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Independientemente de la ecuacién de Friedmann, al resolver
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Independientemente de la ecuacién de Friedmann, al resolver

2
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2darr e dt T Cder? T
tendremos diferentes dindmicas muy interesantes.

Considerando w? = 2¢*(dV/d|p|?) etonces (Bohua Li et. al., 2013):
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Table 1: Dindmica para un campo escalar
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i Por qué materia oscura?

En 1960 Vera Rubin y Kent Ford encontraron una anomalia a la velocidad de

las estrellas en las galaxias

elocity

Distance



En 2006 observaciones del Hubble y el Observatorio de rayos X Chandra
obtuvieron lo que fue el llamado bullet cluster
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El modelo preferido de materia oscura es el de A\CDM.
Es bien conocido que este modelo se ajusta muy bien a las observaciones a
nivel cosmolégico pero ha tenido algunos problemas a nivel galactico.

> Problema de la densidad central de las distribuciones de materia oscura.

> El exceso de galaxias satélites predichas por simulaciones de N cuerpos.
Una alternativa es considerar un nuevo modelo cosmoldgico diferente al de
ACDM.
Una buena alternativa es el de un campo escalar ultra-ligero con una masa
de m ~ 10722eV/c? que puede tener un término de autointeraccién de
A~ 107,
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Algunos de los trabajos hechos con SFDM con m ~ 10722 eV/c2 son
» En Matos, Vazquez-Gonzilez & Magafia (2009) se hizo el estudio de las
densidades a nivel cosmoldgico.
» En Bernal, Matos & Nufiez (2008) se comprobé que la densidad central
del halo galictico es plana.
» En Matos, Vizquez & Magafia (2009) se encontré que este modelo
predice que habrd estructura en tiempo mds tempranos que en ACDM.

» En Matos & Urefia (2001) se encontré un valor en la masa del campo
escalar m ~ 10722 /c? eV para encontrar un corte inferior a la
subestructura que se forma, la cual estd en acuerdo con la observada.



Formacidn de estructura en el modelo de
materia oscura escalar
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Los trabajos pioneros sobre el colapso gravitacional de campos escalares
como materia oscura fueron realizados por Seidel and Suen.

F. Guzman y Urefia-Lépez (2003,2004,2006) continuaron dichos colapsos
en simetria esférica partiendo de condiciones iniciales practicamente
arbitrarias.

El resultado obtenido fue que las distribuciones se relajan mediante un
proceso de gravitational cooling hasta formar estructuras estables y
virializadas — solitones.

Dicho trabajo también ha sido efectuado para el caso en el que el campo
escalar es autointeractuante.

Las simulaciones fueron hechas mediante condiciones asintdticas de vacio
y considerando el modelo de colapso esférico!
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» Nota: La conexién entre el solitén y el perfil NFW no es bien entendida
actualmente (ver arXiv: 1805.00122).
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Un buen conjunto de observaciones sugiere la existencia de agujeros
negros stiper masivos (SMBH) con masas de al rededor de 10° — 10'° M,
Un problema abierto es saber el mecanismo por el cual estos SMBH se
forman.

Ademas hay un problema en saber por qué sus masas M se correlacionan
con varias propiedades de los componentes estelares de la galaxia.

La relacién mas importante ocurre entre la masa M del SMBH y la masa
del bulbo de la galaxia.
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Nuestro criterio de trabajo:

> Se considera que los agujeros negros stiper masivos fueron formados por el
colapso de un gas de bosones.

» Mas precisamente se considera que dichos agujeros negros stipermasivos
podrain ser generados por el colapso gravitacional del solitén central de las
galaxias.
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» Con la relacién de invariancia se pueden construir solitones de diversos
masas y radios.Desafortunadamente no se tiene libertad para variar tan
facilmente A.
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» Para tener libertad en trabajar con los parametros del modelo se puede
tomar un ansatz Gaussiano:

@Dy M _2/p2
Pc (T) (ﬂ_Rg)g/Qe . (10)
donde R. es un radio caracteristico del solitén y M., es la masa total del

solitén.
» En (Chavanis, 2011) se encontré una relacién masa-radio para el solitén

dado por
ﬁ2
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Figure 1: Mass-radius relation for self-interacting solitons.



El solitén ajusta muy bien cantidades fisicas de interés

| [ Numérico [ Gaussiano

A () ~ _8.445x10% ~ _7.639x10%
A=0 Rog = (ma2)2M Rog = (mag)2M T
A N\ 2,2 N\ 2,2

_ ) ~ K. m ) ~ K. m
A=0| MQ ~43 (m)) il MG x4 (Miw) wy
A<O M¢ maz ~ 10.03 2L . Met maz = 5.073 22

: VY] b VIAl

~ m2 m2
A =0 Mct,ma:c ~ 0633# Mct’fn]/a:(; ~ 3267”
— =2 =2
A>0|  Mepmar ~022V/A%2 Met,mae ~ 1.063V/ A 2L

'm2, (%)1 2/‘3
~ pl Act
Mo = 4.34 72 174A(%)/62(12)

Table 2: Numérico vs Gaussiano.
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i Pero para qué nos sirve conocer todo esto?

> Existe una relacién entre la masa del halo y la masa del core. En las
simulaciones de (Schive et. al., 2014a) donde obtienen que

~ 8 My \'? [1072eV/c?
Mct ~ 1.4 x 10 M@ (109M@) m s (13)

> Los halos mds masivos poseen los cores mds masivos y mds comprimidos!

> Los cores son considerados las estrellas de bosones en el régimen
Newtoniano!.

» Para galaxias con una masa mayor a 10'! masas solares se espera que la
galaxia total posea una densidad central mayor a la de su contraparte
NFW (Victor H. et. al., 2018)!

» Suponemos que las galaxias mds masivas contienen cores colapsados a
agujeros negros, mientras que las galaxias mas pequenas continuan con el
core sin colapsar.
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» En (Nitsan Bar, et. al., 2018) se mostré que la relacién de la masa entre
el core y el halo sugiere que se cumple la relacién
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> Al intentar agregar un componente bariénico al modelo en (Nitsan Bar, et.
al., 2019) sugirieron que una condicién mas fisica/realista que deberia
cumplirse es dada por
Kct ~ ﬁ
Mo — My’

(15)

» Considerando que la ecuacién anterior se cumple para el caso
auto-interactuante, entonces

N A (1%) @ (16)
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» Cuando la energia debido a la autointeracciéon se puede ignorar para una

galaxia completa en (Schive et. al., 2014) se obtuvo:

1 [ |Wh] 1/2 —4,,1/3
E<M ~ 247 x 107 M,/

» Con lo que finalmente:
Mo 1.4 % 10° M,/ hmy; X
1—2.44 x 10-7AM}/},

> Se tiene una relacién entre las masas del solitén central y el NFW en

materia oscura escalar!

(17)

(18)
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Figure 2: Masa y radio para un solitén auto-interactuante en funcién de la masa del
halo total.
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Si quisiera tener colapsos a M}, 12 = 0.1 se tendrian colapsos del solitén
8
del orde de M ; ~ 210 pp

x1
m22
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Inflacién es un periodo en la historia del universo que nos permite resolver
ciertos problemas que el antigiio modelo estandar de cosmologia no puede.
Estos son

> Problema de la planaridad: jPor qué el universo parecer ser pricticamente
plano hoy en dia?

> Problema del horizonte: jPor qué la radiacién de fondo del universo es tan
homogenea?

» Problema de las inhomogeneidades iniciales: ;Por qué tenemos estructura?
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Partimos de la ecuacién de Friedmann y aceleracién:

2 8w a 4
=2 = 3 19
B2, P 3mZ, (p+3p) (19)

INFLATION <= i > 0
d
— & (Gm) <0,

O en términos de la densidad de energia y presién: p+ 3p <0

Figure 3: Evolution of our universe

NE OF THE INFLATIONARY UN|

Es necesario postular un tipo de materia que permita obtener la ecuacién de
estado anterior.jNECESITAMOS UN CAMPO ESCALAR!
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Single-field inflation

Para un campo escalar se puede definir una densidad y una presién asociada

Ag)? 1, Ag)?
B =i v - CY

po = %¢52 +V(9)+ (20)
Considerando un campo homogeneo e ignorando el término cinético se tendra

Ps = —ps (21)
Recordando la condicién inflacionaria

(p+3p) <0

Tendremos inflagic’)n siempre que el término cinético se ignore.
jAPROXIMACION DE RODAMIENTO LENTO!
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En esta aproximacién las ecuaciones de Friedmann y de Klein-Gordon se
reescriben como )
3HG ~ —V'(¢) (22)

V() (23)

2
H® =~ 5
Smpl

Para seguir la dindmica inflacionaria es conveniente definir los parametros de

slow-roll ) ) ,
Moy V! My v
e (2 ar L (R 1
€ Tom (V) < 1, n 8n <V> < (24)

Inflacién termina cuando € ~ 1.
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inflaténico, (m? < H?)
H\2
Pott) = (57 ) (25)
2 k=aH;

De esta manera el espectro primordial de curvatura es relacionado con las
perturbaciones del campo escalar via

Pr(k) = [(Z) 2 794 (26)
k—aH,;

Adicionalmente, las perturbaciones tensoriales del tensor de energia-momento
dan cabida a la generacién de ondas gravitacionales

8 (H\’
= 5 (2) -
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Dado que estamos en la aproximacion de rodada lenta las ecuaciones anteriores
pueden ser aproximadas para este modelo como

Pr(k) = Pr (ko) (,ff) (29)
Pr(k) = Pr(ko) (kﬁo)” (30)

donde ny — 1~ —6€ + 2n ny ~ —2¢
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ns = 0.9649 £ 0.0042

Hay mas constricciones de inflacién que pueden ser consideradas: no
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Cuando hay mas de un campo escalar durante la época inflacionaria =

perturbaciones de isocurvatura!



Figure 4: Constraint for Planck+WP+BAO in the ns — r plane. Taken from the
Planck results.
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Es interesante saber si este campo escalar pudo haber sido primordial o si este
tuvo que haberse creado durante reheating.

En un paper reciente (Luca Visinelli, 2017) se considerd la posibilidad de que la
materia oscura esté hecha solamente de una particula tipo axién ultraligero.

Si el campo escalar ultraligero fue creado posterior a inflacién se tiene una cota
inferior de la masa tal que dicho axién sea el total de la materia oscura, siendo

m = 10neV/c® — 0.5peV/c? (35)

Si SFDM se originé mediante este mecanismo, este debié haber estado presente
durante inflacién para ser ultra-ligero y el total de la materia oscura.

En un contexto cosmoldgico siempre se ha considerado preferible una
auto-interaccion positiva!
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P,, ~ (Hi)z. (36)

Pz

Dichas perturbaciones estan constreiidas por observaciones de
isocurvatura:
Biso (k)

Psrpum(k) = mPR(k)v (37)

donde Psppym = 0psrpm,i/PsFpM,i, 0psrpm son perturbaciones

generadas durante inflacién y psrpa,: son las condiciones iniciales de
SFDM.

Las perturbaciones de isocurvatura estan constrefiidas por Planck

Biso(ko) < 0.038 at 95% CL. (38)

Recordando las constricciones de Planck

H;

2
m) ) Pr(ko) = (2-215(1'8?’0279) x 1077 (39)

r=1.6x10*5(

Se puede constrefiir los parametros libres de SFDM en funcién de 7!
siempre que se conozca YsFpM,i



Si la condicién inicial del campo escalar se encontraba por debajo del valor
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Figure 5: Constricciones de inflacién para SFDM.
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Conclusiones y perspectivas

> Se estudié de manera general las ecuaciones que describen a un campo
escalar.

> Se obtuvo la relacién de masa entre el core y el halo para el modelo de
materia oscura auto-interactuante.

> Se obtuvo que para cierta regidén de parametros se tendrian agujeros
negros stipermasivos.

> Se revisd brevemente el paradigma inflacionario.

> Se revisd un resultado que demanda que el axién ultra-ligero haya sido
creado durante inflacién.

> Se extendié el andlisis a considerar auto-interaccién positiva.



