuaciones basicas
que aparecen en cosmologia, y también en algunos temas de astrofisica que cubriremos en esta tesis
(lentes gravitatorias y dindmica de galaxias en modelos con materia oscura escalar), y en la seccién
A.2 revisaremos las bases del modelo cosmoldgico actual. El contenido de este capitulo estd basado

en [203], [64], y [204], (Ia notacidén es compatible con estos textos).

A.1. Relatividad general

La RG es una teoria métrica, i.e. asume que las longitudes y los intervalos de tiempo son indepen-
dientes del instrumento fisico usado para medirlos, asi como del observador, y estdn descritos por un
tensor g,,. Una de las ideas fundamentales de la RG es que la métrica incorpora la gravedad. En lugar
de pensar en la gravedad como una fuerza externa y hablar de particulas moviéndose en un campo
gravitacional, se incluye a la gravedad en la métrica y se habla de particulas moviéndose libremente

en un espacio-tiempo curvo. En un espacio-tiempo de 4 dimensiones el elemento de linea invariante
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€S
ds* = g, dx" dx’, (A.1)

donde los indices u y v varfan de 0 a 3; el primero estd reservado para coordenada temporal (x° = c1)y
los tres restantes para las coordenadas espaciales, (usaremos la convencién de suma de indices repeti-
dos) . Lamétrica g,,, es simétrica. Esta representa la conexion entre los valores de las coordenadas y el

valor fisico, medible, del intervalo ds*. Un ejemplo particular es la métrica de Minkowski, g, = 7y,

con
-1 00 0
o 100 A2)
T o 010] '
0 00 1

que describe el espacio plano.

Las ecuaciones de movimiento para particulas de prueba, i.e. que no producen curvatura, en

espacios-tiempo caracterizados por g, estidn dadas por las ecuaciones geodésicas;

d*x" . d*x*d* NP

2 _ - A3
dA? B da2 da? (A-3)
donde, I' son los simbolos de Christoffel
guv agav ag,BV agaﬂ
"« =°— + - . A4
ap 2 ( o8 Ox? Ox” ( )

El objetivo principal de relatividad general es el vincular la materia a la métrica. Este vinculo estd
dado por las ecuaciones de Einstein, las cuales relacionan las componentes del tensor de Einstein
(Guv), que describen la geometria del espacio-tiempo, con el tensor de energia momento (7,,), que

describe el tipo de materia y energia contenida en el espacio-tiempo

1 81G
Gyv =Kyy — Egﬂv:R = TT,uw (A.S)
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AAqui R,, es el tensor de Ricci, que depende de la métrica y sus derivadas; R = gt”R,, es el escalar
de Ricci, y G es la constante de Newton (a partir de ahora asumiremos G = ¢ = 1). El tensor de Ricci
suele expresarse en términos de los simbolos de Christoffel, (las comas denotan derivadas respecto a
la coordenada x correspondiente),

R, =T}, -T5,, +T5,00, -5 I . (A.6)
El lado izquierdo de la ecuacidén A.5 es una funcién de la métrica, mientras que el lado derecho es
es funcion de la materia (energia). Es decir, la materia (energia) determina la curvatura del espacio
tiempo. Por otro lado, es la curvatura la que define la dindmica que la materia (energia) ha de seguir,
mediante las ecuaciones geodésicas. Una consecuencia de las ecuaciones de Einstein es que el tensor

de energia momento satisface la ecuacién de conservacion

T/l
Tjy = 5+ TrapTy ~ T}, T = 0. (A7)
X

donde el simbolo ;, indica la derivada covariante.

En particular, los dos tensores de energia momento que usaremos en esta tesis son

1. El tensor de energia-momento para un fluido perfecto,

T,y=(p+pu,u,+pgu, (A.8)

con presion p, densidad de masa p, y u* la velocidad coomévil normalizada a u,u* = —1.

2. El tensor de energia momento de un campo escalar real, estdtico y esférico simétrico,

1
Ty = Gus = 58ur (8Pt +2V (9). (A9)

donde ¢, = d¢/0x" y V(¢) es el potencial como funcidn del campo escalar ¢.

Con esto hemos definido las herramientas necesarias para describir el modelo cosmoldgico actual.
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A.2. Modelo cosmologico estandar

universo homogéneo e isotropo

La descripcion del universo a gran escala recae fuertemente en el principio cosmoldgico, el cual
establece que a escalas suficientemente grandes, el universo es homogéneo e isétropo. En estas es-
calas, las propiedades del universo son las mismas en distintos puntos del espacio (homogéneo) y
en todas las direcciones (isotropia). Si bien el planteamiento inicial del principio cosmoldgico esta
basado en simplificaciones mds que en observaciones reales, (podria decirse que una distribucion ho-
mogénea de materia es la mas simple que se puede considerar para iniciar el estudio de la dindmica del
universo), las mediciones actuales de la radiacién del fondo césmico de microondas [32], los mapas
de la distribucién de galaxias [205], y la distribucidn de rayos X provenientes de fuentes distantes,
son evidencia observacional de que en efecto el universo real es homogéneo e is6tropo en escalas
mayores a los 10M pc. Asumiendo el principio cosmolégico, el espacio-tiempo puede ser descrito por
la métrica FRW (Friedman-Robertson-Walker):

dr?
1 — kr?

ds? = —di* + d(t) + r*(d6” + sin” 6d¢”) |, (A.10)

donde,  es el tiempo coomovil; r, 8y ¢ son las coordenadas areal-polares; a(r) es el factor de escala,
que describe la evolucion temporal de la seccion espacial del universo; y k caracteriza la curvatura del

mismo, (k puede tomar los valores k = 1 (universo cerrado), O (plano), 6 —1 (abierto)).

Ecuaciones de Friedmann A gran escala, la materia puede ser descrita por un fluido perfecto.
Dados el tensor de energia momento, ecuacion (A.8), la métrica (A.10), y las ecuaciones de Einstein

(A.5), se pueden derivar las ecuaciones de Friedmann:

a\? 871G kc?
(;) = 3 PT e (A1)
(f) _ 4G 3P (A.12)
a 3 c?
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donde el punto indica derivada respecto al tiempo. A partir de estas ecuaciones es posible escribir la

ecuacion de evolucion para la densidad

a - —32 P, (A.13)

y se define el factor de Hubble como a/a, el cual da una medida de la tasa de expansion del universo.

Para obtener la evolucion del factor de escala, y/o la evolucién de la densidad de materia, es
necesario especificar una ecuacion de estado, p = p(p), que depende de las propiedades de la materia.
Bésicamente las ecuaciones de Friedmann junto con la ecuacion de estado describen la evolucion del

universo. Finalmente, definimos la densidad critica como,

3Hy A.14
pC - 87TG’ ( . )

de tal modo que la ecuacién A.12 evaluada al dia de hoy implica
1=0Q,+Q (A.15)

endonde Q; = 8mkc?/ 3H§ y Q = p/p. es la densidad total de materia (energia) (a la cual contribuyen
todas las posibles especies: materia, radiacion, etc.). Con esta definicion, en un universo dominado

por materia, i.e. = 1, la seccién espacial del espacio-tiempo es necesariamente plana, k = 0.

Modelo A-CDM El modelo cosmoldgico A-CDM asume la existencia de un tipo de materia des-
conocida, la materia oscura fria, y asume también la presencia de una constante cosmoldgica, A. Este
es el modelo mds exitoso, y mds simple, capaz de describir las principales observaciones del universo

a gran escala:

= [a abundancia de elementos ligeros: Hidrégeno, Helio, Litio y Deuterio (Big-Bang Nucleo-

sintesis)

= La existencia, y la estructura, de la radiacién césmica del fondo de microondas (CMB, por las

siglas en inglés).
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= [a expansion acelerada del universo observada, principalmente, a través de las explosiones de

supernovas.
= La estructura a gran escala en la distribucion de galaxias.

De acuerdo con las observaciones la densidad de materia (energia) en el universo estd distribuida,

a dia de hoy, de la siguiente forma:

Neutrinos (v) y fotones (y): La contribucién de las particulas relativistas a la densidad de materia
del universo es minima, solo el 0,1 — 2 % se encuentra en forma de neutrinos, (de los cuales

hablaremos en la seccién 1.2 y 4), y un 0,0006 % se encuentra en forma de fotones.

Materia bariénica (MB): Solo el 4,6 % de la densidad de materia en el universo corresponde a la
materia baridnica, de la que estdn compuestas todas las cosas que conocemos, y que detectamos

a través de sus interacciones electro-débiles y fuertes.

Materia oscura (MO): Aproximadamente el 23 % corresponde a la materia oscura, la cual podria
estar compuesta de una, o varias especies, de particulas que interactian muy débilmente con la
materia ordinaria, por lo que solo podemos inferir su existencia a partir de sus efectos gravita-
cionales. En el capitulo 1.2 discutiremos ampliamente sobre las evidencias observacionales en
que se basa la propuesta de su existencia, los posibles candidatos a conformarla, y sus propie-
dades.

Constante Cosmologica (A) El 72 % corresponde a la densidad de energia asociada a la constante
cosmoldgica, o bien a su interpretacion alternativa, la energia oscura. Los primeros indicios ob-
servacionales de la existencia de la constante cosmoldgica se traslada a los afios 1990’s, cuando
se usaron observaciones de explosiones de supernovas para trazar la historia de expansion del
universo (en un intervalo de tiempo relativamente corto y cercano al presente), el resultado fue
que aparentemente la expansion se acelera, en lugar de desacelerar, como se esperaba. Inicial-
mente se pensO en una mala interpretacion de los datos de supernovas, sin embargo estudios
subsecuentes son consistentes. Por otro lado, las observaciones de WMAP son consistentes con

que la densidad de energia asociada a la constante cosmoldgica sea del 72 %, ya que junto con
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el resto de los componentes, se tiene la densidad exacta para explicar el universo plano, tal

como sugieren las observaciones.

Cada uno de los ingredientes antes mencionados puede ser descrito por un fluido perfecto, ecua-
cion (A.8). (En el caso de la constante cosmoldgica, es posible asociar una ecuacion de estado
p = —pa, de tal modo que en la ecuacién A.13 la densidad de energia p, permanezca constante).
En general, el tensor de energia momento de la materia (energia) en el universo puede escribirse

como la superposicion de fluidos
" =T+ Thyo + T + T8 + T, (A.16)

cada componente del tensor de energia-momento total tiene su propia ecuacion de estado: p = 0 para
MB y MO; p = 1/3p, para y, (v); y p = —pa para A. La densidad de energia total del universo
(p) también puede ser escrita como la suma de las densidades de las distintas componentes, p =
PumB + Pmo + pa + py + py, ya que cada componente satisface su propia ecuacion de conservacion.
Con estas consideraciones se obtiene que la evolucion para la densidad de energia de las distintas

componentes de materia (energia) del universo estd dada por:
Pmo = Pomod ™, (A.17)
para la materia oscura y la materia baridnica, respectivamente.
Py = poya, (A.18)

para la radiacidn, y los neutrinos (si los consideramos no masivos). Para A, la densidad de energia
simplemente permanece constante, py = poa. Las constantes de integracion py y ao se normalizan a

dia de hoy, ay = 1. Finalmente, La evolucion del factor de escala es

d
d_ctl = H, \/QMO a'+Qupa '+ QA+ Qa2+ Q,a? (A.19)

donde hemos normalizado la densidad a la densidad critica, Q = p/p.. A partir de esta tltima relacion

se identifican las distintas épocas por las cuales ha atravesado la evolucién del universo: primero
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una época dominada por radiacion, después dominada por materia y actualmente dominada por la
constante cosmoldgica.

Las observaciones maés recientes de la radiacion cosmica de fondo [31] imponen las siguientes
cotas (a dia de hoy) para las densidades de energia: ;5 = 0,0449 + 0,0028; Q)0 = 0,222 +0,026;y
Qx = 0,734 + 0,029. Con lo cual se confirma que el universo es plano, i.e. k = 0.

Esto es, a grandes rasgos, la descripcion a gran escala del modelo cosmoldgico actual. Dicho
modelo es capaz de reproducir las principales observaciones cosmoldgicas: abundancia de elementos
ligeros, existencia de la radiacién cosmica de fondo y expansion acelerada del universo. Sin embargo,
falta ver que reproduce correctamente la formacion de estructura en el mismo, es decir, que describe

la distribucion de galaxias a gran escala.

A.3. Formacion de estructura

La descripcion que hemos dado hasta el momento estd basada en un universo homogéneo, en el
cual no es posible formar estructuras, contrario a lo que la simple observacion de nuestro entorno
nos indica. Esto no significa que debamos abandonar el principio cosmoldgico, por el contrario nos
da idea de que en el universo temprano debieron existir pequefias fluctuaciones en la densidad de
materia, tal que en promedio el principio de homogeneidad es valido pero que conforme el universo ha
ido evolucionando, las fluctuaciones se han amplificado hasta formar el universo como lo conocemos.

El origen de estas fluctuaciones (6 in-homogeneidades) en el universo temprano es por si mismo
un tema de investigacion. La teoria provee un mecanismo mediante el cual las fluctuaciones cudnticas
se convierten en fluctuaciones en la densidad de materia del universo, ademds de resolver algunos
problemas como el de la planitud, el problema del horizonte, y la abundancia de particulas reliquia.
En principio, estas fluctuaciones forman un campo a partir del cual, bajo accién de la gravedad, se
inicia la formacién de estructuras.

En general, se asume que el campo de fluctuaciones primordial puede ser descrito por un campo

aleatorio Gaussiano en la densidad de contraste

p X, 1) —py (1)

o s =
D=0

(A.20)
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donde p (x, t) es la densidad en la posicién x al tiempo #, y p,, es la densidad de fondo (usamos "b"de
background), promedio a ese tiempo. A tiempos tempranos ¢ sigue una distribucién Gaussiana con
promedio < § >= 0y varianza 0> =< ¢* >. Esta distribucién evoluciona en el tiempo, bajo el efecto
dominante de la gravedad, pasando dos etapas bien diferenciadas: el régimen lineal cuando [6] << 1

y cuando |6| > 1 corresponde al regimen no lineal de la formacién de estructura.

Evolucion lineal —aproximacion Newtoniana—

La evolucién del campo de densidad puede seguirse de forma analitica en el régimen lineal. La
idea es que las ecuaciones de evolucion para el sistema pueden expandirse en series de potencias, y
para |0 < 1| podemos mantener solo los términos lineales de dicha expansion. Si por un momento nos
olvidamos de la expansion del universo, podemos escribir las ecuaciones que gobiernan la evolucion
de un fluido en un campo gravitacional @. Describiendo al fluido en términos de su presion p, densidad

p 'y campo de velocidad v, tenemos el siguiente conjunto:

)
Ec. de continuidad 6—[; + V- (ov) =0. (A.21)
9 \Y
Ec. de Euler a—: +v-Vyv=-—L _vo (A.22)
Jej
Ec. de Poisson VO =47Gp. (A.23)

Siguiendo la derivacion original de Jeans, asumimos que existe una solucidn estética a estas ecua-
ciones, i.e. p = pp, p = pp y Vv = 0, la cual perturbaremos un poco y veremos como evolucionan
las perturbaciones en el tiempo. Se trata de un tratamiento a primer orden, por lo que escribimos las

cantidades perturbadas como sigue

p = pp+op, (A.24)
p = pp+op, (A.25)
O = O,+00, (A.26)
v = Jv. (A.27)
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Sustituyendo en las ecuaciones de evolucion del fluido, Ec. A.22, A.23 y A.23, obtenemos, a primer

orden en las cantidades perturbadas

86
0 = a_f + VY - (6V), (A28)
2
WV _ Sysp - vso. (A.29)
ot Pb
VZ6d = 471G dp, (A.30)

donde hemos asumido que la presién es funcién solo de la densidad y definido ¢? = dp/dp. El sistema

se puede reescribir como una sola ecuacion de evolucidn para las perturbacién en la densidad

%S
&f = 470G py 6p + ¢ V26p (A31)
o bien en el espacio de Fourier,
8*6p 2 2
R 4n G pp 0p — k* ¢ Op. (A.32)

Esta ecuacion de evolucién nos dice que la presion y la gravedad compiten entre si determinando si
la fluctuacion en la densidad crece, y en tal caso lo hard de forma exponencial. La longitud de onda

de Jeans, 4,, se define como a partir de la cual la presion y la fuerza de gravedad se anulan entre si,

) ) \1/2
A,=2 = ( 7Cs ) . (A33)
ki \Gpy

Esto implica que un objeto con longitud tipica 4 > A, serd gravitacionalmente inestable y co-
lapsard, por tanto dp crecerd. El tiempo tipico de colapso estd dado por el tiempo de caida libre
teon ~ (G pp)~"/2. Para longitudes de onda pequefias, comparadas con A, el termino de presién en la
ecuacion A.32 domina por lo que las fluctuaciones de la densidad oscilan como una onda de sonido.
La Longitud de Jeans es un tamafio caracteristico de colapso de estructuras. Recordemos que en este
andlisis no tomamos en cuenta la expansion del universo. De haberlo hecho, el sistema de ecuaciones

A.22, A.23 y A.23, se modifica dando como resultado la siguiente ecuacion de evolucién para la el

100



A.3. FORMACION DE ESTRUCTURA

contraste de densidad (en el espacio de Fourier)

@+29@:4n(;pb5—k2c25. (A.34)
o adt :

Abhora la ecuacion tiene dos soluciones, una en la cual las fluctuaciones crecen y otra en la que estas se
amortiguan, en ambos casos se da siguiendo una ley de potencias (no exponencialmente como antes).
La solucién general serd entonces una combinacion lineal de las dos soluciones, pero dado que ambas
siguen una ley de potencias, después de un cierto intervalo de tiempo la solucién dominante sera

creciente y dard comienzo a la formacion de estructuras.

Cabe sefialar que el andlisis aqui presentado, asume que el fluido es colisional. En particular la
materia oscura se considera que es no colisional, por lo que en principio pueden colapsar estructuras
de cualquier tamafo. Sin embargo, veremos en el siguiente capitulo que algunos efectos dindmicos,
y otros relacionados con la fisica de particulas asociada a los diferentes candidatos a conformar esta
materia oscura, producen una escala tipica de colapso (similar a la escala de Jeans) por debajo de la

cual no es posible formar estructuras.

Evolucion lineal —tratamiento relativista—

Formalmente, el estudio de la formacién de estructura en el universo inicia con el planteamiento de
una métrica no homogénea, y no isotropica, y las correspondientes ecuaciones de evolucion dindmica,
dadas por las ecuaciones de Einstein, en el marco de la RG. Esto puede no ser tan sencillo como
resulto en el tratamiento Newtoniano, sin embargo hacerlo nos permitird entender mejor el desarrollo
de la seccién 1.3.2. A continuacién esbozamos el procedimiento usual para obtener las ecuaciones de

evolucion del las fluctuaciones en el campo de densidad.

En la seccién (A.2) describimos la evolucion de un universo homogéneo, e is6tropo; sin embargo,
hemos visto que requerimos la presencia de in-homogeneidades en la densidad, lo que induce también
in-homogeneidades en el espacio-tiempo. La descripcion de este universo in-homogéneo se hace de
forma perturbativa. Empecemos por asumir que las in-homogeneidades son muy pequeiias, de ésta

forma podemos describir el espacio-tiempo con la métrica (Nota: en esta seccion trabajaremos en
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coordenadas cartesianas, por simplicidad)
ds* = —(1 + 20(x, 1)) di* + a*(t)5;;dx'dx' (1 + 20(x, 1)). (A.35)

Basados en las observaciones actuales, consideramos de inicio un universo plano, aunque un andlisis
mds general deberd incluir un termino de curvatura. A partir de las ecuaciones de Einstein se obtienen
las ecuaciones de evolucion para los potenciales gravitacionales; pero, debemos tomar en cuenta que
en las ecuaciones de Einstein apareceran las componentes del tensor de energia momento que describa
la materia (energia) en el universo. Por tanto, las ecuaciones de evolucién del potencial gravitacional
estardn acopladas a las ecuaciones de evolucion para la densidad de los distintos tipos de materia
que consideremos, las cuales también deben ser perturbadas para tomar en cuenta las fluctuaciones

primordiales.

En la seccién A.1 describimos la materia (energia) a través del tensor de energia momento. Una
forma alternativa es describirla a partir de su funcion de distribucién en el espacio fase, f = f(x, p, 1),

la cual debe satisfacer la ecuacidon de Boltzmann

df(x,p,1)

——— =Cl/f] (A.36)

El término C[ f] contiene todos los posibles términos de colision. A partir de la ecuacion de Boltzmann
obtendremos las ecuaciones de evolucion para las fluctuaciones en la densidad, en lugar de usar las
ecuaciones de conservacion en RG, esto es posible ya que siempre se puede dar una descripcion

estadistica de las componentes del universo. Ambos formalismos estdn relacionados por la definicion

p= ff(x,p, Hdr, (A.37)

donde I' representa el volumen del espacio fase.
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Materia oscura no colisional

Para ejemplificar lo anterior, veamos como se obtiene la ecuacion de evolucion para las fluctua-

ciones en el campo de densidad de la materia oscura. Expandiendo la ecuacién (A.36) tenemos

Ofn P 'pOfy Ofn|da/dtp* p*o® p'po¥
SCLI s [ LSy S e YT i) A38
ot * a Eoxt OFE a E * E o * a oxt L/l (A.38)

donde E = +/p? + m? es la energia de una particula, y p es la el vector momento unitario. El ter-
mino de colisién C[ f] es idénticamente cero si se considera materia oscura cuya Unica interaccion es
gravitacional; éste es el caso que consideraremos aqui, sin embargo en la seccién 1.3.2 veremos las
implicaciones de considerar algunas propiedades de la materia oscura, como es el caso de la auto-
aniquilacién. Definimos la densidad del nimero de particulas y la velocidad como:

1 (dp , pp

_[&r i
n= me, Vv = n_m (272_)3 fmF, (A39)

Con lo que la ecuacion A.38 toma la forma:

on, 10n,V da/dt OPhi
ot a Ox [ a ot ]n 71 ( )
de manera andloga a lo que hicimos en la seccién A.3, definimos la perturbacion al numero de
particulas,

Ny = 10 [1 + 6] (A.41)

S .. ., ., .
cond = Fp. Con estas definiciones, y la ecuacién A.40, la ecuacion a orden cero en las perturbaciones
es:

(?ndm

o 3 Hngy = C[f] (A.42)

mientras que a primer orden(en el espacio de Fourier) estd dada por:

S+ikv+3D=0 (A.43)

Como habiamos anticipado, se requiere conocer la evolucion del potencial gravitacional ®. La
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cual se obtiene de las ecuaciones de Einstein

K + 3?-1 (cb n g(D) = 47Ga? [03106 + Prad®ro)] (A.44)

De forma andloga a como se ha obtenido la ecuacién A.43, se deben escribir las correspondien-
tes a la radiacion, la materia baridnica, los neutrinos, etc. En total estas forman un conjunto de 9
ecuaciones acopladas, que determinan la evolucién de los potenciales gravitacionales, asi como de
las fluctuaciones de las principales especies de materia (energia) que componen el universo: materia
oscura, materia baridnica, radiacion y neutrinos. La ecuacion de evolucidn para los bariones es similar
a la de la materia oscura,A.43, pero del lado derecho incluye la contribucion tanto de la dispersion
Compton, como la dispersiéon de Coulomb para el caso de los protones. La componente de radiacion
se describe mediante una funcion de distribucion de Bose-Einstein, que queda caracterizada comple-
tamente por la temperatura. Se toma como campo de temperatura de fondo el de la radiacion cosmica
de fondo. Por tanto, cuando perturbamos el campo de temperatura, la ecuacién de Boltzmann nos
permite escribir la ecuacién de evolucion para las anisotropias a la radiacién césmica de fondo. (Es
comun expresar el campo de anisotropias en una base de polinomios de Legendre de modo que los

multipolos, €, son comparables directamente con las observaciones de WMAP).

Este conjunto de ecuaciones acopladas se pueden resolver con los cédigos: CMBfast y CAMB,
los cuales son de distribucion libre (y constantemente actualizados (http://camb.info/). Ademés pueden

ser modificados de acuerdo a los requerimientos del usuario.

Una de las grandes ventajas de usar estos codigos, es que es posible comparar directamente los
resultados, para un modelo cosmoldgico dado, con las observaciones de WMAP. Un ejemplo de esto
se muestra en la figura 1.4, donde se compara el resultado para las fluctuaciones en el campo de
radiacién con las observaciones del CMB, para el modelo cosmoldgico estdndar, y se observa un

acuerdo impresionante.
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Evolucion no lineal

La evolucion no-lineal del contraste de densidad ¢ es un problema complicado y en general no
se cuenta con una descripcién analitica. La forma mas comun de estudiar estd evolucion no-lineal
es usando simulaciones numéricas, las llamadas simulaciones de N-cuerpos. Una simulacién de N-
cuerpos es una simulacién de un sistema dindmico conformado por N particulas, baja la accién de una
fuerza fisica, la gravedad en este caso. Existe todo una familia de c6digos numéricos que son usados
para estos fines, algunos de los cuales son de uso publico. Algunos de estos codigos evolucionan
solamente la materia oscura, en un universo en expansion, dejando a un lado la contribucién de la
materia baridnica (ya que la fisica de ésta es mucho mas complicada, y dificil de incluir). Usualmente
la evolucion lineal de fluctuaciones sirve para establecer las condiciones iniciales necesarias para

llevar acabo este tipo de estudios numéricos. En la presente tesis no haremos uso de esta herramienta.
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Lentes gravitacionales

La deflexion de la luz en un campo gravitacional, predicha por la Relatividad General, es una de
las primeras verificaciones de la teoria de Einstein. Las primeras observaciones de este fendmeno
fueron en estrellas individuales, en 1920. Afios més tarde, Zwicky mostrd que, si el objeto que cau-
sa la deflexion fuera una galaxia en lugar de una estrella, la deflexion de la luz proveniente de las
galaxias en segundo plano, resultaria en imdgenes que se pueden observar con mayor frecuencia y
mejor resolucion, que en el caso de estrellas individuales. Este efecto, proveeria informacion sobre la
masa de la galaxia que produce la deflexién y podria hacer posible la observaciéon de objetos a dis-
tancias mayores debido a la amplificacion de la luz, siendo la lente un telescopio natural. La primera
observacion, en 1979 por Walsh, Carswell y Weymann, de las imdgenes multiples del quésar distante
Q0957 + 561 abri6 una nueva area de investigacion que se ha convertido en un campo muy activo en
astronomia, con importantes repercusiones en Cosmologia. Otra manifestacion de lente gravitacional
fue descubierta en 1986 por Lynds, Petrosian, y Soucail, en forma de grandes arcos luminosos; estos
son producto del efecto de lente por cimulos de galaxias sobre galaxias del fondo. A partir de este
tipo de observaciones, se puede inferir la masa en las regiones centrales de los cimulos, mientras que
en las regiones externas la distribucion de masa puede ser reconstruida por la forma de las imagenes
de miles de galaxias del fondo que aparecen ligeramente deformadas.

El proceso fisico detrds del fendmeno de lente gravitacional, es la deflexion de la luz por materia.
Esta deflexion es un efecto puramente relativista, dado que los fotones al ser particulas sin masa no
sienten una atraccidn gravitatoria en el marco de la gravitacion Newtoniana, por tanto su trayectoria

no puede ser desviada por la presencia de un cuerpo masivo. En relatividad general, la presencia de
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un cuerpo masivo provoca la curvatura del espacio-tiempo, con lo que cualquier particula, incluyendo
los fotones, siguen trayectorias determinadas por dicha curvatura. Por tanto, se denomina deflexion
de la luz, a la diferencia entre la trayectoria que siguen los fotones en un espacio curvo, en presencia

de una distribucién de materia, y la trayectoria que seguirian en ausencia de dicha curvatura.

En esta seccidn derivaremos las ecuaciones bésicas de la teoria de lentes gravitacional.

B.1. Deflexion de la luz

El dngulo de deflexion de la luz puede ser obtenido a partir del conocimiento de la trayectoria de
la luz, la cual corresponde a las geodésicas nulas y por tanto son solucion de la ecuacién a partir de
las ecuaciones geodésicas, A.3. Estas ecuaciones a su vez requieren la especificacion de la métrica, en

el caso de una distribucién de materia esféricamente simétrica y estdtica esta pude ser escrita como:

2

d
ds? = —2®0IE 242 lz—rc;m(r) + r2dQ?, (B.1)

c2r

donde ® (r) y m, son los dos coeficientes métricos que describen la distribucion de materia y que

dependen solo de la coordenada radial.

Por simetria se elige el plano de las trayectorias de luz en 6 = /2, de tal modo que

dr?

2G m(r)
1 - 2,
c’r

ds? = _62®(r)/5262dt2 + + r2d¢2. (B.2)

Dado que la métrica no depende explicitamente de las coordenadas ¢ y ¢, se tienen las siguientes

cantidades conservadas

r’é (B.3)

2002~ A (B.4)

Il
~

donde J y A son constantes, y el punto se refiere a derivadas respecto a la pardmetro A. Por otro lado,
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D Dy

@ (b)

Figura B.1: (a) Geometria involucrada en la deflexion de la luz. (b) Configuracién de lente gravitatoria

a partir de la restriccion ds/dA = 0, y usando las cantidades conservadas, tenemos

2
P I + c2e2omic |1 = 2Gm(r) ) (B.5)
2 cr

Se elije el pardmetro A de tal modo que A = ¢’ en la ecuacién B.4. Finalmente, combinando las

ecuaciones B.4 y B.5 obtenemos la ecuacidn de la trayectoria

dg _ J ! , (B.6)

TR e i)

cer

la cual, una vez integrada nos proporciona el dngulo de deflexién de un rayo de luz pasando cerca de
la distribucién de materia caracterizada por las dos funciones métricas, ® (r), y m. En la figura, B.1a,
se muestra la geometria del problema. Se define el pardmetro de impacto, r,,, la distancia de méximo
acercamiento, tal que r = ry, ¢ = ¢ y dr/d¢ = 0. Dada esta definicién se obtiene el valor de la
constante,

J = e‘¢(rm)/°2rm c, (B.7)

con lo cual podemos escribir la expresion para el angulo de deflexion de la siguiente forma:
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donde

a 2Ap(rp,) — T con (B.8)

A¢

c2r

.
" I'mdr
¢m - ¢oo = f .
w42 \/(62®(r)/cze—2(1)(rm)/cz _ r_m) (1 _ 2Gm(r))
;

Un caso particular es el caso de la deflexion causada por una distribucién de materia puntual, en cuyo

caso se satisface

m(r) = m (B.9)
2G
o) ~ 1-2
c’r
con lo que
’m Ind
Ag, = f I d7 , (B.10)
o p2 \/l—xz—if—r’"(l—)ﬁ)
con x = ry,/r. Una expresion aproximada al dngulo de deflexion en este caso es:
4G
a=—2 (B.11)
€% Fm

Entonces, la deflexion que sufren los rayos de luz pasando cerca de un cuerpo masivo es proporcional
a la masa este, e inversamente proporcional a la distencia minima de acercamiento. La ecuacién B.11

es la base de la teorfa de lentes gravitacionales en el limite de campo débil.

Consideremos ahora una distribuciéon de masa extendida p (x), actuando como lente. Cuando la
extension de la distribucién de masa es menor que la longitud de la trayectoria de la luz, podemos
aproximar esta trayectoria como compuesta de dos lineas rectas que sufren una tinica deflexion, la cual
sucede exactamente en la posicion donde se encuentra la distribucién de materia. Esta aproximacion

es llamada de lente delgada.

Se define X (x) como la densidad de masa superficial, correspondiente a la proyeccion de la distri-

bucién de masa sobre el plano que pasa a través de su centro de masa y es ortogonal a la direccién de
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los rayos de luz,

(&) = fdz?,p(g?,z) (B.12)

2 . . . . . e,
donde ¢ es un vector en dos dimensiones que indica la posicién en el plano de la lente, y z la coorde-

nada ortogonal.

La deflexion de la luz, que se puede considerar como que sucede en el punto donde los rayos luz
intersectan el plano, se puede obtener a partir de la superposicion de las deflexiones producidas por

los diferenciales de masa individuales, de este modo

S

o= 26 ¢ x(8) ¢ (B.13)

¢ i-é

Esto es valido porque en el limite de campo débil, las ecuaciones de RG se linealizan, y por tanto
el principio de superposicion se satisface. Se ha de notar que en general el angulo de deflexion tiene
dos componentes, magnitud y direccion de la deflexion, mientras que para el caso de la deflecién
por una masa puntual era suficiente con considerar solo la magnitud. En el caso de distribuciones de
materia con simetria esferica el problema se reduce a una dimensién nuevamente, y de forma analoga
ala ecuacion B.11

a = 4GM(§) con (B.14)

3¢
M (&) 27rf;d§'§'2(§’).

Las ecuaciones B.15 y B.9 son equivalentes, sin embargo, el uso de una u otra depende de si el
limite de campo débil es aplicable, o no, respectivamente, a la distribuciéon de materia que usemos
para describir la lente. Es importante sefialar que el dngulo de deflexién de la luz, si bien es una

cantidad fundamental en el estudio de las lentes gravitatorias, no es una cantidad observable.
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B.2. Ecuacion de la lente

La deflexion de la luz por la presencia de distribuciones de materia da lugar a distintos fendmenos
de lente gravitatoria que modifican la forma en que distintas fuentes de radiacién en el universo son
apreciadas por un observador. A continuacion presentare la ecuacion de la lente, a partir de la cual
es posible describir estos fendmenos. La ecuacion de la lente relaciona la posicion de las imagenes
producidas por el efecto de deflexiéon de la luz con la posicidén real de la fuente. Discutiremos las

propiedades bdésicas de esta ecuacion y la formacién de imagenes multiples.

Consideramos primero el caso de la lente producida por una masa puntual, M, localizada cerca de
la linea de visén del observador a la fuente S, como muestra en la figura B.1b. El dngulo 8 describe
la posicion (no observable), de la fuente respecto del eje Optico, (elegido en la direccién de la lente
como referencia), y 6 la posicion aparente (observable) de la imagen formada por la lente /. Debido a
la presencia de la masa puntual la trayectoria de los rayos de luz son deflactados por un dngulo @. En

el caso en que los dngulos a, By theta sean pequeiios, se tiene la siguiente relacion:

9, DOS = ﬁDOS + a'DLS (BIS)

Las distancias angulares Dos, Dor, y Dyis se refieren a la distancia del observador a la fuente, del
observador a la lente, y de la lente a la fuente, respectivamente. En general la ecuacién de la lente,
B.15, describe la relacién entre las posiciones real y aparente de la fuente, cualquiera que sea la

distribucion de materia causante de la deflexion.

Vimos que en el caso de una masa puntual el 4ngulo de deflexién esta dado por B.11. Tomando en
cuenta que la distancia minima de los rayos de luz a la lente es r-p,, ¢, la ecuacion de la lente toma

la forma:
Dis 4GM

DOS DOL C29 .

Resolviendo la ecuacion de la lente para una posicién de la fuente particular, S fijo, es posible obtener

B=6- (B.16)

los valores de 6, que corresponden a las posiciones de las imdgenes producidas. Un caso particular es

cuando la fuente esta perfectamente alineada con la lente, i.e. 5 = 0, en cuyo caso la imagen producida
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es un anillo se produce como imagen de la fuente un anillo de radi6 igual al &ngulo de Einstein,

95:\/ Dis 4GM (B.17)

Dos Dor, ¢ 2

Este tipo de imédgenes se conocen como anillos de Einstein, y se producen también cuando la distri-
bucién de materia que produce la lente es extendida y tiene simetria esférica, siempre que la fuente
y la lente estén alineadas. En este caso, el tamafio del dngulo de Einstein depende de la masa total

contenida dentro de este dngulo. Para una posicidn genérica de la fuente, habrd dos imdgenes situadas

B B
0. =540, |1 - (B.18)
2 462

En el caso en que la materia causante de la deflexion corresponda a una distribucion extendida,

en las posiciones angulares

se debera usar la expresion para el angulo de deflexion correspondiente, ecuacion B.15 6 B.9, depen-
diendo de si la distribucién satisface la condicién de campo débil o no. En cualquier caso la solucién
de la ecuacion de la lente resultante nos daré la conexién del dngulo de deflexion con las observables
en la lente gravitatoria. Es posible definir otras observables de interés a partir de la ecuacion de la

lente, pero esto lo haremos en el texto principal cuando sea necesario.
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Modelos de sub-estructura

C.1. Interaccion dinamica con filamentos

En este apéndice derivamos expresiones analiticas para fuerza y el campo de marea producido por
los modelos de filamentos que consideramos en la seccion 3. Estos modelos presentan simetria axial.
El modelo mds simple es un modelo de una dimensién, cuya distribucion de masa queda caracterizada
por la densidad de masa lineal Ay (S-1D). Ademads consideramos filamentos con seccién transversal
finita de radio R,, y perfil de densidad constante. Finalmente, consideramos filamentos cuyo perfil
de densidad en la seccion transversal varia como una ley de potencias, la cual puede tender a una

constante en el centro (S-Core), o ser un perfil con cuspide (S-Cusp):
(R Ry a,y) =%, (R/R,)™ [1 4+ (R/R,)]*, (C.1)

donde %, es una densidad caracteristica, R, un radio caracteristico y a, y son exponentes sin dimen-
siones que satisfacen:
O0<a<?2, y>2. (C.2)

La restricciéon a > 0 es para evitar que el perfil de densidad se invierta en el centro, mientras que
a < 2 evita tener una singularidad infinita en el perfil de masa (0 < @ < 2 produce una singularidad

finita en la masa). La restriccion y > 2 es para obtener que la masa por unidad de longitud sea finita.
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Para @ = 0 se tiene el centro de densidad constante (core), mientras que para @ > 0 el perfil de

densidad es cuspide en el centro.

Fuerza

El campo de fuerza se puede obtener usando la ecuacién integral de Poisson:
fV-FdV:—47rGM. (C.3)

Tomando ventaja de la simetria axial del problema, la fuerza resultante para los distintos modelos esta

dada por:
FS—ID (R) — — 2(;/1“ , (C4)
. 2
FS=CP (R) = -F, M, (C.5)
n
2 _ 1 1 Y —1
FS—Core (R) = —F, n 777( + 77) + (y + 7]) , (C6)
n(l +mn)
1—(1+n)*7
FS—Cusp (R) = -F, %4_77) (a=1), (C7)

donde, hemos introducido la longitud a-dimensional = R/R, y F, = 2GAy«/R,, con A igual a
la masa total por unidad de longitud (integrada sobre la seccion transversal del filamento). En todos
los casos, la fuerza es ortogonal al filamento y esta dirigida hacia el. El caso del perfil de densidad
con cuspide no se tiene una expresion analitica que sea general, por lo que solo mostramos el caso
especial @ = 1, y este serd el unico modelo que trabajaremos de ahora en adelante.

La figura (C.1a) muestra la magnitud de la fuerza para filamentos con Ay = 1, 0 Fy = 1, respec-
tivamente; y y = 3 para los modelos cusp y core. Vemos que los modelos S-1D y S-CD coinciden
para R > R,, mientras que el primero diverge en el centro, el iltimo converge linealmente a cero. El
modelo con core también tiende a cero en el centro, mientras que el modelo con cusp es discontinuo
en la superficie del filamento. Para valores grandes de R todos los modelos coinciden, como era de

esperarse pues la estructura de los filamentos se hace indistinguible.
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(a) Magnitud de la fuerza producida por los modelos  (b) Magnitud de la fuerza de marea en la direccién
de filamentos como funcién de la distancia desde el eje R, producida por los diferentes modelos de filamen-
central del filamento, R. Esta distancia coincide conla  tos, como funcién de la distancia al eje central del
fuerza de marea en la direccion 6, ecuacién (C.10). filamento, R.

Figura C.1: Las curvas corresponden a los modelos S1-D (negro), perfil de densidad constante S-CD
(azul), perfil de densidad que tiende a constante en el centro S-Core (verde), y perfil que tiende a una
cuspide en el centro S-Cusp (rojo). En cada caso, normalizamos con Ay, Fy y ¢ igual a uno. Para los
modelos cusp y core usamos y = 3.
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Fuerza de marea

Las componentes de la fuerza de marea producida por el campo de fuerza F sobre un blanco de
tamafio dr en la posicion r, en la aproximacion lineal,( usamos coordenadas generalizadas x“ y la

convencion de suma de Einstein), estdn dadas por :

oF,
(9)C‘3

F,,, = dx’ = 1,pdr" (C.8)

El tensor 7, simétrico y de segundo orden, corresponde al Jacobiano del campo de fuerza gra-
vitacional, y es el negativo de la matriz Hessiana, H, del potencial escalar ®. ' El tensor T puede
escribirse en cualquier sistema de coordenadas curvilineas, usando la derivada covariante en dichas

coordenadas [Ver el apendice A de la referencia 206, para una explicacion detallada], i.e.
Ta/ﬁ = — Q,B ((I)) = FQ»B - FZBFQ, (C.9)

donde, F = —V®. Los simbolos de Christophel, I', y la fuerza F, debe ser escrita en el sistema coorde-
nado elegido. En nuestro caso especifico de filamentos con simetria axial, es conveniente usar coor-
denadas cilindricas definidas como se muestra en la figura (C.2a); por lo que en este caso particular,

la fuerza de marea toma la forma:

F,(r,dr) = 7,,dré +1yordbfé

OF
D 4re, + F(r)dos,. (C.10)

r

Usando las expresiones para la fuerza de cada uno de los modelos de filamentos, ecuaciones (C.4)
a (C.7) respectivamente, se obtienen directamente las expresiones correspondientes para la fuerza de
marea, sustiyendo en la ecuacion (C.10). Por ejemplo, la fuerza de marea para el modelo de filamento
1-Des,

'El vector r abarca todo el rango a lo largo del cual se calculara el efecto diferencial.
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2G Ag 2G Ag

S—1D _ a
F,”" = R dré,

doe,, (C.11)

La figura (C.1b) muestra la componente radial de la fuerza de marea para filamentos con Ay = 1,
o Fy = 1; asumiendo y = 3 para los modelos con cusp y core. Para los modelos S-1D y S-CD la
fuerza fuera del filamento es de estiramiento, mientras que una vez dentro del filamento, la fuerza es
compresiva. El caso del filamento con core presenta un comportamiento similar ya que en un rango
da una fuerza compresiva mientras que en otra la fuerza es de estiramiento. Para los filamentos con
cusp, la fuerza es siempre compresiva. La componente tangencial de la fuerza de marea coincide con

la fuerza neta, y el efecto es siempre compresivo para todos los modelos.

El cambio fraccional de la energia del blanco

Abhora, para cuantificar el efecto de un encuentro con un filamento nos enfocaremos en el cambio
de la energia interna del blanco, la cual es principalmente cinética. Necesitamos calcular la integral de
la fuerza de marea durante el tiempo que dura el encuentro para obtener el incremento en la velocidad
durante el encuentro,

ov = fF, (R, dr) dt, (C.12)

donde R es el vector de posicion, en coordenadas cilindricas, del centro del blanco respecto al punto
mas cercano al filamento, y dr, es el vector de posiciéon de un elemento en el blanco, respecto al
centro del mismo. Ambos vectores, R y or son funcién del tiempo. La integral en la ecuacién (C.12)
debe realizarse a largo del tiempo que dura el encuentro, en general esto puede realizarse usando
simulaciones numéricas. Sin embargo, este problema puede ser tratado de forma analitica en dos
regimenes opuestos: Si el tiempo que dura el encuentro es mucho menor que el tiempo dindmico del
blanco, entonces podemos considerar que or queda fijo y solamente tomar en cuenta la variacién de
R(?), este es el llamado régimen impulsivo. El régimen contrario es cuando el tiempo del encuentro es
mucho mayor que el tiempo dindmico del blanco, en cuyo caso es posible promediar el efecto de la
fuerza de marea sobre la escala de tiempo total y usar este promedio como integrando en la ecuacién
(C.12), este es el régimen adiabdtico.

Los sistemas de interés en este trabajo son apropiados para ser tratados en el régimen impulsi-
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vo, por lo que estimaremos el efecto de un solo encuentro usando esta aproximacion. El incremento
en la velocidad lo obtenemos de la ecuacién (C.12) una vez que sustituimos la fuerza de marea co-
rrespondiente, (C.10), para los diferentes modelos. Pero antes debemos considerar algunos aspectos
geométricos del problema. Hay dos puntos que debemos tomar en cuenta: primero, la geometria del
encuentro filamento-blanco definird la forma de R(?); y segundo, la orientacién del blanco respecto
del filamento definird las componentes de or.

(a)

(b)

Figura C.2: (a)Sistema coordenado de referencia usado para calcular las componentes del tensor de
marea. (b) Definicion de la direccion relativa de movimiento en el encuentro entre el filamento y el
blanco.

La geometria de los encuentros Introducimos ahora el concepto de parametro de impacto, p, para
encuentros con filamentos. Lo definimos como la distancia méds corta entre el filamento y el blanco,
con la particularidad de que debe ser siempre ortogonal al eje z del filamento. Ahora, veamos la
relacion entre el pardmetro de impacto y el vector de posicién R del blanco respecto al filamento.
Supongamos que definimos el pardmetro de impacto al tiempo ¢ = ¢;, este debe hallarse sobre el plano
normal a z. A este tiempo el parametro de impacto, p, y el vector de posicion R coinciden. Conforme
el tiempo avanza, el blanco empezard a moverse en alguna direccién relativa al filamento, de tal modo
que el vector de posicién ya no coincidird con el pardmetro de impacto. La diferencia entre estos

sera simplemente la distancia que el blanco se ha desplazado, moviéndose a una velocidad v, relativa
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al filamento. Esta distancia dependera de la direccién relativa de movimiento entre el filamento y
el blanco, siendo 6 el dngulo que caracteriza esta direccion, como se muestra en la figura (C.2b).
Entonces, la ecuacion que nos da la variacion temporal de la magnitud del vector de posicion del

blanco respecto al filamento, R, es:

R(t;p,0,vp) = \/ P2 + (vo t sin 6)* (C.13)

Verificamos que 6 = 0 corresponde al caso en el que el filamento y el blanco se mueven paralelos, i.e.

con parametro de impacto constante.

La geometria de la orientacion del blanco Ahora, dirigimos nuestra atencion a describir la orien-
tacion del blanco respecto a la orientacion del filamento. Lo que debemos hacer es expresar el vector
de posicion de un elemento del blanco, dr, en el marco de referencia definido por el filamento (ver
figura C.2a), es decir, expresar or respecto a la triada de vectores unitarios (ég, &y, €;).

Podemos describir esta transformacién en términos de las rotaciones siguientes:

1. Rotacién del plano del blanco por un dngulo a respecto al eje é, (figura C.3a).
2. Rotacién del plano del blanco por un dngulo S respecto al eje original é, (figura C.3b).

3. Rotacién del plano del blanco por un dngulo ¢ respecto al vector normal al plano del blanco ¢,
(figure C.3c).

Los primeros dos dngulos definen la orientacion espacial del plano del blanco respecto al plano del
filamento, mientras que el tercer dngulo corresponde a la fase orbital del elemento en el blanco, ver
figura C.3 para una descripcion gréfica de la definicién de los dngulos. Es claro que —n/2 < a < 7/2,

0<p<my0 <y <2x Lamatriz de las rotaciones individuales son:

cos(B) sin(B) O cos(@) 0 -—sin(a) cos(y) sin(y) O
Ag=| =sin(B) cos@B) 0 |, A, = 0 1 0 , Ay =| —sin(y) cos(y) 0 [(C.14)
0 0 1 sin() 0 cos(a) 0 0 1
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Para obtener la matriz de rotacién final apropiada, deberemos aplicar las rotaciones individuales
en el siguiente orden: primero la rotacién por el dngulo 8, seguido de la rotacién por el dngulo a, y
finalmente la rotacién por un dngulo . Esta inversion en el orden de las primeras dos rotaciones es
para hacer que el pivote para la rotacion por el dngulo « sea respecto al eje &4 rotado. Si lo hacemos
en el orden inverso, el pivote de la segunda rotacién (B) seria el eje e, original, y no su versiéon
transformada, lo cual complica el dlgebra. La expresion para el vector or en el sistema de referencia

anclado al filamento es:

or

or {[cos (@) cos (B) cos () — sin (B) sin (¥)] &
+ [cos (@) cos (B)sin (1) + cos (B) sin (y)] €& — [cos () sin ()]

o>

} (C.15)

(b)

Figura C.3: Mostramos la definicién de los dngulos @, 8y ¢ que nos permiten expresar el vector de
posicion de un elemento en el blanco, ér (el cual yace sobre el plano del blanco, en verde,), en el
sistema de referencia anclado al filamento (plano café).

Finalmente, la energia (por unidad de masa) transferida a la dindmica interna del sistema blanco,

debida a un solo encuentro con un filamento estard dada por

AE = A(1/2v%) = (v - AV) + 1/2(AV)? ~ 1/2(Av)? (C.16)

donde en el ultimo paso, despreciamos el termino lineal de la velocidad, v, multiplicado por el

incremento en la velocidad Av (dado que las orientacién se elegird al azar, este termino se hace
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cero en promedio). Y comparamos esta energia de perturbacion con la energia de enlace del blanco,

E, = -G M_./(2 a), y sustituyendo las ecuaciones (C.15) y (C.10) (C.12). La integracién se realiza

considerando Jr constate, i.e. or, @, 8 y ¥ constantes durante el encuentro. A continuacién mostramos

los resultados para los diferentes modelos de filamentos:

T (e, ¥)
(AE)q 4G22 | T(@y) B’ (Ro/p)
sl " MZsin@) p> | CRo/p, o)
D (Ro/p,a.B,¢)

donde las funciones geométricas , T, B, C, y D estan dadas por:

(1D)
(CD)
(Core)

(Cusp).

(C.17a)
(C.17b)
(C.17¢)
(C.17d)
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T = [cos’(a) cos® () + sin® ()] (C.18)
2 Ro/p
B = - tan| ————| - R 1 — Ry/p? R <1 C.19
- [arc an( — Ro/pz] o/ o/p o/p (C.19)
=1, Ro/p > 1
C = I,>(Ry/p)[cos (@) cos (B) cos (i) — sin (B) sin (tp)]2 + (C.20)

L*(Ro/p) [cos (@) cos (¥) sin (B) + cos (B) sin (l//)]2 ,
2 N1-=12=Ry/p
]1 = —f 3dT
0 [\/1+72+R0/p]

T

2 (™ 1
12:—f sz
T Jo [‘V1+T2+Ro/p]

D = L*Ro/p)[cos(a) cos(B) cos (i) — sin (B) sin (1//)]2 + (C.21)
I,*(Ro/p) [cos (@) cos () sin (B) + cos (B) sin ()] ,
2 (= dr
13 = —f sz
T Jo [Ro/p m]
dr
]4 =

2 f ®

= dr

TJo Vl+71? [Ro/p+ Vi1 +7'2]

Todas las funciones AE/E, para los diferentes modelos convergen al modelo S-1D para parame-

tros de impacto grandes, ver figura C.4a.

Parametros de impacto para filamentos.

Con el fin de generar la funcién de distribucién de pardmetros de impacto para filamentos, usa-
mos el siguiente procedimiento. Empezamos por generar lineas aleatorias dentro de una region del
espacio. Después generamos una coleccién de puntos uniformemente distribuidos en la misma region,
y determinamos la distancia de cada punto a la linea mds cercana, que corresponde al pardmetro de

impacto. Esto resulta en muestreo de la funcién de distribucion de pardmetros de impacto que es com-
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1t T
010 F |
u_f 001} 008 f B ']
= LL N
0.06 |
fy 10 Q
4 o
0.04 F
10°°
002
1078 , y n "
0.01 01 1 10 100 9% 00 005 0.15
P/Ro p*

(a) Energfa de perturbacion producida por los filamen- (b) Funcién de distribucién del parametro de impacto
tos, como funcién del pardmetro de impacto p. Los co-

lores corresponden a los mismos modelos que en la fi-
gura C.la

para filamentos, calculada con el procedimiento descri-
to en el texto.

Figura C.4

pletamente independiente de un volumen de muestreo. En la figura (C.4b) mostramos la distribucién
resultante. Aln necesitamos relacionar esta realizaciéon con una distribucion especifica de materia,
con una densidad de masa particular, p, y la densidad de masa lineal de los filamentos (lineas), 4, de
tal modo que el pardmetro de impacto etiquetado por p* pueda tener las dimensiones correctas, de
acuerdo a la situacion especifica. Esto lo hacemos, introduciendo un volumen de muestreo que nos
permita medir la densidad de masa en torno a los puntos de prueba. Realizamos varios experimentos,
manteniendo fijo el numero total de lineas en la realizacion, asi como el volumen de la misma, pero
variando el tamafio del volumen de muestreo, R*, y encontramos que la densidad de numero de lineas
varia con este tamafio, pero la densidad de masa no. Por lo tanto, en nuestro procedimiento, la densi-
dad de masa es una cantidad bien definida cuyo valor es independiente del tamafio de la regién usada
para calcularla. En la practica, normalizamos el valor de la densidad lineal de los filamentos a uno, de
tal modo que la densidad de masa obtenida del muestro es p*. Al realizar el andlisis dimensional del
problema llegamos a la conclusién de que la relacion entre el pardmetro de impacto en la realizacién
azarosa, p*, y el pardmetro de impacto fisico p, esta dada por: p = (M) p*, donde Ay y p
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estan dados en unidades fisicas, y p* es el valor numérico de la densidad de masa obtenida en una
realizacion en especifica.

En este trabajo usamos la funcion de distribuciéon mostrada en la figura C.4b, que corresponde a un
valor numérico de la densidad de masa de p* = 1205,08; los pardmetros Ay, f;, y o, lo fijaremos de

acuerdo a la situacién especifica bajo estudio.

C.2. Correcciones para los modelos esféricos.

Correccion para perturbadores extendidos.

En esta seccion presentamos el comportamiento de la funcién U, que aparece en la ecuacién (3.1),
la cual toma en cuenta la extension y estructura de los mini-halos de materia oscura. Para esto hemos
asumido que los mini-halos tienen un perfil de masa del tipo Navarro-Frenk-White. Normalizado a la

masa virial, el perfil de masa es:

u(rfry) = 1 log [1+ rfry] - —22_), €22)
1og(1+c)—1L+c L r/ry

donde ¢ = ry;/r es la concentracion; r; y ry;, son el radio de escala, y virial, respectivamente. Siguien-
do el procedimiento en [131], y dado que el perfil de masa esta normalizado, definimos la funcién U

como :

ﬁw#(Pf) EXE-1)2dé for plry<c

U = w0

f EXE-1D)aq=1 for plry>ec. (C.23a)
1
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Figura C.5: Funcién de estructura, U, para halos con perfil de densidad NFW. Se muestra como
funcién de la masa de los mini-halos. Por comparacion afiadimos una linea que corresponde a la
aproximacion de perturbador puntual, (Uxgw = 1), para ver a partir de que escala es valida esta
aproximacion

Una vez realizada la integracion, la funcién U toma la forma:

ArcSec|[ p] +log [2]
2

A—=1+ pZ
(—I%C + log[1 + c])
1 for p/ry>c, (C.24a)

for p/ry<c

U@ =

graficamente se muestra en la figura C.5, para diferentes valores de la masa del mini-halo. La funcién
U cruza intersecta la aproximacion de masa puntual aproximadamente cuando r/p = ¢ para las
diferentes masas. Por comparacién afiadimos una linea indicando el caso de la aproximacion de masa
puntual (Unrw = 1), para ver a que escala esta empieza a ser valida. Podemos ver que esta correccion

€s menos importante para mini-halos pequefios.
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Correcciones para encuentros que no satisfacen la condicion de encuentros dis-

tantes.

En esta seccién tratamos los encuentros para los cuales la aproximacién de marea lejana no es
aplicable. En particular, esto sucede cuando se trata la interaccion de las binarias abiertas y la sub-
estructura puntual (esférica) presente en las galaxias enanas esferoidales. Nos basaremos en este sis-
tema para establecer cual es problema, y como lo resolvemos, pero esto serpa aplicable para cualquier

otro sistema en el que la aproximacion de marea lejana no sea aplicable..

La aproximacién de marea lejana es aplicable cuando el tamafios tipico del sistema blanco,
es mucho menor que el pardmetro de impacto. Para determinar si esta condicion es aplicable, o
no, consideraremos los pardmetros que usamos en la seccion 3.2.2, para estudiar la evolucion de
las binarias abiertas. Estos son:pg, = 2,210‘17M@/AU3, a=0,1pc, M, = 1Mg. Comparamos en-
tonces la separacion de las binarias con el pardmetro de impacto promedio en los encuentros, i.e.
< p >=T(1/3)(B6 7 pgm/mmn) P (definido a partir de la distribucién de vecinos més cercanos),
para diferentes valores de la masa del perturbador. En la tabla C.6a se muestra esta comparacion; los
valores menores, 0 cercanos a uno implican que la aproximacién de marea lejana no es aplicable. Para
los perturbadores menos masivos, practicamente no es posible tratar los encuentros en la aproxima-
cion de marea lejana. Dado que el muestreo de los pardmetros de impacto es azaroso, no hay forma de
saber, a priori, cuales y cuantos de los encuentros pueden ser tratados bajo esta aproximacién y cuales
no. En la practica, haremos esta comparacion para cada encuentro y decidiremos si es apropiado usar
la aproximacién de marea lejana, o si debemos calcular directamente el incremento en la velocidad
de cada componente de la binaria, y después calcular la inyeccién de energia como se describe a
continuacion.
Para cada componente de la binaria, el incremento en la velocidad debido a un encuentro, en la
aproximacion no distante, esta dado por
2GM, pi
Av; = ” U(pi)— (C.25)

1

donde U(p) es una funcién que depende del perfil de densidad del perturbador, y que tiende a uno

cuando el parametro de impacto es mucho més grande que el tamafio caracteristico del perturbador,

128



C.2. CORRECCIONES PARA LOS MODELOS ESFERICOS.

mm(Me) | p/a
10°° 0.33
10* | 1.55 o,
1072 7 P2 P
1 33
10? 155 g
10° 335 a
(a) (b)

Figura C.6: (a) Se muestra el factor pye.n/a para diferentes valores de la masa de los perturbado-
res puntuales (esféricos). Valores cercanos a uno implican que la aproximacién de marea lejana, en
el calculo del efecto dindmico de encuentro entre un blanco y una poblacién de mini-halos, no es
aplicable. (b) El diagrama muestra las definiciones usadas para calcular la correccidn por encuentros
no-distantes con mini-halos.

(esta correccion se describe detalladamente en [131], y en el apéndice C.2). El subindice i se refiere a
la i-esima componente de la binaria. La energia diferencial por unidad de masa, transferida al sistema

binario es:

AE = 0,5Av5q + V- Ay (C.26)

donde Avgg = |Av, — Avy|, es la diferencia vectorial de las contribuciones individuales de ambas
componentes del sistema.

En nuestra aproximacion, el pardmetro de impacto es muestreado a partir de una funcién de dis-
tribucién de vecinos cercanos, por lo que debemos especificar respecto a que punto de la binaria esta
definido, por simplicidad asumiremos que es respecto al centro de masa de la binaria, de tal modo que

los pardmetros de impacto individuales de cada componente de la binaria estdn dados por:

pi=p>+ (a2’ - pacosny
p% =p*+(a/2)* + pa cosn. (C.27)

n es la direccion relativa entre la linea auxiliar que une las componentes de la binaria, y la que
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define la direccién del pardmetro de impacto, (este &ngulo lo generaremos a partir de una distribucion
uniforme entre 0 y 7, ya que es igualmente probable tener una orientacién u otra). Dada esta geo-
metria, reescribimos la ecuacion (C.26) en términos del parametro de impacto y la separacion de la

binaria,

26GM,\*
AE = 05 ovy, donde
v
Vi, = OV +Ov; — 20V - 6V,

(C.28)

(U(po)z N (U(pz))2 UG Ui + 3 - @)
pi P2 pip;

Esta ultima expresion sera usada siempre que no se satisfaga la condicién de encuentros lejanos, en
nuestro andlisis. Hemos de notar que despreciamos la contribucién defi termino lineal en la velocidad,
en la ecuacion (C.26), porque se espera que como resultado de la simetria esté termino tienda a cero

cuando AFE se sume sobre todos los encuentros (ver [131]).
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