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1. Introduccion

Las primeras observaciones que mostraron indicios de la existencia de una gran cantidad de
materia no visible presente en un objeto astronémico fueron realizadas por Fritz Zwicky en el
cimulo de Coma [1]; y él decidi6 bautizar esta materia invisible como materia oscura. Més tarde,
con las observaciones de la rotacién de galaxias realizadas por Vera Rubin en los afios 70 [2],
se constatod la existencia generalizada en el universo de este extrano tipo de materia de natura-
leza desconocida que no emite radiacién ni interactia apreciablemente con el resto de materia,
excepto gravitacionalmente. Desde entonces, numerosas observaciones han confirmado la gran
importancia de este tipo de materia abundante en grandes cantidades en todas las estructuras
visibles en el universo. Las observaciones del fondo césmico de microondas, especialmente de
las oscilaciones actsticas de bariones, demostrd que la materia oscura no es materia baridénica.
Los ultimos resultados de la misién Planck muestran una densidad de materia en el universo
Q,, = 0,32 de la cual la materia oscura representa un 83.9 %, siendo el resto materia baridénica
[3]-

Por el momento, no se ha observado ningin tipo de interaccién no gravitatoria de la materia
oscura con la materia ordinaria asi como ningtn tipo de emisién de radiacién. Por ello, la materia
oscura, hasta ahora, solo ha sido estudiada observando sus efectos sobre la materia visible. La
gran abundancia de materia oscura hace que la formacién de estructuras en el universo venga
dominada por su accién gravitatoria, por lo tanto, el estudio de la evolucién de estas estructuras
es una de las principales fuentes de informacién para restringir las caracteristicas que deben
tener los modelos que intenten explicar este tipo de materia. Es de gran importancia analizar
las consecuencias que tienen los distintos modelos en la abundancia de estructuras para poder
contrastar las predicciones con las observaciones.

En este respecto, el modelo Cold Dark Matter ha sido el modelo de materia oscura mas
exitoso, consiguiendo explicar la estructura césmica en un amplio rango de redshift. Este modelo
entiende la materia oscura como un conjunto de particulas puntuales que interactian muy
débilmente entre si y que no se mueven a velocidades cercanas a la de la luz, es decir, como un
fluido ideal no relativista. El éxito de este modelo junto con el descubrimiento de la aceleracion
de la expansién del universo dieron lugar al modelo ACDM, llamado modelo estandar de la
cosmologia, que ha tenido enormes éxitos observacionales. Sin embargo, simulaciones de N-
cuerpos mostraron inconsistencias entre el modelo y las observaciones en escala galactica y
sub-galactica. Entre estas inconsistencias las méas importantes son la abundancia de galaxias
satélites, que es menor que la predicha por las simulaciones, y la densidad de materia en los
centros galacticos, que se observa constante a diferencia de la prediccién de las simulaciones con
las que se obtiene un perfil méas concentrado en el centro [4]. Aunque estas dificultades pueden
ser resueltas para galaxias de gran tamafo a través de procesos de eyeccién de masa debidos a la
fisica de la materia bariénica durante la formacién de la galaxia y al efecto de las supernovas, para
galaxias enanas esta posible solucién pierde fundamento al no ser suficientemente energéticos
los procesos de formacién como para justificar el suavizamiento del perfil de densidad observado
[5].

Un candidato alternativo al modelo CDM es el llamado modelo Fuzzy-CDM. Este modelo
entiende que la materia oscura esta formada por particulas sin espin asociadas a un campo
cuantico escalar. Estas particulas se deberian mover a velocidades mucho menores que la de la
luz, al igual que CDM, y deberfan ser muy ligeras (m ~ 10722 eV), de forma que su naturaleza



cuantica tendria consecuencias a escalas astrofisicas [6]. Esta naturaleza cudntica es la que ha
convertido a este modelo en uno de los principales candidatos alternativos para materia oscura,
puesto que resuelve naturalmente el problema de los perfiles de densidad en los niicleos galacticos,
debido a que el principio de incertidumbre evita que este tipo de materia oscura se concentre
en exceso en ellos, ademas de resolver el problema de la abundancia de galaxias satélites sin
perder sus buenas predicciones en otros campos como la rotacién de las galaxias y el espectro
de potencias del fondo cédsmico de microondas [7].

2. Objetivos

En este trabajo vamos a comparar las predicciones sobre la formacién de estructuras de
los modelos CDM y Fuzzy-CDM. Los objetivos son: plantear las ecuaciones que gobiernan la
evolucién lineal de perturbaciones para ambos modelos, resolver numéricamente estas ecuaciones
para estudiar como cambian las predicciones entre estos y comparar los resultados obtenidos.

Para ello, primero estudiaremos en la seccién qué es la evolucién lineal de perturbaciones
y como la materia oscura influye en ella. En la seccién plantearemos las modificaciones
necesarias para introducir Fuzzy-CDM en las ecuaciones de evolucién. En la seccién |3.3| veremos
como la expansion en serie de Fourier nos permite estudiar las estructuras en diferentes escalas
y, tras acomodar las ecuaciones diferenciales en la seccién [3.4] en la seccion describiremos
el método numérico utilizado para su resolucién. Por ultimo, en la seccién [ analizaremos los

resultados obtenidos.

3. Desarrollo

3.1. Evolucién lineal de perturbaciones en el modelo ACDM

Consideremos un universo plano, homogéneo e isétropo descrito por la métrica de Friedmann-
Lemaitre-Robsertson-Walker (d7)? = (c-dt)? — a?(dZ)?. En esta métrica describimos las posicio-
nes de los cuerpos mediante el vector 7 = aZ, donde Z son las coordenadas comoving, coordenadas
asociadas a observadores que se mueven siguiendo la expansién del universo unicamente.

Consideremos que este universo contiene materia oscura de tipo Cold Dark Matter con una
densidad de energia p = pp+9p, donde py es la densidad de energia homogénea de la componente
de materia del fondo cosmoldgico y dp es el exceso de densidad de energia debido a la perturbacién
de la materia.

El comportamiento de esta materia viene dado por las ecuaciones de un fluido ideal no

relativista, que en coordenadas comoving son: la ecuaciéon de continuidad
, a 1
pt3-p+ —Vxlvp) =0; (1)

y la ecuacién de conservacién del momento

1 ‘ 2 VxP P
V+7V~va+gv:—c—vx e , (2)
a a p a a

donde el punto sobre una variable indica la derivada con respecto al tiempo manteniendo las
coordenadas comoving constantes, v = ax es la velocidad peculiar, P es la presion del gas y ®



es el exceso de potencial gravitacional sobre el potencial del fondo cosmolégico.
Podemos aplicar la ecuacién de la conservacion de la energfa en relatividad general V(T = 0

para obtener

1 a
—(V=gT")+T°, 7% =3Zp+ p=0 3
\/jg( g )0 af Clp P ( )
donde g = det(gu) = —ab, TH es el tensor energfa-momento asociado a la materia oscura
y se ha despreciado el término de presién por estar considerando un gas ideal no relativista.
La densidad de energia p la podemos expresar en funcién del contraste de densidad ¢ definido
como p = pp(1+ ), donde 6 < 1. Teniendo en cuenta esto y la ecuacién [3| la ecuacién 1] queda

5+%Vx~v:0, (4)

donde nuevamente se ha despreciado el término de presion.

La ecuacion [2] en coordenadas comoving, asumiendo que la velocidad peculiar de la materia
oscura es mucho menor que la del flujo de Hubble v < ax y despreciando el término de presion,
queda

@
vty V=2 (5)
a a

Usando las ecuaciones [ y 5} podemos escribir:

0,. Vxv 1 ov a Vx®,
5(5—’_ a0 ot Ta a )=0 (6)

El potencial gravitatorio generado por la materia oscura en la aproximacion newtoniana

viene dado por

G , LX) (% —x)
Vx® = ——3a pb/dw T —xP (7)
por lo tanto
A7 G
2 2
VP = 2 a“ py6, (8)
y entonces la ecuacién [6] nos permite obtener la evolucién de las perturbaciones con el tiempo
como
. V. AnG
§+225 = T po. 9)
a c

3.2. Evolucion lineal de perturbaciones en el modelo Fuzzy-DM

Supongamos ahora que el mismo universo plano, homogéneo e isétropo contiene materia
oscura de tipo Fuzzy-DM distribuida también de manera uniforme. En este modelo la materia
oscura esta formada por particulas descritas por un campo escalar . Consideramos que es-
tas particulas se mueven a velocidades no relativistas. Cuando tenemos una gran colecciéon de

particulas sumidas en un campo gravitatorio ®, el campo v sigue la ecuacién de Schrodinger

ih (¢ 3%) _ (— il +m<1>) 0, (10)

2a 2ma?

y podemos definir la densidad p y la velocidad ¢ del fluido de materia oscura como



P= e2i0 ’ (11)
v = ive. (12)
am

Utilizando estas definiciones en la ecuacion [10| se pueden obtener las ecuaciones

. 30 P o ﬁ_i 9 1 . _
N (2\/@ hsa\ m ~ amea VAV =V v)) =0

e <m¢\/z + h\/zé — 277;‘/22612(V2(\/,5) — ﬁ(V@)Q)) =0.

que pueden ser reescritas como

(13)

a 1
p+3—p+-V(pv)=0
a a

. 14)
1 o R V2 (
vyl ypw=Y2 v. (YR

a a a 2a3m? VP

Al comparar la segunda de las ecuaciones [I4] con la ecuacién 2] vemos que la materia oscura
de tipo Fuzzy-DM se comporta como un fluido con presion

h? VZ
P= _2a2mp202 < \/\,5/ﬁ> (15)

Ahora consideramos, como para ACDM, que la densidad no es homogénea, si no que viene

descrita por p = pp(146) con § < 1. Entonces las ecuacionespueden ser escritas, desarrollando
V1I+d=~1+46/2+462/8+... y realizando una aproximacién lineal, como

-1
0+-V-v=0
a
16)
a vo h? (
V4 —v=—— + ——V(V?).
v 0 a + 4a3m? (V79)
Y utilizando el mismo procedimiento que con el modelo ACDM obtenemos
. 4. V2O h?
§+2-6=—5 — VZ(V39). 17
+ a a? 4atm? (V79) (17)
Asi, la presién cudntica viene expresada por
hQPb 2
Pop=—-——7F—--V% 18
@ 4a?m?2c2 = 7 (18)
con lo que la ecuacién [17] queda
- a. A4nG c?
0+2-6=——ppd + ——V>Pg. 19
+ a 2 PO + a2[)b Q ( )

Como puede verse en la ecuacién [I8] la presién cudntica aparece cuando tenemos perturba-

ciones de materia.



3.3. Expansién en serie de Fourier

Como estamos considerando en todo momento un universo plano, podemos hacer un desa-
rrollo en series de Fourier donde cada uno de los modos de las méagnitudes utilizadas en las
ecuaciones anteriores serd una onda plana. Para ello, consideraremos al universo como una caja
de lado L sobre la que forzaremos condiciones de contorno armoénicas, de modo que los ntimeros
de onda permitidos para cada una de las coordenadas (los que cumplen con estas condiciones
de contorno) seran

2
K=y (20)

donde n; toma los valores £1, 42,43, ... Asi, la sobredensidad y la presion cuantica serdn

5= Gee X
k

4 (21)
Po=> P X,
k
dode dx vy Py son los modos k de Fourier del constraste de densidad de energia y de la presion
cuantica, respectivamente.
Si consideramos una esfera de radio comoving X centrada en x¢, la masa de la componente

de materia oscura del fondo cosmolédgico que contiene es

M(X) = ppa’Vx (22)

con Vx = %”X 3 el volumen comoving de la esfera. A su vez, la masa contenida en ella
teniendo en cuenta la sobredensidad sera

My (X) = M(X)

1+—25 ik / X"dX' / e X coslging/de’| . (23)

0

El contraste de masa de la esfera sera

My (X) - M(X ik (x4 X _ 3[sin(kX) — (kX) cos(kX)]
e\ 5 ik-(xc+ )d3Xl 5 ik-xo
M(X) Z “/ Z ‘ (kX)3 ’
(24)
donde la funcién S[Sln(kX)@()’z))? coskX)] actiia como un filtro que elimina las ondas planas con

k mayor que un cierto valor, que es o< 1/X, como se puede ver en la figura 1l Por lo tanto, la

expansion en serie de Fourier nos permite estudiar la sobredensidad en diferentes escalas.

Sustituyendo la expansién de la sobredensidad en la ecuacién [9] que describe la evolucién de
la sobredensidad para el modelo ACDM, obtenemos la ecuacién

Iy a; —ik-x 4rG —ik-x
Z(5k+255k)e k :Z Ly KX, (25)
k k

Como esta ecuacion se debe cumplir para cualquier vector x, podemos eliminar el sumatorio



1.0 4

0.8 A

e
o
L

(kx)?

I
IS
L

3[sin(kX) — (kX)cos(kX)]

0.2 A

0.0 A

Figura 1: Curvas de la funcién 3[Si“(kx)&()’§§? cos(kX)] para diferentes valores del radio X, se puede

ver como la funcién actua como un filtro de valores grandes de k, tanto més cuanto mayor es el
radio.

y escribir
- a . 4G
51( + 2561( = 7pb6k. (26)

Sustituyendo ahora las expansiones [2I] en la ecuacién [I9, que describe la evolucién de la
sobredensidad para el modelo Fuzzy-DM, obtenemos la ecuacién:

. g . —ikx 4rG c? 2 —ik-x
Z <5k + 2a6k> e = Z < 2 Ppox + CLQ,ObPkk e , (27)

k k

que nuevamente se debe cumplir para cualquier valor de x, por lo que podemos eliminar los
sumatorios.

La velocidad del sonido en un fluido se define como
(28)

por lo tanto, aplicando esta definicién a la ecuacién [I8]y teniendo en cuenta las expansiones
de Fourier se deduce que el modo k de la velocidad del sonido de materia oscura de tipo
Fuzzy-DM es

h2k2
da?m?’

Sin embargo, esta velocidad puede ser mayor que la velocidad de la luz si a/k < h/2me, por

G = (29)



lo que debemos redefinir la presién cuantica como

cie
P = <02> PuOK

30
a 1, a/k < h/2mc (30)
2 2
¢ %, a/k > h/2mc
Teniendo esto en cuenta, la ecuaciéon [27| queda
ArG ci
B + 22 5k - 5k(Lpb + k). (31)

3.4. Acondicionamiento de las ecuaciones

Antes de resolver numéricamente las ecuaciones de la evolucién de los modos de la sobre-
densidad de materia, debemos primero reescribir dichas ecuaciones de una forma méas adecuada
para el calculo numérico. Para ello, primero substituiremos todas las derivadas temporales por
derivadas con respecto al parametro de expansién a. Para la ecuacién

— i (32)

da da ta Oa?

2 )
(da@ék .0 6k> +2af% 4G
a Oa

y para la ecuacién

da 06, . 06k a? 99y 4G ci 9
<d da *“aaz) S e G L b (33)

Ahora usando la ecuacién de Friedmann

podemos deducir

da  (87Gp 1/2+1 $7G\'"? a dp (35)
da \ 3c2 2 D

y reescribir la ecuacion [32| como

d*6 | db ladp\ 3
2 k GOk P _7@ .
a2 T <3+ ) —01c; (36)

y la ecuacién [33| como

d*6 do ladp 3 k 2 ap\2 cp
2 k k P Pb 0 o
+a— |3+ =-—)=|=z——| — — ) == é 37
da? ada ( 2ﬁda> (2 p <a0> <a) ng k) ke (37)

87rG

donde el subindice 0 indica el valor actual, H? = (2—8)2 =
total de energia, esto es p = py, + pr + pa donde p, es la densidad medla de energia asociada a la
radiacién, pp es la densidad media de energfa asociada a la energia oscura y pn, = poSmo (%0)3 =
Pb-

Definimos ahora el pardmetro y tal que a/ag = 10Y y sustituimos en las ecuaciones [36| y

para obtener



0 po(In10)* [3 Qo 1 2
a2~ p 210% % In10

d*6  po(In10)?
dy2 — p

3 Qo EN? &, 1 pa dp \ dog
oIfmb () Sp —— (o9 4+ 2 it
(2 103y (ag> 102 H2 " | ™ " 10 \ "o " 2d(afan)) dy |’ (39)

donde p se puede expresar como

p=r (Qmo (%)3 + o (%)4 + QA) (40)
por lo que
d(j/ﬁao) =R <39m° (%) T (?)5) : (41)

3.5. Meétodo Runge-Kutta

Para la resolucién numérica de las ecuaciones [38] y 9] vamos a utilizar el método de Runge-
Kutta de orden 4. Este método nos permite resolver numéricamente un problema de valor inicial

del tipo

Y w0, (o) =wo (12)

donde y es una funcién que depende de t. El método consiste en, dado un intervalo At, iterar

At
Ynt+1l = Yn + ?(kfl + 2ky + 2ks3 + ka) (43)
con
kl = f(t’ru yn)
At k
ko = f(tn + o yn + AlL)
2 2
(44)
At ko
k3 = f(tn + — yn + At—)
2 2
k4 = f(tn + At,yn + At . ]{73)
donde
n — tn
Yn = y(tn) (45)
tn = to + nAL.

Sin embargo nuestras ecuaciones [38| y [39] son ecuaciones diferenciales de segundo grado. Para

poder utilizar este método con ellas es necesario reescribirlas como dos ecuaciones de primer

10



grado. Para ello, dada la ecuacién diferencial de segundo grado genérica

&y
dt?

dy

—
(dt

Y5 1) (46)

escribiremos la ecuacién vectorial de primer grado

dx D
dy (F(D,y,w) ’ )

donde z = y = y
dy/dt D

La inversa de la funcion de Hubble-Lemaitre es la escala de tiempos del universo; es decir,
es el tiempo que transcurre para que el universo se haya expandido un factor e. Lo que recorre
la luz en ese tiempo es lo que se denomina radio de Hubble (Rp).

1/2

97—
C ag ag

Ry = — |Qm Q, . 48

H HO [ 0 <aenter ) * 0 (aenter > ] ( )

En consecuencia, solo modos con longitud de onda propia )\% < 2Ry pueden ser tratados

con gravitacién newtoniana (A = 2wag/k es la longitud de onda comoving). Para cada nimero de

7’ . enter k
ondas k, hay un pardmetro de expansion aenter (k) para el que %()

= Ry. Para a = aepter (k)
se dice que el modo k entra en el radio de Hubble. Para pardmetros de expansion a < aenter (k)
se debe aplicar la relatividad general para tratar la evolucién de los modos k.

Como en este trabajo solo hacemos uso de la gravitacion newtoniana, resolveremos la ecuacién
a partir de aepter (k). Para determinar las condiciones de contorno en aeper(k), haremos uso
de estimaciones de 0x(a < aenter(k)) (ver, por ejemplo, [8]).

En el dominio de la radiacion,

2
a
5k(a S aenter(k)) ~ 5k(aenter(k)) <(lt(k2)> ) (49)
mientras que en el dominio de la materia,
a
5k(a < aenter(k)) ~ 5k(aenter(k)) ((H(k)) (50)

Los valores iniciales de la derivada ddy/da seréan por ende, en el dominio de la radiacién,

ddy, 2

— = — 0 enter k ) o1

da la=acnter(k)  Genter (k) b (enter (K)) (51)
y en el dominio de la materia,

ddy, 1

— = ——— 0k (aenter(k))- 52

da a=aenter (k) aenter(kz) k(ae te ( )) ( )

Los valores de los parametros cosmoldgicos que vamos a utilizar seran

81G
H = %Pbo; Hy = 100h km s 'Mpc™';  h = 0,68

11



Qo = 20 ~ 0,30
Pvo

Qo = 270 = 1,680,
Pro

Q=20 — 256 x 107702
P£b0

Op =24 = 1 — (o + Qo)
Qo

4. Resultados

Para ambos modelos, hemos resuelto la ecuacién diferencial de la evolucion de la sobreden-
sidad tomando como valores de k/ag 100 Mpc—t,10 Mpc=t,1 Mpc™! y 0,1 Mpc™!, cubriendo
por lo tanto diferentes escalas de estructuras, desde las mas pequenas a las mas grandes.

4.1. Modelo ACDM

Los resultados obtenidos para el modelo ACDM se pueden ver en la figura 2l Podemos ver
como para todas las escalas la sobredensidad crece con el redshift, siendo las pequenas escalas
(k/ag = 100 Mpc™t y k/ag = 10 Mpc~!) las que mayor valor de la sobredensidad alcanzan.

60000 5

—— k/ap = 100.0 Mpc—* —— k/ap = 100.0 Mpc—*
= -1 = -
50000 kl/ag = 10.0 Mpc kl/ag = 10.0 Mpc—*
—— k/ap = 1.0 Mpc—* 44 —— klag = 1.0 Mpc*
—— k/ap = 0.1 Mpc—? = —— k/ap = 0.1 Mpc—*
__ 40000 4 5
. L
S | =3
& 30000 g
= s 2
= 200001 &
S
o
10000 4 14
0
T T T T T T T 0
8 7 6 5 4 3 2 1 0 8 1 0
log(1+2) log(1+2)
(a) Resultados en escala lineal (b) Resultados en escala logaritmica

Figura 2: Resultados numéricos de la resolucién de la ecuacién con los valores iniciales y
pardametros cosmoldgicos descritos en la seccién

4.2. Modélo Fuzzy-DM

Los resultados obtenidos para el modelo Fuzzy-DM se pueden ver en la figura 3] En este
caso las escalas méas pequenas no crecen con el redshift en todo momento y conforme este se
acerca a 0 la sobredensidad en escalas grandes (k/ag = 1 Mpc™ ! y k/ag = 0,1 Mpc™!) supera
enormemente a la de las escalas pequefias (k/ag = 100 Mpc™! y k/ag = 10 Mpc™!).

4.3. Comparacién de resultados

En la figura[4)se puede ver una comparacién de los resultados obtenidos para ambos modelos
en escala logaritmica. Se constata como para los valores de k/ag més grandes, correspondientes
a las menores escalas, el modelo Fuzzy-DM predice una sobredensidad significativamente menor

e incluso para la escala més pequena (k/ag = 100 Mpc~!) el modelo no predice siquiera un
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25000
—— k/ap = 100.0 Mpc—*
k/ap = 10.0 Mpc?
20000 1 —— k/ap = 1.0 Mpc-?
—— kf/ap = 0.1 Mpc—?
£ 15000 -
()
S
X
e}
§ 10000 A
3
(o]
5000
0
8 7 6 5 4 3 2 1 0

log(1+2z)

Figura 3: Resultados numéricos de la resolucion de la ecuacién con los valores iniciales y
pardametros cosmolégicos descritos en la seccién en escala lineal

crecimiento conforme aumenta el redshift y nos acercamos por lo tanto a la época actual, a
diferencia de la prediccién del modelo ACDM, que supone aproximadamente un crecimiento
exponencial en las pequefias escalas. Sin embargo en las escalas mas grandes (k/ag = 100 Mpc™?
v k/ag = 10 Mpc™1) para las que el modelo ACDM a cosechado enormes éxitos, vemos que la
evolucién de ambos modelos es indistinguible.

En la tabla [I] podemos ver como el modelo Fuzzy-DM llega a predecir sobredensidades

1 es decir, para las escalas més pequenas, en el momento actual.

negativas para k/ag = 100 Mpc~
También podemos ver como segun el valor de k/ag disminuye, la prediccién de los valores de la

sobredensidad de ambos modelos en el momento actual se hace cada vez més similar.

k/ao ACDM  Fuzzy-DM

100 Mpc—t  55070.326  -0.003
10 Mpc™!  37821.997  38.889
1 Mpc™'  21175.268 20185.920
0,1 Mpc™!  7269.654  7268.653

Cuadro 1: Valores de la sobredensidad en el momento actual predicho por cada uno de los
modelos para los diferentes valores de k/aq considerados.

En la figura |4, vemos que para k/ag = 10 Mpc_l()\ = 630 kpc), las oscilaciones de J llegan
hasta z = 100; aunque a partir de ahi §; crece, el contraste de densidad en el presente apenas es
diez veces mayor que su valor en aepter(k), por lo que podria mantener el comportamiento lineal.
Para k/ag ~ 100 Mpc~1(\ = 63 kpc), las oscilaciones de dj, llegan hasta el presente; esto significa
que este modo no alcanza el comportamiento no lineal. Una esfera de radio comoving mag/k
alberga una masa M = %’”’C%O (”—,‘;O)3 = H(%Q%m’o (”T‘"’)S, donde pp, o es la densidad de energia de
la componente de materia del fondo cosmolégico en el presente. Para ag/k = 10 Mpc™!, M ~

5-10° Mw; esto indicarfa que el nimero de estructuras viralizadas con esta masa o inferiores
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Figura 4: Comparaciéon de los resultados, en escala logaritmica, obtenidos para ambos modelos
para los diferentes valores de k considerados. Las lineas discontinuas corresponden al modelo
ACDM mientras las lineas continuas corresponden al modelo Fuzzy-DM

estaria reducido con respecto a las que habrian segiin el modelo estandar ACDM. Para el Grupo
Local, Klypin, Kravstov, Valenzuela [9] mostraron que el nimero de galaxias satélites con mas
de 3 - 10® My, obtenido a partir de simulaciones de ACDM es mucho mayor que el observado
(300 frente a 40 galaxias satélites). Para ag/k = 100 Mpc™t, M ~ 5 - 10% My; ésta serfa una
estimacién de la masa por encima de la cual las estructuras podrian colapsar y virializar. Para
el grupo de la Via Lactea, Membrado y Pacheco [10] usaron bosones newtonianos sin colisiones
para modelar los halos oscuros de galaxias enanas esferoidales; asi, de acuerdo con el modelo,

mostraron que no hay galaxias enanas esferoidales con masas inferiores a M ~ 10"M.

5. Conclusiones

Como conclusién, en este trabajo hemos visto como el estudio indirecto de la materia oscura,
en concreto el estudio de sus consecuencias cosmoldgicas, nos permite extraer predicciones ob-
servables que nos ayudan a estudiar la posible naturaleza de esta misteriosa forma de materia.
En concreto, hemos podido constatar como el modelo Fuzzy Dark Matter es capaz de corregir
los problemas asociados al modelo vigente de materia oscura, Cold Dark Matter, reproduciendo
a su vez aquellos éxitos observacionales por los que este modelo consiguié sobreponerse a otros
modelos alternativos. El comportamiento cuantico de la Fuzzy-DM conlleva la adicién de una
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presion cudntica en sus ecuaciones que evita la concentracién de una gran densidad de materia
oscura en escalas subgalacticas, lo que supone el mayor reto para CDM.

En este trabajo, hemos tratado con varios nimeros de ondas para los modos de Fourier del
contraste de densidad. Para k/ag = 1 Mpc™! o superiores, no hay diferencia en la evolucion de
0y, entre el modelo estandar ACDM y el modelo Fuzzy-DM tratado; a partir de un determinado
redshift, estos modos deberian ser tratados con teorias no lineales que los mezclan y conducen a
estructuras virializadas. Sin embargo, para nimeros de onda inferiores, la diferencia es notable,
ya que 0 presenta oscilaciones y no alcanza valores suficientemente elevados como para tener que
usar teorias no lineales. En este estudio hemos estimado que el niimero de estructuras virializadas
con masas del orden o inferiores a 10'M, estaria reducido con respecto a las obtenidas a partir
del modelo ACDM. Una cota inferior para las masas virializadas seria de 10°M.

Sin embargo, las posibles explicaciones alternativas a los problemas asociados a CDM, como
los procesos debidos a la materia baridnica, dificultan la adopcién de esta forma de materia
oscura como el modelo imperante. La busqueda de los axiones, particulas que cumplen con las
propiedades de Fuzzy-DM, es un trabajo aiin necesario para poder confirmar si la materia oscura
esta formada realmente por particulas que se comportan segiin este modelo.

Los problemas observacionales encontrados en las iltimas décadas con el modelo Cold Dark
Matter nos fuerzan a estudiar mas profundamente no solo los posibles nuevos modelos de materia
oscura, si no también los modelos de evolucién no lineal de las estructuras astrofisicas, como la
formacién de galaxias, abriendo asi las puertas a nueva fisica que nos permita entender mejor la

historia de nuestro universo.
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