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Abstract

In questo elaborato viene esplorata la possibilità di utilizzare osservazioni di galassie ad alto redshift (z >
4) e la caratterizzazione delle loro proprietà ősiche al őne di porre dei vincoli alle proprietà astroparticellari
della materia oscura. In particolare, viene approfondito il ruolo delle osservazioni ad opera del James Webb
Space Telescope, capace di rivelare dettagli senza precedenti dell’Universo primordiale, e di come tali dati
osservativi abbiano le potenzialità di discriminare differenti paradigmi di materia oscura alternativi al modello
Cold Dark Matter.
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1 Introduzione

Nel presente elaborato, verrà in primo lugo descritto il paradigma ΛCDM, ovvero il modello cosmologico
attualmente accettato dalla maggior parte della comunità scientiőca, basato sulla Teoria della Relatività
Generale come teoria della gravitazione e sul modello della materia oscura fredda (CDM). Verranno poi
elencati i vari problemi relativi al paradigma CDM, come il "cusp-core problem", il "missing satellites
problem" e il "too big to fail problem", e presentati alcuni dei paradigmi di materia oscura alternativi
tra i più citati nella letteratura che si pongono di risolvere tali problematiche, ossia il paradigma WDM
(materia oscura tiepida), il paradigma ψDM (materia oscura "fuzzy") e il paradigma SIDM (materia oscura
auto-interagente). Inőne, verrà riepilogata l’analisi del lavoro di Gandolő, Lapi, Ronconi e Danese (2022)
[71], che si propone di trovare dei vincoli, nell’ambito dei modelli CDM, WDM, ψDM e SIDM, alle proprietà
astroparticellari di materia oscura e alle proprietà astroősiche della formazione delle galassie su piccola scala,
in particolare la massa minima degli aloni di materia oscura per la formazione delle galassie MGF

H . Tali
vincoli sono basati sui dati raccolti dalle osservazioni a redshift 4 ≲ z ≲ 10 del Telescopio Spaziale Hubble
(HST) [18], del Telescopio Fermi [94], dell’Atacama Large Millimiter Array (ALMA) [80] e dati preliminari
dal telescopio Spaziale James Webb (JWST) [83]. In particolare verrà discusso l’impatto di questi dati nel
vincolare i paradigmi di materia oscura alternativi al modello CDM, dimostrando come uno strumento come
JWST possa ricorprire un ruolo di grande importanza nello svelare le caratteristiche di questa elusiva forma
di materia.

1.1 Storia della Materia Oscura

L’ipotesi dell’esistenza della materia oscura (DM, dark matter) si propone di risolvere il problema della
materia mancante nell’Universo. I pionieri della teoria sono Fritz Zwicky [181], Vera Rubin e Kent Ford
[153].
Zwicky, in particolare, viene considerato il "padre della materia oscura", in quanto fu lui a intuirne l’esistenza
e a darle il nome. La scoperta avvenne nel 1933, mentre stava studiando il movimento delle galassie
dall’Ammasso della Chioma. Si accorse che la quantità di massa calcolata in base alla luce emessa dalle
galassie era molto inferiore rispetto alla massa necessaria per mantenere il cluster coeso, viste le elevate
velocità delle galassie al suo interno. Zwicky ipotizzò, quindi, la presenza di aloni di quella che lui chiamava
"dunkle Materie", materia oscura in tedesco. Presentò quindi lo studio alla Swiss Physical Society, ma
solo negli anni ’70 la sua idea venne comunemente accettata dalla comunità scientiőca come una possibile
risoluzione al problema della massa mancante, anche grazie alle prove fornite da ulteriori ricerche, specialmente
quella di Rubin e Ford. Da quest’ultima è emerso che le stelle nelle regioni esterne delle galassie ruotano
a velocità molto più elevate di quanto si possa spiegare in base alla massa visibile. I due astronomi
contribuirono, pertanto, all’affermarsi dell’ipotesi dell’esistenza della materia oscura introdotta da Zwiky.
Lo studio di Rubin e Ford riguardava le curve di rotazione delle galassie, cioè graőci in cui viene riportata la
velocità orbitale v(r) delle stelle o del gas di una galassia in funzione della loro distanza radiale r dal centro
galattico. In Fig. 1 viene riportata come esempio la curva di rotazione della galassia a spirale Messier 33.

Queste curve si ottengono misurando le velocità di rotazione v(r) delle stelle o del gas all’interno di una
galassia a spirale. A questo scopo, esistono diverse tecniche:

1. Spettroscopia Doppler: si basa sul principio dell’effetto Doppler, che descrive il cambiamento in
lunghezza d’onda della luce emessa da una sorgente in movimento. Viene raccolto lo spettro della
luce proveniente da diverse regioni della galassia e si analizzano gli spostamenti delle linee spettrali.
Da essi è possibile calcolare il redshift z, deőnito come

z =
λosservata − λemessa

λemessa
=
v

c
, (1)

dove λosservata è la lunghezza d’onda osservata, λemessa è la lunghezza d’onda intrinseca, v è la velocità
della sorgente lungo la LOS (Line Of Sight, linea di vista) e c è la velocità della luce. Conoscendo z e c, è
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Figure 1: Curva di rotazione della galassia a spirale Messier 33. Sull’asse delle ascisse viene riportata la
distanza radiale dal centro galattico in anni luce, su quello delle ordinate la velocità orbitale in km/s. La
linea continua rappresenta la curva costruita sulla base dei dati delle stelle (punti gialli, con le relative barre
d’errore) e della riga a 21cm dell’idrogeno (punti blu, con le relative barre d’errore), usato come tracciante
del gas. La linea tratteggiata è la predizione sulla base della sola materia visibile. Si nota bene la differenza
tra le due curve, interpretabile come prova dell’esistenza della DM. Crediti: [46].

possibile ricavare v. Lo spostamento Doppler può essere utilizzato per la riga a λ = 21cm dell’idrogeno
atomico neutro (HI). La procedura prevede la mappatura della distribuzione e della velocità del gas
che si trova nei dischi delle galassie a spirale rotanti, attraverso l’utilizzo di radiotelescopi. Ad esempio,
in Fig. 1 viene utilizzata la riga a λ = 21cm dell’ HI nel radio.

2. Stelle variabili: le stelle variabili, come le variabili Cefeidi, possono essere usate per calcolare le distanze
dalle galassie. Una volta conosciute le distanze d, è possibile determinare le velocità orbitali delle stelle
calcolando il redshift z attraverso la legge di HubbleśLema�itre:

d =
cz

H0
, (2)

dove c è la velocità della luce e H0 è la costante di Hubble, il cui valore attualmente stimato è
H0 ∼ 69.8km/s/Mpc [68].
Attraverso la formula del redshift z = v/c, è possibile ricavare le velocità orbitali delle stelle v lungo la
LOS.
Come esempio di applicazione di questo metodo si riporta l’utilizzo delle Cefeidi per costruire la curva
di rotazione della Via Lattea [126], visualizzabile in Fig. 2.

Grazie alle curve di rotazione, è possibile calcolare la distribuzione di materia contenuta all’interno delle
galassie. Infatti esiste una relazione tra la velocità di rotazione radiale v(r) della materia e il potenziale
gravitazionale Φ della galassia

v(r) = (r dΦ/ dr)1/2. (3)
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Figure 2: Curva di rotazione della Via Lattea costruita utilizzando le variabili Cefeidi come indicatori di
distanza. Vengono assunti un raggio ottico di R0 = 8.09kpc e una velocità angolare a R0 pari a Ω0 =
233.6kms−1. I punti rossi rappresentano regioni ad elevata formazione stellare [145], mentre quelli grigi [163]
sono gli stessi dati riscalati attraverso una formula leggermente diversa per la velocità circolare. Le linee
continua e tratteggiata sono rispettivamente il modello di best-őt lineare e di best-őt universale. Crediti:[125].

1.2 Il modello ΛCDM

Sulla base dell’evidenza dell’esistenza della DM, è stato formulato il modello cosmologico attualmente
accettato dalla maggior parte della comunità scientiőca, il ΛCDM, conosciuto anche come Concordance
Cosmological Model (modello cosmologico di corcondanza), perché nasce per essere in concordanza con i dati
osservativi.
Il modello ΛCDM descrive l’evoluzione dell’Universo, che risulta essere composto da energia oscura, a cui è
associata la costante cosmologica Λ, da materia oscura fredda CDM (CDM, Cold Dark Matter) e da barioni,
cioè la materia ordinaria, o "materia visibile".

L’Energia oscura rappresenta una forma di energia che si pensa stia alla base dell’espansione accelerata
dell’Universo. Costituisce il ∼ 70% del budget energia-materia del cosmo. La costante Λ comparve per la
prima volta nelle equazioni della relatività di Einstein, dove quest’utlimo l’aveva introdotta per contrastare la
gravità e permettere la descrizione di un Universo statico, ma successivamente abbandonò questa idea quando
venne scoperto che l’Universo è in espansione. La costante cosmologica venne reintrodotta negli anni ’90
grazie alle prove a favore della sua esistenza fornite dalle osservazioni delle supernovae Ia, esplosioni di stelle
nane bianche al carbonio-ossigeno dovute al superamento della loro massa limite, la massa di Chandrasekhar,
che equivale a ∼ 1.44M⊙. Una nana bianca che fa parte di un sistema binario può aumentare la propria massa
accrescendo materiale dalla propria stella compagna. Al raggiungimento del limite di massa di Chandrasekhar
la nana bianca innesca la fusione del carbonio, che, avvenendo in un ambiente fortemente degenere, produce
un’esplosione di supenova.
La curva di luminosità di questo tipo di supernovae presenta un notevole picco, che appare quasi identico in
tutte le esplosioni di questo genere a causa della consistente uniformità delle masse delle nane bianche
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coinvolte nell’esplosione. Pertanto, sono considerate "candele standard", utili per misurare le distanze
cosmiche. Nel 1998, due gruppi indipendenti di ricercatori, il Supernova Cosmology Project e il High-Z
Supernova Search Team, cominciarono a osservare un gran numero di supernovae di tipo Ia in galassie
distanti. Si aspettavano che queste supernovae fossero più deboli rispetto a quelle nelle galassie più vicine,
a causa dell’espansione dell’Universo. Tuttavia, scoprirono qualcosa di sorprendente: le supernovae erano
ancora più deboli di quanto previsto. Questo risultato portò alla scoperta del fatto che l’espansione dell’Universo
è accelerata. Per comprendere questo fenomeno, venne introdotta una forma di energia oscura che permea
lo spazio e ha un effetto repulsivo sulla gravità. La scoperta fu motivo di Premio Nobel per la Fisica nel
2011 per i leader dei due gruppi di ricerca Saul Perlmutter (Supernova Cosmology Project) [75], Brian P.
Schmidt e Adam G. Riess (High-Z Supernova Search Team) [72].

La CDM (Cold Dark Matter, materia oscura fredda) contribuisce al ∼ 25% del budget energia-materia
e all’∼ 85% della massa totale dell’Universo. Il modello CDM riproduce bene i dati a scale cosmologiche e
descrive la particella di CDM microscopicamente come costituita da particelle non-barioniche, con velocità
tipiche molto inferiori a quelle della luce e quindi "fredde". La CDM non può dissipare energia irradiando
fotoni ed è priva di collisioni, siccome le particelle di DM interagiscono tra loro tramite la gravità e,
possibilmente, la forza debole. Ciò spiegherebbe l’assenza totale di emissioni da parte della materia oscura.
Su scale cosmologiche, invece, la CDM può essere trattata come un ŕuido perfetto con pressione nulla,
caratterizzato dunque da un parametro dell’equazione di stato w ≡ p/ρ = 0. Nel modello CDM la formazione
delle strutture cosmiche avviene gerarchicamente secondo un processo "bottom-up", con strutture più piccole
che collassano per comporre via via strutture sempre più grandi e massicce.
Alcuni buoni candidati per la particella di CDM sono:

• le WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles, particelle massicce a interazione debole). Come si
evince dal nome, queste particelle interagiscono debolmente con la materia ordinaria attraverso la forza
nucleare debole. Esse rappresentano una delle candidate più popolari per la materia oscura fredda;

• i MACHOs (Massive Compact Halo Objects, oggetti compatti massivi dell’alone). L’idea dei MACHOs
suggerisce che oggetti compatti e massicci, come ad esempio buchi neri o stelle di neutroni, potrebbero
costituire una parte importante della materia oscura presente nell’alone galattico. Questi oggetti,
sebbene non emettano luce visibile, sono rivelati attraverso fenomeni come microlensing gravitazionale
[4], dove la loro gravità ampliőca la luce di oggetti più distanti. Tuttavia, è ora generalmente accettato
che i MACHOs non possono costituire la maggior parte della materia oscura nell’Universo [165], poiché
le stime basate sulle osservazioni della radiazione di fondo a microonde e la formazione delle strutture
cosmiche indicano che la materia oscura deve essere principalmente non luminosa e non interagente,
come nel caso dei candidati WIMP e altre teorie;

• gli assioni QCD, ipotetiche particelle estremamente leggere, neutre e che interagiscono molto debolmente
con la materia ordinaria e le altre forze fondamentali, tranne la gravità. A causa di questa debole
interazione, gli assioni possono essere difficili da rilevare direttamente. Queste particelle sono state
proposte per risolvere una violazione di simmetria nella teoria delle forze nucleari forti, nota come
"problema della CP forte".

Riprendendo il discorso sul modello ΛCDM, il restante ∼ 5% di budget energia-materia dell’Universo è
costituito da materia barionica, che rappresenta il ∼ 15% della massa totale dell’Universo. La materia
barionica è composta da barioni, particelle capaci di interagire mediante forze non solo gravitazionali, e
rappresenta la materia "ordinaria" nell’Universo visibile.

Uno dei pilastri fondamentali su cui poggia il ΛCDM è l’assunzione della Relatività Generale [58] come
corretta teoria della gravitazione.
Le osservazioni forniscono numerose prove a sostegno del modello, tra le quali:
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• il modello ΛCDM spiega esaustivamente le osservazioni riguardanti la radiazione di fondo cosmica nelle
microonde (CMB, cosmic microwave background)[139]. In particolare prevede piccole ŕuttuazioni, o
anisotropie, di temperatura con le conseguenti ŕutuazioni acustiche, nella CMB causate dalle prime
ŕuttuazioni di densità nell’Universo primordiale. Queste anisotropie sono state confermate da osservazioni
del satellite WMAP e del telescopio spaziale Planck [56], che sembrerebbero confermare lo spettro di
potenza ipotizzato dal modello ΛCDM (vedi il paragrafo 2.3). Inoltre, quest’ultimo spiega bene anche
la polarizzazione della CMB osservata dal satellite WAMP e dal telescopio spaziale Planck [56], nota
come polarizzazione E e B, derivante dall’interazione della radiazione con le particelle durante la sua
propagazione nell’Universo primordiale;

• la CDM costituisce la maggior parte (∼ 85%) della massa dell’Universo e la sua distribuzione permette
di spiegare come l’attrazione gravitazionale favorisca la formazione di strutture cosmiche come galassie
e ammassi di galassie, il cui indicatore è la foresta Lyman-alpha [105]. Inoltre, la CDM svolge un ruolo
chiave nei fenomeni delle lenti gravitazionali, in cui la luce proveniente da oggetti lontani viene curvata
dalla gravità prodotta dalla materia oscura, che genera campi gravitazionali attorno alle galassie e agli
ammassi di galassie [24];

• il modello ΛCDM è in accordo con le ŕuttuazioni nella distribuzione delle galassie sondata su larga
scala, ad esempio attraverso la SDSS (Sloan Digital Sky Survey) [166], descrivendo accuratamente lo
spettro di potenza della distribuzione delle strutture cosmologiche;

• il modello ΛCDM è coerente con le caratteristiche del contesto cosmologico in cui si è veriőcata la
nucleosintesi primordiale, spiegando le abbondanze degli elementi leggeri (elio, idrogeno e litio) che
si sono formati subito dopo il Big Bang [63]. Più precisamente, la dinamica dell’espansione che il
modelllo fornisce inŕuisce sulle temperature e sulle densità dell’Universo primordiale, che a sua volta
determinano la durata delle reazioni nucleari durante la nucleosintesi;

• come già accennato, la costante di Hubble, ovvero la velocità di espansione dell’universo, calcolata
attraverso i dati raccolti dalle Supernovae Ia [63], è un elemento chiave del modello ΛCDM;

• il modello ΛCDM è coerente con le stime dell’età dell’Universo [140], infatti è in accordo con i dati
derivanti dall’espansione dell’Universo, dalla CMB e dall’evoluzione delle strutture cosmiche quali
galassie e ammassi di galassie. [2]

Dall’altro lato, esistono anche delle discrepanze tra le osservazioni e il modello ΛCDM. Di seguito vengono
descritte quelle principali.

1.3 Problematiche del modello CDM

Il modello ΛCDM predice correttamente le strutture a grande scala dell’Universo, ma se ci spostiamo a scale
più piccole di quelle cosmologiche, come quelle galattiche, presenta dei problemi.

Problema della cuspide
Nel contesto del modello ΛCDM, la materia oscura forma aloni che, in prima approssimazione, possono essere
considerati sferici, e tipicamente la densità di massa di tali aloni aumenta rapidamente verso il centro. Questa
distribuzione di densità caratterizzata da una crescita rapida a piccoli raggi è chiamata cusp (cuspide). In
particolare, le simulazioni ΛCDM N-body puramente gravitazionali mostrano una distribuzione spaziale di
massa di DM negli aloni oscuri ben descritta da un proőlo che presenta una cuspide interna: il proőlo di
Navarro, Frenk e White (NFW) [130]:

ρNFW(r) =
ρs

(r/rs) (1 + r/rs)
2 →

{

1/r, per r ≪ rs
1/r3, per r ≫ rs

(4)
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dove rs è un parametro che varia di alone in alone, e rappresenta il raggio al quale dlog(ρ)/dlog(r) = −2,
mentre ρs = ρ(rs).

Tuttavia, le osservazioni delle rotazioni di numerose galassie a spirale e in particolare di galassie nane e
di alcune galassie poco brillanti (LSB galaxies, low surface brightness galaxies) sembrano suggerire che le
distribuzioni di densità al loro interno siano piuttosto piatte o cored, ossia con una crescita meno rapida, se
non nulla, verso il centro [66] [123]. Un proőlo di densità di origine empirica che ben descrive le distribuzioni
di massa degli aloni di DM di galassie nane e/o dominate dalla DM è il proőlo di Burkert [33]:

ρ(r) = ρ0
r30

(r + r0)(r2 + r20)
, (5)

dove r0 rappresenta il raggio scala caratteristico del nucleo e ρ0 la densità centrale. Questo proőlo descrive
un nucleo di densità costante a piccoli raggi in modo vagamente analogo ad un alone pseudo-isotermo.

La discrepanza tra le predizioni fornite dalle simulazioni e le osservazioni circa l’andamento della distribuzione
spaziale della materia oscura a piccoli raggi è conosciuta come cusp-core problem, o "problema della cuspide".
La discrepanza tra i due andamenti è visualizzabile in Fig. 3.

Figure 3: A sinistra: curve di rotazione di 7 galassie THINGS (HI Near Galaxy Survey) e di 2 galassie simulate
(DG1 e DG2 [76]), sovrapposte ai valori mediani delle curve di rotazione di LITTLE THINGS. Le curve
sono normalizzate da V0.3 ad una distanza dove d log d log V/ logR = 0.3 [84] secondo le parametrizzazioni
teoretiche del potenziale NFW (linea solida) e dell’isoterma pseudocale (linea tratteggiata). Le linee solide
grigie e nere indicano le curve di rotazione NFW della CDM con V > 90km/s e V < 90km/s rispettivamente.
Le croci rappresentano i valori medi delle curve di rotazione in ogni bin 0.1R/R0.3. A destra: proőli di densità
della CDM derivati dalle curve di rotazione a sinistra. Le linee grigie (V > 90km/s) e nere (V < 90km/s)
rappresentano i proőli di densità NFW con pendenza α ∼ −1.0. E’ evidente che le galassie seguano un
proőlo cored, mentre il modello NFW prevede l’esistenza di una cuspide. Crediti:[133].

Missing Satellites Problem
La formazione delle strutture nel paradigma ΛCDM è gerarchica, quindi ci si aspetta che gli aloni galattici di
DM siano popolati da subaloni, possibilmente abitati da galassie satelliti che orbitano attorno alla principale.
Le simulazioni in ambito del modello ΛCDM su galassie di dimensioni simili alla Via Lattea stimano un
numero di subaloni per alone dell’ordine del centinaio, ma il numero effettivamente osservato è molto minore
[95]. La discrepanza tra il numero di galassie satellite orbitanti attorno a quelle più grandi rispetto al numero
suggerito dalle simulazioni è conosciuta come missing satellite problem, o "problema dei satelliti mancanti".
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La soluzione potrebbe trovarsi nei limiti delle nostre osservazioni, e forse quelle future potrebbero scoprire
più oggetti di questo tipo; oppure gli aloni più piccoli, per una serie di processi, come la fotoionizzazione, che
scalda il gas riducendone l’accrescimento [57] [29] [11] [19] [157], oppure la riionizzazione del gas [52], o ancora
il vento di supernova, che spinge il gas fuori dagli aloni [51], potrebbero non avere contenuto barionico, e
quindi non essere visibili . Al giorno d’oggi, quest’ultima risulta essere l’opzione più accreditata [180] [179]
[157].

Too-big-too-fail problem
Il too-big-to-fail problem consiste nel fatto che fatto che alcune simulazioni della formazione delle strutture
cosmiche predicano la formazione di gruppi di galassie più massicci di quanto osservato. Infatti, parlando del
"Missing Satellites Problem", è stata proposta come soluzione quella per cui i subaloni visibili sono quelli più
grandi (e quindi con più massa), ma, prendendo come esempio la Via Lattea, le galassie satellite osservate
non sono abbastanza massiccie da rispettare i criteri richiesti per la soluzione al "Missing Satellites Problem"
[73]. Ciò vale anche per il Local Group e il Local Volume [136] [74], quindi non è una proprietà speciőca
della Via Lattea. In poche parole, il problema consiste nel fatto che molti subaloni predetti dal ΛCDM sono
così massicci da non poter non ospitare galassie satellite con stelle visibili [23], ma dalle osservazioni non vi
è evidenza della loro presenza.
Questa discrepanza potrebbe essere dovuta a processi ősici che agiscono sui barioni all’interno dei subaloni,
inŕuenzando la formazione delle galassie satellite. Tuttavia, questa soluzione sembra essere funzionale solo
per la Via Lattea e solo per processi ősici molto efficienti, come quelli condotti dalle supernovae o dai SMBHs
(Super Massive Black Holes, buchi neri super massicci).
Un’altra possibile soluzione è quella di considerare modelli di materia oscura alternativi al modello CDM,
che potrebbero inŕuenzare diversamente la formazione delle strutture galattiche a piccola scala.
La Fig. 4 mostra il problema "too-big-to-fail" per la Via Lattea.

Figure 4: I punti rappresentano le velocità circolari di alcune galassie satellite della MW con massa a metà
raggio dell’ordine M ∼ 105−7M⊙. Le linee color magenta mostrano le curve delle velocità circolari dei
subaloni di materia oscura. Ci si aspetterebbe che questi subaloni presentino una grande tasso di formazione
stellare, ma, come si evince dal graőco, nei subaloni più massicci con M ≥ 108M⊙ e raffigurati nella parte
grigia, non si osservano galassie satelliti. Ciò indica che i subaloni più massicci predetti dalle simulazioni
sono "too-big-to-fail" per formare stelle e galassie. Crediti:[28].

Angular momentum problem
Il problema della perdita di momento angolare durante le simulazioni sulla formazione di galassie a disco nel
contesto del modello ΛCDM è una sőda cruciale nel campo della cosmologia. Alcuni studi, come quello di
Navarro & Benz (1991) [128], hanno rivelato una tendenza sistematica alla perdita di momento angolare da
parte dei nuclei di materia barionica condensata verso l’alone di materia oscura nel corso della formazione
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dei dischi, un risultato in contrasto con le aspettative teoriche comunemente accettate [61].
La soluzione a questa problematica è generalmente attribuita all’importante ruolo svolto dal feedback
energetico, principalmente derivante dalle esplosioni di supernovae, nel regolare il ŕusso di gas verso la fase
fredda: questo feedback limita la quantità di materiale che può condensarsi nei nuclei, il quale altrimenti
perderebbe rapidamente momento angolare a causa dell’attrito dinamico che si genera nell’alone. Fino ad
ora, è stato difficile giungere a modelli che descrivano in maniera soddisfacente il ciclo di formazione stellare e
il feedback energetico, preservando allo stesso tempo il momento angolare. In particolare, sono stati proposti
schemi che impediscono il raffreddamento del gas prima di un’epoca speciőca di condensazione, dimostrando
di avere maggiore successo nel riprodurre le caratteristiche osservate nei dischi galattici [175].
Da recenti studi è emerso che un ruolo cruciale nella creazione di modelli di galassie, che potrebbe pertanto
avere una rilevanza signiőcativa nelle cosmologie basate sulla materia oscura fredda, sia svolto dalla formazione
stellare autoregolata [81]. Si tratta di un processo secondo il quale il feedback stellare (getti e venti stellari),
nel tentativo di opporsi alla gravità, spinge le masse stellari verso la stessa distribuzione di massa, cosicché
siano le stelle stesse a "regolare" le proprie masse.

Relazioni di scala
Si stimano centinaia di miliardi di galassie nell’Universo, tutte diverse le une dalle altre, ma che si manifestano
secondo una certa regolarità. Ciò ha permesso che si scoprissero diverse relazioni di scala tra le proprietà
barioniche e della DM e la dinamica delle galassie. La più conosciuta è la relazione di TullyśFisher [168], che
in particolare riguarda le galassie a spirale. Questa relazione empirica lega la velocità circolare asintotica vf di
una galassia a spirale, ovvero la velocità misurata nella parte piatta delle curve di rotazione, alla luminosità
intrinseca della galassia stessa (o alla sua massa barionica): M ∝ v4f . L’andamento è visualizzabile in Fig.5.
Il valore della velocità asintotica è regolato dal contenuto di DM di una galassia, mentre la luminosità o
la massa barionica sono quantità proprie della materia barionica Ð si capisce dunque come la relazione di
TullyśFisher esprima un legame a priori non scontato tra la parte luminosa e quella oscura delle galassie a
spirale. Una forma alternativa di tale relazione è la relazione di Tully-Fisher barionica (BTFR), che lega la
velocità asintotica delle galassie a spirale alla massa totale dei barioni. Rispetto alla legge di TullyśFisher,
la BTFR esibisce una dispersione minore [113].

Figure 5: Relazione di TullyśFisher dell’Ammasso della Vergine. Sull’asse delle ordinate viene riportata la
magnitudine assoluta M delle galassie, mentre su quello delle ascisse la velocità circolare asintotica vf . I
cerchi vuoti rappresentano le galassie dell’Ammasso della Vergine, mentre i cerchi pieni sono dei calibratori
locali. [168]
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Un’ultima relazione di scala tra il contenuto barionico e il contenuto di DM delle galassie a spirale è la
Radial Acceleration Relation (RAR), rappresentata in Fig. 6. La RAR è una relazione empirica che lega
l’accelerazione gravitazionale derivante unicamente dai barioni, gbar, all’accelerazione totale gobs = V 2/r
[115]. Dalla Fig. 6 si nota che, dove i barioni dominano, si ha gobs ∼ gbar, mentre nelle regioni centrali,
dominate da DM e a basse accelerazioni, la relazione devia dalla bisettrice del graőco. Questa stretta relazione
potrebbe essere vista come una generalizzazione di altre relazioni dinamiche delle galassie a spirale.

Figure 6: In alto: graőco della relazione di accelerazione radiale per 153 galassie SPARC. La linea solida
rappresenta il őt dei dati, la linea puntinata è il riferimento all’unità. Sono riportate le barre d’errore
(barre rosse) e i residui (istogramma). In basso: residui e barre d’errore (barre rosse). La linea tratteggiata
rappresenta il valore dell’rms in ogni bin, mentre la linea rossa rappresenta l’incertezza e la mass-to-light-ratio
delle stelle della galassia. Crediti:[115].

Dalla Fig. 6 si evince anche che la RAR segue un ben preciso andamento per tutte le galassie a spirale,
anche se sono di tipologie leggermente diverse.
Sebbene sia la BTFR che la RAR siano generalmente in accordo con il modello ΛCDM, la dispersione
ottenuta dalle relazioni di scala è maggiore di quella che si ritrova nei dati [151]. La spiegazione di come
queste relazioni emergano e riprodurre la loro dispersione non sono compiti banali nell’ambito del modello
ΛCDM, e pertanto diverse soluzioni alternative sono state considerate dalla comunità scientiőca (vedi Sez.
2).

2 Alternative al modello CDM

Per risolvere i problemi elencati nella sezione 1.3, al momento sono state proposte alcune soluzioni, che
spaziano dall’inclusione della ősica barionica nelle simulazioni N-body CDM all’ipotizzare differenti proprietà
particellari per la DM, őno ad abbanondare del tutto l’ipotesi della DM considerando vere e proprie teorie
di gravità modiőcata.

2.1 Modellizzazione della fisica barionica

Una prima possibilità prevede di prendere in considerazione per le simulazioni non solo la CDM, ma anche
la materia barionica e modellizzare adeguatamente la sua ősica, capace in principio di alterare la buca
di potenziale coincidente con un alone di materia oscura galattico. Durante la formazione delle galassie,
l’attrito dinamico, gli effetti di feedback provenienti da stelle e/o l’eventuale presenza di nuclei galattici attivi
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(AGN, Active Galactic Nuclei) possono indurre violente ŕuttuazioni nella parte più interna del potenziale
gravitazionale, trasferendo anche energia e momento angolare dai barioni alla materia oscura. Simili processi
potrebbero, ad esempio, cancellare la "cusp" centrale nella distribuzione di densità degli aloni CDM. Tali
fenomeni vengono studiati, ad esempio, nei seguenti lavori: Navarro et al. (1996) [129], Read & Gilmore
(2005) [144], Governato et al. (2010) [77], Pontzen & Governato (2012) [142], Schaye et al. (2015) [158],
Chan et al. (2015) [39].

Un esempio concreto di modellizazione degli effetti barionici nel modiőcare la distribuzione di massa della
DM può essere costituito dal seguente proőlo di densità [54]:

ρDC14(r) =
ρs

(

r
rs

)γ [

1 +
(

r
rs

)α](β−γ)/α
. (6)

Qui rs e ρs rappresentano rispettivamente un raggio scala e una densità scala caratteristiche di ogni alone,
che dipendono dalla loro massa e dal loro tempo di formazione. I parametri γ e β restituiscono rispettivamente
la pendenza logaritmica interna ed esterna del proőlo di densità, mentre α descrive la transizione tra i due
regimi. Questi parametri non sono liberi, ma dipendono dal rapporto tra massa stellare e massa dell’alone
di DM considerato. Come suggerito dal lavoro di Di Cintio et al. (2014) [54] sulla base di simulazioni
cosmologiche idrodinamiche ad alta risoluzione, la forma interna dei proőli di densità di DM sembra dipendere
sistematicamente da tale rapporto. Tuttavia è in generale difficile rappresentare adeguatamente con dei
modelli analitici l’effetto globale della complessa ősica barionica, specialmente se si vuole evitare di introdurre
un numero eccessivo di parametri liberi nei propri modelli. Inoltre i fenomeni di feedback barionici potrebbero
non essere sufficienti da soli per spiegare la formazione di core per le galassie dominate dalla materia oscura,
oggetti in cui il contributo dei barioni è spesso trascurabile. Ciò ha portato la comunità astroősica a
considerare soluzioni alternative alle problematiche della CDM Ð alcune tra queste consistono in teorie di
gravità modiőcata.

2.2 Teorie di gravità modificata (MOND)

Esistono diverse teorie di gravità modiőcata che nascono con lo scopo di risolvere le problematiche del
paradigma CDM su scala delle galassie. Alcune di esse ipotizzano la presenza di effetti gravitazionali
che alterino la fenomenologia della materia oscura su scala galattica come accoppiamenti non-minimali tra
materia oscura e gravità o interazioni non-locali [70, 69]; [10, 9].

Un’altra possibilità forse più radicale potrebbe essere quella di considerare un Universo privo di DM
in cui è presente una forza gravitazionale modiőcata che agisce su piccola scala, andando ad alterare
opportunamente il potenziale gravitazionale generato dalla materia barionica con l’intento di risolvere in
tale maniera il problema della massa mancante nelle galassie. Una delle più popolari teorie in questo senso
è la MOdiőed Newtonian Dynamics (MOND) [121] [119] [120].

Nello scenario MOND, la seconda legge di Newton viene modiőcata come segue:

F⃗N = mµ

(

a

a0

)

a⃗, (7)

dove a0 ∼ 1.2 · 10−8cm/s è un’accelerazione di scala empirica che separa i regimi MONDiani da quelli
Newtoniani, ed è una costante universale. La funzione µ(x), con x = a/a0, è conosciuta come funzione di
interpolazione. Nonostante la forma analitica di quest’ultima cambi a seconda della particolare versione di
MOND considerata, l’espressione più comune della funzione di interpolazione MOND è:

µ(x) =

{

1 se |x| ≫ 1
x se |x| ≪ 1

(8)

Questa forma della funzione di interpolazione ci dice che quando l’accelerazione a di una particella
di test è molto maggiore dell’accelerazione di scala MOND a0, allora l’espressione nell’Eq.(7) restituisce
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semplicemente il secondo principio di Newton. Si noti che alcune versioni di MOND lasciano inalterato il
secondo principio di Newton, andando a introdurre la funzione di interpolazione unicamente nell’espressione
della forza gravitazionale. Da quanto detto si evince che in questo scenario la dinamica galattica è alimentata
esclusivamente dai barioni, senza bisogno di invocare la presenza di DM nell’Universo.

Questa legge è in grado di riprodurre con relativa accuratezza le curve di rotazione sia di molte galassie
Low Surface Brightness (LSB) (ossia galassie diffuse, dominate dalla DM e caratterizzate da basse accelerazioni
tipiche) che di alcune galassie High Surface Brightness (HSB) (galassie dominate da barioni e caratterizzate
da regimi di alte accelerazioni). Inoltre, relazioni di scala come quella di TullyśFisher trovano una spiegazione
piuttosto immediata nello scenario MOND, giacchè dall’Eq.(7) si può facilmente ricavare la seguente relazione:

v4f = a0GMb, (9)

che è precisamente la relazione di TullyśFisher.
Bisogna tuttavia notare che l’ipotesi MOND presenta alcune sostanziali limitazioni. La teoria MOND non

è infatti in grado di eliminare la necessità di DM in tutti i sistemi astroősici, dato che in questo scenario gli
ammassi di galassie mostrano comunque discrepanze di massa residue [114]. In aggiunta, l’osservazione del
"Bullet Cluster", un sistema formato da una coppia di ammassi di galassie in collisione, sőda ogni modello di
gravità modiőcata che non contempli l’esistenza della DM [44]. Un’immagine del "Bullet Cluster" è presente
in Fig. 7. In più, la teoria MOND fatica, su scale cosmologiche, a riprodurre le anisotropie osservate nella
CMB e a spiegare la formazione delle strutture cosmiche [114]. Inőne, alcune versioni di MOND predicono
che la gravità non si propaghi alla velocità della luce. La detezione da parte degli interferometri LIGO del
segnale di onda gravitazionale GW170817 nel 2017 ha posto dei vincoli su quanto possono essere diverse la
velocità della gravità e quella della luce, restringendo sensibilmente lo spazio dei parametri ammissibile per
alcune versioni della teoria MOND [15].

Figure 7: Immagine del "Bullet Cluster" (1E 0657-56) nei raggi-X dal telescopio Chandra, sovrapposta ad
un’immagine di sfondo nello spettro visibile dai telescopi Magellano e Hubble. L’emissione rosa nei raggi-X
è prodotta dal gas caldo dei due ammassi che costituisce la componente principale di materia barionica
nel sistema, mentre la regione blu mappa la distribuzione di massa dei due ammassi calcolata grazie agli
effetti di lensing gravitazionale [43]. La discrepanza tra l’emissione X del gas caldo e il lensing suggerisce
la presenza di una componente di massa invisibile. Crediti: X-ray: NASA/CXC/CfA/[110]; Lensing Map:
NASA/STScI; ESO WFI; Magellan/U.Arizona/[45]. Optical: NASA/STScI; Magellan/U.Arizona/[45].

2.3 Modelli alternativi di materia oscura

Parte della comunità astroősica si è concentrata su un’ulteriore possibile soluzione ai problemi riportati in
Sez. 1.3, la quale consiste nel modiőcare le proprietà microscopiche della DM, ovvero considerare modelli
alternativi al paradigma CDM.
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Hot Dark Matter (HDM)

Storicamente, un modello alternativo al CDM è la Hot Dark Matter (materia oscura calda). Le particelle che
costituiscono la materia oscura calda sono i neutrini, che si formano attraverso processi, chiamati decadimenti
Beta, in cui un neutrone decade in un elettrone, un protone, un neutrino e un anti-neutrino. I decadimenti
Beta avvengono in presenza di nuclei atomici instabili, in condizioni di altissime temperature e densità,
favorevoli alla produzione di reazioni nucleari. Per esempio, si veriőcano durante i processi di nucleosintesi
stellare, le esplosioni di supernova, nelle nane bianche e, appunto, durante la produzione di neutrini.
I neutrini hanno carica nulla, ed essendo poco massivi, hanno velocità ultrarelativistiche e sono debolmente
interagenti. Ciò rende la HDM non incline a raggrupparsi in strutture su piccola scala, come gli aloni
galattici. Pertanto, si ipotizza una situazione, chiamata top-down scenario, in cui prima si formano le
strutture cosmiche a grande scala, e poi, attraverso frammentazioni e agglomerazioni, si formano quelle più
piccole. Tuttavia, le osservazioni del satellite COBE mostrano che la formazione delle strutture cosmiche
su piccola scala è più efficente rispetto a quanto predetto da questa teoria [143], escludendo la HDM come
componente principale della materia oscura dell’Universo.
L’unico modo per non escludere l’esistenza della HDM, è quello di includerla in modelli di Materia Oscura
Mista [118] [143], nei quali la maggior parte della materia oscura segue il paradigma CDM, e la restante
parte segue il paradigma HDM.

Warm Dark Matter (WDM)

Il modello Warm Dark Matter (materia oscura tiepida) prevede una tipologia di materia oscura con proprietà
intermedie tra la matreia oscura calda e la materia oscura fredda: in particolare, le particelle che la
compongono hanno massa e velocità intermedie tra quelle delle particelle di HDM e di CDM [171].

E’ importante deőnire la lunghezza di free-streaming, che corrisponde al cammino libero medio che le
particelle di materia oscura possono percorrere prima di interagire in modo signiőcativo con altre particelle.
Essa è inŕuenzata dalla velocità delle particelle e dal tipo di interazioni che possono avere con altre particelle
o campi.
Nel caso del modello WDM, le particelle hanno velocità maggiori di quelle del modello CDM, e quindi
lunghezze di free-streaming maggiori. Questo fa sì che le particelle di WDM possano diffondersi al di
fuori delle perturbazioni primordiali che porteranno alla formazione degli aloni di materia oscura. Come
sarà chiarito a breve, questo effetto generalmente riduce il numero di aloni di piccola massa previsto nel
paradigma WDM rispetto a quello CDM.

Per apprezzare al meglio questo effetto è utile introdurre il concetto di spettro di potenza. Lo spettro di
potenza si riferisce alla distribuzione della concentrazione di materia oscura nell’Universo. In particolare, si
deőnisce a partire dal contrasto di densità locale della materia oscura a una certa scala rispetto ad un valore
medio [89] [108]:

δ(x) =
ρ(x)− ρ̄

ρ̄
, (10)

dove δ(x), ρ(x) e ρ̄ sono rispettivamente la sovradensità, la densità locale e la densità media di materia
oscura. In Fig. 8 è possibile visualizzare un confronto tra gli spettri di potenza di tre diversi modelli di
WDM.
Lo spettro di potenza è legato ad una funzione chiamata funzione di massa degli aloni f(σ, z), deőnita come
[108]:

f(σ, z) =
dρ/ρb
d lnσ−1

, (11)

dove ρb(z) è la densità di background al redshift z, σ(M, z) rappresenta la varianza del campo di densità
lineare e M è la massa degli aloni.
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La varianza σ(M, z) è legata allo spettro di potenza P (k) tramite la formula:

σ2(M, z) =
d2(z)

2π2

∫ inf

0

k2P (k)W 2(k,M) dk, (12)

dove W (k,M) è una funzione che smussa lo spettro di potenza, d(z) = σ(M,z)
σ(M,0) è un fattore di crescita della

varianza in funzione del redshift z, k ≈ 2π/L è un numero d’onda e L è una lunghezza caratteristica associata
alla distribuzione delle galassie nello spazio. Il numero d’onda k viene utilizzato per descrivere le variazioni
nella distribuzione delle galassie a diverse scale di lunghezza. Maggiore è il valore di k, più piccole sono le
scale di lunghezza coinvolte nella descrizione delle variazioni. In altre parole, k è un modo di quantiőcare
quanto rapidamente cambia la distribuzione delle galassie mentre ci spostiamo tra diverse posizioni nello
spazio cosmico.
In pratica, la funzione di massa degli aloni fornisce una stima del numero di aloni con una certa massa M
per unità di volume comovente, őssati alcuni parametri.

L’analisi dello spettro di potenza è cruciale nel derivare le proprietà e la distribuzione delle strutture
cosmiche a diverse scale e per testare le teorie sulla formazione e sull’evoluzione dell’Universo.

Esiste una relazione, detta funzione di trasferimento, che descrive come la lunghezza di free-streaming
inŕuisca sulla distribuisce di materia:

T (k) = [P (k)ΛWDM/P (k)ΛCDM ]1/2, (13)

più precisamente, corrisponde alla frazione dello spettro di potenza di un Universo in cui è presente la
WDM, rispetto a quello di un Universo in cui la materia oscura è puramente nella forma di CDM, sotto
radice quadrata [152].

Le produzione delle particelle di materia oscura nell’Universo primordiale può avvenire in due modi:

• attraverso processi detti di produzione termica (TP, thermal production), e in questo caso i prodotti
sono chiamati thermal relics ("reliquie termiche");

• attraverso processi che non avvengono in equilibrio termico (NTP, non-thermal production), generando
le cosiddette non-thermal relics ("reliquie non termiche").

Nell’ambito delle thermal relics di WDM, grazie al fatto che hanno lunghezze di free-streaming maggiori delle
particelle di CDM, le strutture cosmiche vengono soppresse a scale dell’ordine del Mpc e inferiori, attenuando
le difficoltà del modello ΛCDM nel riprodurre alcune osservazioni legate allo spettro di potenza della materia
su scale di alcuni Mpc e al di sotto di esse [138]. Infatti, lo spettro di potenza della materia subisce un cut-off
a basse masse passando da un modello CDM ad uno WDM, cioè vengono eliminate le ŕuttuazioni di densità
sotto una certa scala. In Fig. 8 è riportato l’andamento della relazione per tre differenti modelli di therm
relics di WDM.

Se si considerano le non-thermal relics, invece del "cut-off" lo spettro di potenza presenta una discesa o
"downward step" [107] [22].

Di seguito vengono menzionati alcuni esempi di thermal e non-thermal relics:

• i neutrini sterili sono l’esempio più semplice di ipotetiche particelle non-termiche di WDM. Per
costituire la DM, devono avere una massa dell’ordine M ∼ keV [1] [97] [21] [97], ed interagire solo
debolmente con la materia. Per questo motivo non sono in equilibrio termico e sono molto difficili da
rivelare sperimentalmente;
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Figure 8: Confronto tra gli spettri di potenza di tre diversi modelli di materia oscura calda (WDM)
con masse di 1, 2 e 4 keV (rappresentati da curve di colore nero, blu e arancione) rispetto al modello
ΛCDM corrispondente. Le diverse curve rappresentano tre diversi redshift (z = 3, 4.2, 5.4) e sono indicate
rispettivamente da curve tratteggiate, curve tratteggiate-punteggiate e curve continue. Inoltre, è presente
una curva verde che rappresenta la soppressione lineare indipendente dal redshift nello spettro di potenza
della materia per un modello WDM con massa di 2keV. Questi risultati fanno riferimento ad un modello in
accordo con i dati di Planck [138] e di WMAP-9yr [96]. Crediti:[172].

• i gravitini sono particelle teoriche che appaiono in alcune estensioni del Modello Standard della ősica
delle particelle. Il range di massa dei gravitini spazia dai keV ai GeV, mentre per alcuni modelli arriva
őno a TeV, ma i vincoli cosmologici richiedono che la loro massa sia inferiore a 1keV [104]. I gravitini
possono essere generati sia attraverso processi termici che attraverso processi non termici, e ciò li rende
dei buoni candidati sia per la CDM, che per la HDM, che per la WDM [6]. In particolare, sono buoni
candidati di particelle per la materia oscura perchè sono abbastanza stabili, a causa del fatto non
interagiscono molto [27] [164];

• le già menzionate WIMPs sono candidate thermal relics massive, con GeV ≤M ≤ 100TeV [79] [102],
che interagiscono debolmente. Le WIMPs termiche sono teorizzate come particelle che potrebbero
essersi generate durante le prime fasi dell’Universo caldo e successivamente raffreddate con l’espansione
cosmica [6]
Potrebbero esistere delle particelle WIMPs che non si trovano in una condizione di equilibrio termico
e che quindi sono delle candidate non-thermal relics. Esse prendono il nome di E-WIMPs [42] (o
super-WIMPs [62] o FIMPs [82]) e potrebbero non aver subito il processo di congelamento termico
dovuto all’espansione dell’Universo [6].

Alcune simulazioni che prendono in considerazione particelle di WDM, con masse 175eV, 350eV e 1.5keV,
hanno parzialmente risolto i problemi che il modello CDM presenta a piccole scale [14]:

• il cusp-core problem, in particolare l’andamento della densità centrale degli aloni si attenua;

• il missing satellites problem, diminuendo il numero di aloni poco massicci, e quindi di galassie satellite.
Inoltre, il modello WDM prevede che gli aloni più piccoli si formino tardi nel tempo, come determinato
dal top down scenario;

• il too big to fail, per gli stessi motivi elencati sopra.
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Sebbene il modello WDM risolva alcuni problemi del modello CDM, presenta comunque delle difficoltà.
Dai dati della Lyman-α forest risulta che la massa delle particelle di WDM deve essere mWDM ≥ 3.3keV
[171], mentre da quelli SDSS sul numero di galassie nane ultra-deboli si trova che mWDM ≥ 2.3keV , con
deviazione standard minima per mWDM = 4keV [141]. Entrambi questi vincoli escludono il range di valori
mWDM = 1− 2keV , cioè quello adatto a risolvere i problemi del modello CDM. Un modello con mWDM =
4keV , invece, non si discosterebbe signiőcativamente dai problemi del modello CDM a causa della forma del
"cut-off" nello spettro di potenza lineare, essendo troppo ripido e quindi in disaccordo con i dati [160]. Alla
luce di ciò, il WDM non rappresenta un modello migliore rispetto al CDM.
Le ultime novità riguardanti i limiti sulle masse della WDM provengono dalle osservazioni del James Webb
Space Telescope (JWST), le quali sembrerebbero suggerire che le particelle di WDM non possano avere masse
nel range mWDM = 1− 2keV , ma debbano averne di maggiori [48].

Fuzzy Dark Matter (ψDM)

Il paradigma ψDM (Fuzzy Dark Matter) prevede che la materia oscura sia composta da particelle, in
particolare bosoni o assioni, molto leggere, con masse dell’ordine dei 10−21 − 10−22eV [41]. Con masse
di questo tipo, alle particelle si associa una lunghezza d’onda di de Broglie dell’ordine di qualche kpc.
Conseguentemente, esse manifestano un comportamento ondulatorio (quantistico) su scala galattica.

La lunghezza d’onda di de Broglie è frutto dell’ipotesi di de Broglie secondo cui le particelle massive
hanno natura duale: si tratta del dualismo onda-particella, precedentemente introdotto da Einstein per la
luce, applicato alla materia [26]. Per questo motivo, proprio come per le onde, alle particelle viene associata
una lunghezza d’onda, la lunghezza d’onda di de Broglie, data dalla formula:

λ =
h

p
, (14)

dove p è l’impulso della particella e h la costante di Planck (h = 6.62607015× 10−34J · s).

Sostituendo il valore m = 10−22eV all’interno di p = m · v e moltiplicando l’impulso per il valore di h,
risulta:

λ ∼ kpc. (15)

Il comportamento ondulatorio assunto dalle particelle di ψDM rappresenta la chiave di risoluzione ai
problemi a scale galattiche del modello CDM; questo perchè all’interno degli aloni di DM si genera una
pressione quantistica che limita la produzione di strutture cosmiche come galassie e ammassi di galassie
[122].
Per spiegare la situazione (la trattazione matematica seguente prende spunto da [122]), si parte dall’equazione
di Schrœdinger :

i

(

∂ψ

∂t
+

3

2
Hψ

)

=

(

− 1

2m2
Ba

2
∇2 +mBΦ

)

ψ, (16)

dove mB è la massa della particella, ψ è l’equazione del moto per un campo scalare complesso, Φ è il
potenziale gravitazionale newtoniano e a è il parametro di scala che descrive l’espansione dell’Universo.
L’Eq.(16) corrisponde all’equazione di Schrœdinger non lineare per un Universo in espansione.
Nel caso di un sistema di equazioni idrodinamiche, come può essere un alone di materia oscura, l’equazione
di Schrœdinger può essere adattata esprimendo la funzione d’onda ψ in coordinate polari:

ψ =

√

ρB
mB

eiθ, (17)

dove mB è la massa di una particella di ψDM, ad esempio di un bosone, e ρB è la densità delle particelle di
materia oscura. Il ŕuido di materia oscura viene descritto dalle quantità:

ρ = mB |ψ|2, (18)
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v =
∇θ
mB

. (19)

Sostituendo l’Eq.(18) e l’Eq.(19) all’interno dell’equzione di Schrdinger e dividendola in parti reale e immaginaria,
si trovano le equazioni che descrivono la dinamica del ŕuido macroscopico di materia oscura, rispettivamente
l’equazione di conservazione della massa e l’equazione di conservazione della quantità di moto:

∂ρ

∂t
+ 3Hρ+

1

a
∇ · (ρv) = 0, (20)

∂v

∂t
+Hv +

1

a
(v · ∇) v =

1

mBa
∇ (Φ +Q) , (21)

dove Q rappresenta il potenziale quantico:

Q = − 1

2mBa2
∇2√ρ
√
ρ
. (22)

Il termine Q corrisponde ad una pressione, la pressione quantistica, che contrasta la compressione della
materia dovuta alla gravità, rendendo il campo più rigido. Questa pressione si genera in regioni ad alta
densità, come i nuclei degli aloni di DM, e agisce su scale dell’ordine della lunghezza d’onda di de Broglie,
sopprimendo la formazione di strutture cosmiche al di sopra del numero d’onda di Jeans, che in uno scenario
di ψDM risulta così deőnito [111]:

kJ =
66.5

(1 + z)1/4

(

ΩψDMh
2

0.12

)1/4
( mB

10−22eV

)1/2

Mpc−1, (23)

dove ΩψDM indica l’abbondanza di ψDM. Al numero d’onda di Jeans corrisponde la lunghezza d’onda di
Jeans comovente, al di sotto della quale la formazione delle strutture cosmiche è fortemente soppressa, data
da [111]:

λJ =
2π

kJ
=

(1 + z)1/4

10.6

(

ΩψDMh
2

0.12

)−1/4
( mB

10−22eV

)−1/2

Mpc. (24)

Partendo dalla deőnizione della lunghezza d’onda di Jeans, è possibile deőnire anche la massa di Jeans [122]:

MJ =
4

3
πρ

(

1

2
λJ

)3

. (25)

La lunghezza d’onda di Jeans corrisponde al raggio minimo che una ŕuttuazione di densità deve manifestare
per provocare il collasso, e questo limite porta al risultato secondo cui aloni con M < (1.4 − 1.5) · 107M⊙
non possono esistere in questo scenario [152].

Queste interessanti proprietà potrebbero portare il paradigma ψDM a risolvere parte delle problematiche
su scala galattica riscontrate dal modello CDM. Tuttavia il modello ψDM presenta almeno un’inconsistenza
che riguarda la natura dei core che si formano tramite l’azione della pressione quantistica nelle galassia nane.
Le galassie nane con M < 1011M⊙ sembrano seguire un andamento del tipo [156] [32]:

ρ0r0 ≈ 75+55
−45M ⊙ pc−2. (26)

dove ρ0 e r0 sono rispettivamente la densità ed il raggio dei nuclei degli aloni di DM, e dunque il loro prodotto
restituisce dimensionalmente la densità superőciale del core di materia oscura, che è approssimativamente
costante in questa tipologia di galassie. Se i nuclei seguissero questo andamento "cored", i problemi del
paradigma CDM a scale galattiche sarebbero risolti, ma questo valore costante empirico della densità dei
nuclei degli aloni di DM non viene riprodotto dal paradigma ψDM, per il quale invece si ha che [53] [30]:

ρ0 ∝ r−4
0 . (27)
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Più precisamente, la distribuzione di densità dei nuclei degli aloni di ψDM, per r < 3 · r0, risulta essere [30]:

ρ0 = 0.019 ·
( m

10−22

)−2

·
(

(r0/kpc)
−1

(1 + 9.1 · 10−2(r/r0)2)2

)4
M⊙
pc3

, (28)

dove m è la massa della particella di ψDM. Il paradigma ψDM non sembrerebbe quindi essere in grado di
riprodurre l’andamento costante della densità superőciale dei core di materia oscura per le galassie nane,
cosa che pone dei dubbi sui meccanismi con cui si formano i core in questo modello.

Self-Interacting Dark Matter (SIDM)

La Materia Oscura Autointeragente (SIDM, Self Interacting Dark Matter) è un modello di materia oscura che
propone che le particelle di DM interagiscano tra loro attraverso una nuova forza, oltre a quella gravitazionale.
La sua esistenza venne ipotizzata per risolvere il "cusp-core problem" e il "missing satellites problem". In
particolare, sembra che le curve di rotazione riprodotte col modello SIDM siano in accordo con i dati,
partendo dalle galassie nane ed arrivano agli ammassi di galassie [134] [169] [91] [148] [146] [178]. Questo
perchè le interazioni tra particelle di SIDM possono avere l’effetto netto di espellere parte delle particelle
dagli aloni e dai subaloni [3]. Questo fenomeno potrebbe contribuire a risolvere il cusp-core problem, ma in
realtà lo scattering delle particelle potrebbe essere insufficiente a produrre una perdita di massa negli aloni
compatibile con la formazione di un core [3]. Per lo stesso motivo, sono stati avanzati dei dubbi su come
il missing satellites problem possa essere risolto nel modello di SIDM, anche se il dibattito è ancora aperto
[174] [55].

In Fig. 9 sono raffigurate le funzioni di massa degli aloni di diversi modelli di DM (WDM, ψDM e SIDM),
confrontate con quella di un modello CDM.

Figure 9: Plot della funzione di massa degli aloni ad un redshift di riferimento z ≈ 10 di diversi modelli di
DM: WDM (a sinistra), ψDM (al centro), SIDM (a destra). I colori si riferiscono al parametro 1/X, dove X
è la massa delle particelle o la loro temperatura, e sono calibrati in keV/mX per la WDM, 10−22eV/mX per
la ψDM e keV/TX per la SIDM. Le linee nere rappresentano la funzione di massa degli aloni di un modello
CDM, riottenibile in ciascun paradigma alternativo facendo tendere all’inőnito il valore di X. Crediti: [71].

3 Nuovi vincoli sulle proprietà delle particelle di materia oscura

Astroősici e cosmologi si sono a lungo interrogati su come sia possibile discriminare questi paradigmi
alternativi di materia oscura tra loro, elaborando una serie di metodi che si basano su differenti osservabili.
Di seguito vengono elencati i principali:

• analisi dello spettro di potenza del ŕusso della foresta Lymanśα [172] [88] [87] [173];
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• conteggi delle galassie ad alto redshift [135] [116] [162] [155];

• analisi dei dati provenienti dai γśray bursts (GRB), che potrebbero prodursi durante l’annichilimento
delle particelle di materia oscura [50] [100] [25] [78];

• indagini sulla reionizzazione cosmica, che potrebbe essere stata inŕuenzata dalla presenza della CDM
o della WDM [7] [99] [49] [36] [101];

• si può sfruttare il lensing gravitazionale come lente di ingrandimento sulle proprietà della distribuzione
della materia, compresa quella oscura [170] [147];

• investigazioni sulla riga a 21cm dell’idrogeno neutro come tracciante della materia oscura [37] [20] [40]
[154];

• utilizzo delle informazioni sulle stelle e galassie antenate del Gruppo Locale [177] [176];

• ridurre la differenza tra le relazioni di scala e i proőli delle galassie ultra-deboli osservate, e i modelli
teorici, ricavando i parametri che meglio riproducono i dati [35] [31];

• investigazione delle galassie satellite della Via Lattea, il cui numero dipende dalla massa delle particelle
di DM [92] [85] [106] [127] [131];

• una combinazione di questi metodi [60].

Nella trattativa seguente l’obiettivo sarà quello di illustrare e riepilogare un nuovo metodo in aggiunta a
quelli pre-esistenti il cui scopo è quello di contribuire a vincolare le proprietà astroparticellari della materia
oscura. Questo metodo utilizza stime recenti del cSFR (cosmic Star Formation Rate, tasso di formazione
stellare cosmico) ad alto redshift (z > 4). Il cSFR è una misura di quanta massa stellare si forma, in un certo
lasso di tempo, in un unità di volume comovente dell’Universo; questa quantità è in generale importante
per lo studio della storia dell’evoluzione stellare e galattica. Dalle stime del cSFR è possibile ottenere delle
informazioni sul numero di galassie ultra-deboli che, presumibilmente, abitano gli aloni di materia oscura di
piccola massa. In questo modo verrano ottenuti dei vincoli sulla forma della funzione di massa degli aloni
a piccole masse. La coda a piccole masse della funzione di massa degli aloni è, come detto in precedenza,
sensibile alle caratteristiche astroparticellari della materia oscura, che potranno essere dunque vincolate
grazie allo studio qui illustrato.

Un importante aspetto dell’analisi qui riportata consiste nel fatto che le stime del cSFR si baseranno anche
su nuovi dati del Telescopio Spaziale James Webb, che potrebbero fornire stime senza precedenti riguardo
l’Universo primordiale. Tuttavia è importante precisare che i dati che verranno utilizzati nella trattazione
seguente sono preliminari Ð potrebbero quindi essere soggetti a sistematiche e problemi di completezza che
verranno risolti in futuro. In più, lo studio dell’Universo ad alto redshift è in rapida evoluzione, e l’esatta
natura di molte galassie candidate ad alto redshift rivelate da JWST è in numerosi casi ancora al vaglio della
comunità scientiőca. Nonostante questo, i dati JWST qui considerati sono abbastanza robusti per formulare
dei forecasts, delle previsioni su come JWST potrebbe ampliare enormemente la nostra comprensione della
natura della materia oscura, őno al punto di escludere deőnitivamente, almeno in principio, alcuni paradigmi
alternativi al modello CDM.

3.1 Il James Webb Space Telescope (JWST)

Il James Webb Space Telescope (JWST) è un telescopio spaziale sviluppato dalla NASA in collaborazione
con l’Agenzia Spaziale Europea (ESA) e l’Agenzia Spaziale Canadese (CSA). E’ stato lanciato il 25 dicembre
2021 come successore del Telescopio Spaziale Hubble (HST) e ora orbita attorno al Sole e alla Terra nel
punto lagrangiano L2.
Il JWST opera alle lunghezze d’onda del vicino infrarosso (nIR) e del medio infrarosso (mIR), tra i 0.6µm
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e i 28.5µm. Questo intervallo permette sia la penetrazione delle osservazioni attraverso le regioni di polvere
spaziale, sia l’osservazione di oggetti lontani la cui luce ultravioletta, subendo l’effetto del redshift cosmologico,
viene spostata nell’infrarosso. Per questo, il JWST favorisce lo studio di oggetti distanti e freddi, come le
prime galassie primordiali, le stelle circondate da nubi di polvere e i sistemi planetari in formazione.
Il telescopio è composto da quattro strumenti principali, che verranno di seguito descritti.

NIRCam

NIRCam è una camera che cattura la luce degli oggetti nel vicino infrarosso tra i 0.6µm e i 5µm, con una
risoluzione R = λ/∆λ ∼ 1, 600 a 4µm [90]. In particolare, studia le prime galassie a essersi formate, le stelle
giovani della Via Lattea, gli oggetti della Fascia di Kuiper e gli esopianeti .

NIRSpec

NIRSpec è uno spettrografo che lavora nell’intervallo 0.6 − 5.3µm del vicino infrarosso [90]. Contiene
sei grating che forniscono spettroscopia ad alta risoluzione (λ/∆λ=R=1400-3600) e spettroscopia a media
risoluzione (R=500-1300) nell’intervallo di lunghezza d’onda da 0, 7µm a 5µm, mentre un prisma fornisce
spettroscopia a bassa risoluzione (R=30-300) nell’intervallo da 0, 6µma5µm [90]. In particolare, si tratta
di uno spettrografo multi-object capace di osservare 100 oggetti contemporaneamente. Ciò è reso possibile
grazie al microshutter array di cui è dotato, uno strumento composto da una serie di piccole "őnestre"
controllabili individualmente, che consentono di aprire o chiudere determinate zone del campo visivo e di
evitare la luce proveniente da fonti indesiderate. Il suo scopo principale è quello di studiare la formazione
stellare e la composizione chimica delle galassie giovani e distanti.

MIRI

MIRI, o Mid-Infrared Instrument, è composto da una camera, uno spettrografo e un coronografo, capaci di
rivelare la luce nel medio infrarosso, tra i 5.6µm e i 25.5µm, di oggetti deboli come le popolazioni stellari
distanti, le nuove stelle in formazione, gli oggetti della Kuiper Belt e gli esopianeti che orbitano attorno a
una stella. La risoluzione del MIRI è λ/∆λ=R=3.4-16.1 [90].

L’FGS/NIRISS

L’FGS, Fine Guidance Sensors, e NIRISS, Near-Infrared Imager and Slitless Spectrograph, operano nel
range di lunghezze d’onda 0.8 − 5.0µm del vicino infrarosso, con una risoluzione pari a λ/∆λ=R=4-10
[90]. Il Fine Guidance Sensors è una camera di guida che permette il puntamento del telescopio, mentre il
NIRISS raccoglie gli spettri e cattura le immagini degli oggetti, permettendo lo studio della composizione
delle atmosfere degli esopianeti.

Per dimostrare le straordinareie capacità del JWST e permettere alla comunità scientiőca astronomica
l’utilizzo di dati ad altà risoluzione, lo Space Telescope Science Institute (STScl) e il JWST Advisory
Committee (JSTAC) hanno sviluppano il programma Director’s Discretionary-Early Release Science (DD-ERS),
in cui vengono prese decisioni circa la selezione e il rilascio anticipato delle osservazioni. Ecco alcuni dei
programmi rilasciati.

Il programma GLASS

Uno dei programmi rilasciati dal DD-ERS è il GLASS, che ha lo scopo di spiegare:
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• il processo di reionizzazione dell’Universo primordiale, avvenuto meno di 1 milione di anni dopo il Big
Bang;

• come gli elementi pesanti si sono distribuiti nel tempo all’interno e attorno alle galassie.

Il metodo utilizzato per studiare questi processi prevede l’utilizzo del lensing gravitazionale dell’ammasso di
galassie Frontier Field (Abell 2744) [167].

Il programma PDRs4AII

Il programma PDR4AII utilizza il feedsback radiativo di stelle massicce per osservare le regioni in cui avviene
la fotodissociazione (PDRs, PhotoDissociation Regions) [12]. In queste regioni le stelle massicce generano
fotoni nel lontano ultravioletto (fUV) che scaldano il gas e le polveri.
Tra le prime immagini del JWST di una PDR abbiamo quella che raffigura la Barra di Orione, in Fig. 10.

Figure 10: Immagine della porzione centrale della Nebulosa di Orione, in cui, in particolare, risalta la Barra
di Orione. L’imagine è stata ottenuta attraverso lo strumento NIRCam del JWST. Si notano: il gas e le
polveri che compongono la Barra di Orione, che attraversa l’imagine trasevrsalmente da sinistra a destra;
la stella luminosa θ2 Orionis A all’interno della Barra; le stelle del Trapezium Cluster in alto a destra, che
ionizzanom attraverso la radiazione ultravioletta, parte della Barra. Crediti: NASA, ESA, CSA.
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Il programma IceAge

Il programma IceAge ha lo scopo di capire se e come si formano le condizioni per la vita nelle nebulose di
gas e polveri. Più in dettaglio il JWST studia l’evoluzione dei granelli di molecole prebiotiche ghiacciate,
fornendo informazioni su quante di queste molecole volatili possono andare a formare pianeti. I primi risultati
[112] rivelano un’abbondante presenza, nelle nebulose, delle seguenti molecole: 13CO2, OCN

−, 13CO, OCS
e COMs.

Il programma CEERS

Il programma CEERS, o Cosmic Early Release Science, è volto a studiare, attraverso le emissioni nel medio
infrarosso, le galassie a z ∼ 9 − 13, porre dei vincoli sulla formazione stellare e la crescita dei buchi neri a
z > 3, veriőcare l’abbondanza delle prime strutture bulge e a disco a z > 3 e studiare la formazione stellare
e la crescita di buchi neri supermassicci a z ∼ 1− 3 [65].

Il programma JADES

Il programma JADES [59] (James Webb Space Telescope Advanced Deep Estragalactic Survey) ha lo scopo
di studiare l’evoluzione galattica da alti redshift őno al "mezzogiorno cosmico" (cosmic noon), un periodo
avvenuto nell’intervallo z ∼ 2 − 4 in cui l’attività di formazione stellare e galattica raggiunge il suo picco
[13].

Successivamente, in Fig.(11-14) vengono riportate alcune delle prime immagini catturate dal telescopio
James Webb.

3.2 Curve di luminosità UV dall’HST.

Cosmic Star Formation Rate

E’ già stato accennato come il metodo che porta alla costruzione dei vincoli sulla massa delle particelle di
materia oscura descritto nel seguito si basi sulla cosmic Star Formation Rate. La cSFR si ricava integrando
le funzioni di luminosità, e qui verranno utilizzate quelle a lunghezze d’onda ultraviolette (UV) "rest-frame"
(cioè che appartengono alla parte UV dello spettro nel sistema di riferimento delle stesse galassie) di un
campione di galassie rivelate dal Telescopio Spaziale Hubble (HST) a redshift z < 10. I seti di dati HST
utilizzati per ricostruire la forma della funzione di luminosità UV delle galassie sono i seguenti:

• Dati "blank őeld" [132] [16] (rappresentati in Fig. 15 da cerchi pieni) a lunghezze d’onda di circa 1600
capaci di ricostruire la forma della funzione di luminosità UV nell’intervallo di redshift 6 < z < 10 e
őno a magnitudini MUV ≤ −17;

• Dati appartenenti a galassie affette dall’effetto di lente gravitazionale provocato da ammassi [18]
(rappresentati in Fig. 15 da cerchi vuoti). Queste galassie compaiono nelle osservazioni Hubble Frontier
Field condotte dall’HST, una serie di dati riguardanti le regioni profonde dell’Universo, e tracciano la
forma della funzione di luminosità UV spingendosi őno a MUV ≤ −12.5.

Si noti che quest’ultimo set di dati pare suggerire un possibile appiattimento della funzione di luminosità
per MUV ≤ −15. Tuttavia in questo regime di deboli magnitudini i dati sono affetti da errori ingenti,
e potrebbero essere presenti delle incertezze sistematiche causate dalla scarsità di sorgenti e da possibili
problemi di incompletezza. Di conseguenza l’appiattimento della funzione di luminosità UV tracciato dai
dati HST non verrà modellizzato in dettaglio e verrà usata un’estrapolazione dei őt Schechter (vedi dopo)
ai dati, che predice una pendenza maggiore.
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Figure 11: Immagine dal JWST della regione NGC 3324 nella Nebulosa Carina, un luogo composto da gas
e polveri caldi ad alta formazione stellare. La parte blu in alto è immersa in un mare di fotoni ultravioletti
emessi dalle stelle giovani che ionizzano la nebulosa, erodendone man mano il contorno. In questa immagine
risulta evidente come sia possibile scrutare le stelle oltre alle polveri (in basso), proprio grazie alla sensibilità
del James Webb alla luce infrarossa. Crediti: NASA, ESA, CSA, STScl.

In aggiunta a questi dati, in Fig. 15 ne vengono riportati altri provenienti da osservazioni del JWST.
In particolare, queste osservazioni sono riportate come dei quadrati e rappresentano curve di luminosità
di galassie, anche se poche, a redshift z > 12 [83]. In Fig 15 si può notare che a z ∼ 12 queste curve
sembrano coerenti con le stime a più bassi redshift. Inoltre dai dati preliminari qui considerati sembra
che l’evoluzione delle curve in termini di normalizzazione rallenti considerevolmente. Se confermato, questo
trend potrebbe essere determinante nell’ottenimento di vincoli astroparticellari con il metodo qui presentato.
Bisogna rimarcare che i dati JWST considerati in questa analisi sono preliminari e basati principalmente su
stime fotometriche del redshift delle galassie, che in mancanza di un sufficiente numero di punti fotometrici
potrebbero restituire delle caratterizzazioni piuttosto imprecise delle proprietà di questi oggetti. Tuttavia
i dati JWST qui considerati sono più che sufficienti per avanzare delle previsioni generali su come questo
strumento potrebbe espandere enormente la nostra comprensione delle proprietà astroparticellari della materia
oscura.

In Fig. 15, le linee solide che őttano i dati hanno la forma delle funzioni di luminosità di Schechter [71]:

dN

dMUV dV
= ϕ∗

ln(10)

2.5
10−0.4(MUV −M∗

UV
)(α+1)e−10−04(MUV −M

∗

UV
)

, (29)

dove N è il numero di galassie con magnitudine assoluta nell’intervallo [MUV ;MUV + dMUV ], V è il volume
comovente che contiene queste galassie, ϕ∗ è la densità numerica di galassie con luminosità caratteristica L∗,
ovvero la luminosità alla quale la funzione di luminosità ha il suo massimo, a cui è associata la magnitudine
assoluta caratteristica M∗

UV . Inőne α è l’indice di pendenza della coda a basse luminosità. Il best-őt dei
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Figure 12: La Webb’s First Deep Field è l’immagine infrarossa più profonda e nitida dell’Universo lontano.
Il campo visivo celeste in cui è stata catturata copre una dimensione paragonabile a quella di un granello di
sabbia tenuto ad una distanza di un braccio, ma contiene migliaia di galassie. Crediti: NASA, ESA, CSA,
STScl.

dati ad alti redshift si ottiene per i seguenti andamenti dei parametri [16] [18]: α ≈ −1.95 − 0.11(z − 6),

M∗
UV ≈ −21.04− 0.05(z − 6) e ϕ∗ ≈ 3.8 · 10−4−0.35(z−6)−0.027(z−6)2Mpc−3.

Sempre in Fig. 15, le linee puntinate corrispondono alle funzioni di luminosità intrinseche corrette per
estinzione delle polveri attraverso la relazione tra estinzione, pendenza dello spettro ultravioletto e magnitudine
ultravioletta osservata riportate nei lavori di Meurer, Heckam e Calzetti (1999)[117] e Bouwens e Illingworth
(2014)[17]. Tuttavia gli effetti dell’estinzione delle polveri è irrilevante per magnitudini MUV ≥ −17, e
pertanto verranno trascurati nell’analisi.
Nell’asse in alto della Fig. 15, viene riportato il logaritmo della Star Formation Rate. Quest’ultima si
ricava dalla luminosità UV intrinseca, o equivalentemente dalla magnitudine UV assoluta. Consideriamo
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Figure 13: Il Quintetto di Stephan è l’immagine più grande mai ottenuta dal JWST, raffigurante un gruppo
di 5 galassie. Da essa, sarà possibile studiare in dettaglio i meccanismi di interazione galattica dell’Universo
lontano. Nelle 5 galassie si vedono molte stelle giovani, esplosioni stellari, code di gas e polvere formate
in seguito alle interazioni gravitazionali e onde d’urto dovute al passaggio di una delle galassie attraverso
l’ammasso. Crediti: NASA, ESA, CSA, STScl.

una Funzione di Massa Iniziale (IMF, Initial Mass Function) di Chabrier, cioè una funzione che descrive
la distribuzione delle masse delle stelle all’interno di una zona a formazione stellare [38] (si noti che la
scelta della IMF è sostanzialmente ininŕuente sui risultati di questa analisi). Inoltre consideriamo stelle
con età t > 108anni e metallicità signiőcativamente inferiore a quella solare. Allora, la relazione tra SFR e
magnitudine ultravioletta é [93] [109] [34] [150] [64]:

logSFR[M⊙anno
−1] ≈ −0.4(MUV + 18.5). (30)

Come già accennato, la cSFR density si trova integrando le funzioni di luminosità UV, in particolare
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Figure 14: Questa immagine mostra NGC 3132 (o Southern Ring Nebula), una nebulosa planetaria distante
2500anniluce. Dall’analisi delle nubi di gas e polvere espulse dalla stella morente sarà possibile entrare più nel
dettaglio della ősica delle nebulose planetarie, stabilendo quali molecole contengono e la loro stratiőcazione.
Crediti: NASA, ESA, CSA, STScl.

utilizzando la luminosità intrinseca [71]:

ρSFR(z) =

∫ min[Mobs

UV
,M lim

UV
]

−∞

dMUV
dN

dMUV dV
SFR, (31)

dove Mobs
UV è la magnitudine più bassa del campione, che, in base ai nostri set di dati, corrisponde a MUV ≈

−13 per [18], e a MUV ≈ −17 per [83]. M lim
UV è la magnitudine al di sopra della quale la quale la SFR

diventa trascurabile e quindi la funzione di luminosità si appiattisce. Questo può succedere per due motivi:
a magnitudini più deboli di M lim

UV , i processi di formazione galattica potrebbero diventare inefficienti (ad
esempio a causa dello sfondo di fotoni UV fotoionizzanti, o dell’inefficienza del raffreddamento atomico a
causa della bassa metallicità e temperatura degli aloni più piccoli ad alto redshift), oppure perchè le proprietà
microscopiche della materia oscura generano il "cut-off" nello spettro di potenza. La potenziale degenerazione
tra questi due meccanismi di soppressione dello spettro di potenza verrà tenuta da conto in questa analisi.
Il valore di M lim

UV si aggira attorno a MUV ∼ −15 [18], ma risulta incerto perchè, come già spiegato, i dati a
disposizione sono pochi, in quanto è difficile osservare galassie così poco luminose. Per ovviare al problema,
si utilizzeranno nel seguito solo i dati [16] inerenti alla parte ripida delle funzioni di Schechter, con un ben
deőnito limite M lim

UV .

Modellizzazione della funzione di massa degli aloni

Lo scopo di questa sezione sarà quello di descrivere un modello che caratterizza la funzione di massa degli
aloni; in particolare, verrà messo in evidenza un suo valore limite, MGF

H , sotto il quale la formazione delle
galassie è ostacolata. Questo effetto è importante perchè spiega l’appiattimento della curva di luminosità di
cui è stato discusso precedentemente e che è causato dai già sopracitati fenomeni della foto-soppressione da
parte della radiazione ultravioletta e dell’inefficienza nel raffreddamento atomico all’interno dei subaloni di
materia oscura ad alti redshift.
La funzione di massa degli aloni, già citata in Sez. 2.3 attraverso la formula di Eq. (11), rappresenta la
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Figure 15: Funzioni di luminosità UV a redshift z ∼ 6 (curva rossa), 7 (curva arancione), 8 (curva verde),
9 (curva blu), 10 (curva viola), 12 (curva celeste), 17 (curva rosa). I cerchi pieni si riferiscono ai dati dei
lavori [132] [16], i cerchi vuoti derivano dal lavoro [18] e i quadrati da [83]. Le linee colorate rappresentano
le funzioni di luminosità di Schechter costruite sulla base dei dati raccolti dall’HST [16]. Le linee continue si
riferiscono alle funzioni di luminosità osservate, mentre quelle puntinate alle funzioni di luminosità intrinseche
ottenute dopo aver corrette per l’estinzione delle polveri [117]. Crediti: [71].

densità numerica degli aloni per unità di volume comovente V e di massa dell’alone MH . In particolare, nella
seguente formula il calcolo del numero degli aloni si riferisce ad un modello di materia oscura alternativo
confrontato rispetto al CDM [71]:

dN

dMHdV
=
dNCDM
dMHdV

[

1 +

(

M cut
H

MH

)β
]−γ

, (32)

dove N e NCDM sono rispettivamente il numero di aloni con massa MH previsto per uno dei modello di
materia oscura e il numero previsto per il modello CDM; M cut

H è la massa di "cutoff" dell’alone, cioè la
massa dell’alone in corrispondenza della quale la curva di luminosità smette di crescere; inőne, β e γ sono
due parametri che determinano la forma della funzione. Considerando degli scenari alternativi al paradigma
CDM, in particolare i paradigmi WDM, ψDM e SIDM, la densità numerica degli aloni di piccola massa è
ridotta rispetto a quella prevista dal modello CDM. I valori di β e γ nei vari scenari di materia oscura sono
riportati in Tab. 1 e sono stati calcolati attraverso simulazioni numeriche nei lavori [160] [159] [86].

La massa di "cut-off" M cut
H nel modello WDM è determinata dagli effetti di free-streaming e vale

M cut
H ≈ 1.9 · 1010M⊙(mX/keV )−3.33, dove mX è la massa della particella [160]. Questo valore della massa,

però, risulta essere più grande di un fattore 103 rispetto alla massa di free-streaming, cioè la massa legata alla
scala di lunghezza tipica della diffusione delle particelle di WDM al di fuori delle perturbazioni primordiali
(Sez. 2.3).
Nel modello ψDM, si ha che M cut

h ≈ 1.6 · 1010M⊙(MX/10
−22eV )−1.33 [159], mentre nel modello SIDM
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Scenario β γ Referenze
WDM 1.0 1.16 [160]
ψDM 1.1 2.2 [159]
SIDM 1.0 1.34 [86]

Table 1: Questa tabella contiene i valori dei parametri β e γ, i quali descrivono la forma della funzione di
massa degli aloni (Eq.(32)) per diversi scenari di materia oscura: WDM, ψDM e SIMD. I valori sono stati
calcolati attraverso simulazioni numeriche nei valori [160] [159] [86].

M cut
H ≈ 7 · 107M⊙(TX/keV )−3, ed è legata alla temperatura TX dei fotoni visibili formatisi all’ epoca del

disaccoppiamento cinetico delle particelle di materia oscura [86].

Calcolando la funzione di massa degli aloni per i modelli WDM, ψDM e SIDM attraverso l’Eq. (32)
e i valori di β, γ e M cut

H sopra riportati, si trova l’andamento del numero degli aloni N rispetto alla loro
massa MH e alla massa (o, equivalentemente, alla temperatura, nel caso del modello SIDM) delle particelle
di materia oscura considerate. I risultati di questi calcoli per un redshift di riferimento z ≈ 10 sono già stati
presentati in Sez. 2.3 in Fig. 9, la quale verra nuovamente riportata nel seguito per essere analizzata. In
essa si nota che, rispetto al modello CDM (curva nera), negli altri modelli si riscontra una diminuzione del
numero degli aloni, in particolare:

• nel modello WDM la funzione di massa degli aloni si appiattisce andando verso masse delle particelle
maggiori (1/x minori) e minori masse degli aloni, quindi verso la parte gialla in basso;

• nel modello ψDM si riscontra una soppressione importante del numero degli aloni di piccola massa,
oltre ad una diminuzione generale a tutte le masse;

• la funzione nel modello SIDM si appiattisce, ma con decrescita del numero degli aloni meno importante
rispetto ai due casi precedenti.

Figure 16: Plot della funzione di massa degli aloni ad un redshift di riferimento z ≈ 10 di diversi modelli di
DM: WDM (a sinistra), ψDM (al centro), SIDM (a destra). I colori si riferiscono al parametro 1/X, dove X
è la massa delle particelle o la loro temperatura, e sono calibrati in keV/mX per la WDM, 10−22eV/mX per
la ψDM e keV/TX per la SIDM. Le linee nere rappresentano la funzione di massa degli aloni di un modello
CDM, riottenibile in ciascun paradigma alternativo facendo tendere all’inőnito il valore di X. Crediti:[71].

Per la comprensione del discorso successivo, è utile presentare la tecnica dell’abundance matching. Si
tratta di un approccio che cerca di collegare le proprietà delle galassie osservate alle proprietà della materia
oscura. Più precisamente, si parte da un catalogo di galassie osservate, con le relative informazioni sulle
loro proprietà. Dopodichè si eseguono simulazioni sulla formazione ed evoluzione delle strutture di materia
oscura. A questo punto, si confrontano le proprietà delle glassie osservate con quelle delle strutture di materia
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oscura simulate, cercando una corrispondenza tra le due. In base a questa corrispondenza, si stabilisce una
relazione tra l’abbondanza delle galassie osservate ad una determinata luminosità o massa e l’abbondanza
delle strutture di materia oscura con la stessa luminosità o massa, utile per fare previsioni sulle proprietà
delle strutture cosmiche.

Attraverso la tecnica dell’abundance matching standard [5] [124] [47] [8], è possibile costruire una relazione
tra la massa degli aloni e la magnitudine UV. In particolare, si eguagliano le densità numeriche degli aloni
e delle galassie attraverso la seguente espressione [71]:

∫ +∞

MH

dN

dM ′
HdV

(M ′
H , z|X) =

∫ MUV

−∞

dM ′
UV

dN

dM ′
UV dV

(M ′
UV , z), (33)

dove X rappresenta la massa delle particelle mX per il modello WDM (in unità di keV) e per il modello ψDM
(in unità di 10−22eV ), mentre per il modello SIDM simboleggia la temperatura cinetica TX (in keV) [71];
inoltre, si richiede che venga rispettata la condizione MH < M cut

H . La quantità MUV (MH , z|X) deőnisce
la funzione che si stava cercando, una relazione monotona tra la massa degli aloni e la magnitudine UV. I
risultati che si ottengono per ogni scenario di materia oscura da questa relazione al redshift di riferimento
z ≈ 10 sono mostrati in Fig. 17.

Figure 17: In őgura sono riportate le relazioni tra la magnitudine UV MUV (in ordinata) e la massa degli
aloni MH (in ordinata) ad un redshift di riferimento z ≈ 10 per i seguenti modelli di materia oscura: WDM
(a sinistra), ψDM (al centro), SIDM (a destra). I colori si riferiscono al parametro 1/X, dove X è la massa
delle particelle o la loro temperatura, e sono calibrati in keV/mX per la WDM, 10−22eV/mX per la ψDM
e keV/TX per la SIDM. Le linee nere rappresentano la funzione di massa degli aloni di un modello CDM,
riottenibile in ciascun paradigma alternativo facendo tendere all’inőnito il valore di X. Crediti:[71].

In Fig. 17 si nota un progressivo appiattimento della funzione dei modelli WDM, ψDM e SIDM verso le
basse masse degli aloni MH e delle particelle mX rispetto al caso CDM. Per masse mX ≳ 10keV , la curva del
modello CDM e quella del modello WDM diventano indistinguibili; la stessa cosa succede a mX ≳ 10−21eV
e TX ≳ 10keV nei modelli ψDM e SIMD, ma con forme delle funzioni a masse degli aloni MH basse molto
diverse, coerentemente con le aspettative date dalla Fig. 9.

Lo scopo del paragrafo seguente sarà quello di computare la densità di formazione stellare cosmica
ρSFR(z) attraverso l’Eq. (31), cioè integrando la funzione di luminosità partendo da un limite di magnitudine
M lim
UV (MGF

H , z|X) che dipende dalla massa limite dell’alone per la formazione stellare MGF
H e dalle proprietà

astroparticellari X di ogni modello di materia oscura. Inőne, dal confronto tra ρSFR(z) e le osservazioni,
sarà possibile ricavare MGF

UV e porre dei limiti alle proprietà X dei vari modelli di materia oscura.
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Analisi Bayesiana

Come menzionato in precedenza, il limite di magnitudine UVM lim
UV dipende da due parametri: la massa limite

dell’alone per la formazione stellare MGF
H , che dipende dall’efficienza di fomazione stellare galattica negli

aloni di piccole dimensioni, e una quantità X speciőca per ogni scenario di materia oscura, più precisamente
la massa delle particelle mX per il modello WDM (in unità di keV) e per il modello ψDM (in unità di
10−22eV ), e la temperatura cinetica TX (in keV) per il modello SIDM [71], le quali descrivono la natura
microscopica della materia oscura che caratterizza la soppressione del numero di aloni di piccola massa.
Questi due parametri, assieme all’assunzione di una speciőca IMF [101], sono sufficienti per delineare la
densità di SFR cosmica.

Per stimare il valore di questi parametri si utilizzano delle analisi dati Bayesiane realizzate attraverso le
Monte Carlo Markov Chains (MCMC). Esse costituiscono una classe di algoritmi utili a campionare (, cioè a
stimare determinate caratteristiche di) una popolazione da una distribuzione di probabilità. Le Monte Carlo
Markov Chains si basano su due metodi di analisi statistica:

• il metodo Monte Carlo, che costituisce una tecnica di campionamento casuale per stimare o risolvere
problemi troppo complessi per essere trattati analiticamente. Il suo funzionamento si basa sulla
generazione di campioni casuali compatibili con il problema, o con l’informazione cercata, da una
distribuzione di probabilità appropriata. L’utilizzo di un gran numero di campioni per la determinazione
della soluzione riduce l’errore standard e procura un’approssimazione accurata;

• il metodo delle Markov Chains, ovvero una tecnica matematica utilizzata per descrivere e analizzare
sequenze di eventi in cui la probabilità di transizione da uno stato ad un altro ("processo di Markov")
dipende solo dallo stato corrente e non dalla storia precedente. Gli stati rappresentano le condizioni
il cui il sistema può trovarsi e per ogni coppia di stati è deőnita una probabilità di transizione da
uno stato all’altro. La catena di Markov (Markov Chain) evolve nel tempo secondo le probabilità di
transizione deőnite, che vanno a costituire i dati di una matrice di transizione. Dopo un certo numero
di processi, la distribuzione di probabilità tende a raggiungere un equilibrio e il processo raggiunge uno
stato stazionario in cui la distribuzione di probabilità sugli stati non cambia più.

Gli algoritmi MCMC iterano una serie di passaggi, in cui si spostano da uno stato all’altro nella catena
di Markov, in modo che tale catena alla őne converga alla distribuzione di equilibrio desiderata. Una MCMC
tenta di individuare i valori dei parametri di őt che massimizzano la verosimiglianza (likelihood) dei dati
individuali rispetto ad un modello. Nell’analisi qui riepilogata [71] la funzione assunta per descrivere la
likelihood è di tipo Gaussiano ed ha la forma L(θ) ≡ −∑

i χ
2
i (θ)/2, dove θ = {MGF

H , X} rappresenta un
vettore contenente i due parametri di őt considerati. La sommatoria

∑

i è da intendersi sui vari set di dati

considerati, e il valore χ2
i =

∑

j [M (zj , θ)−D (zj)]
2
/σ2

D (zj) si ottiene comparando le predizioni fornite dal
modello M (zj , θ) ai dati D (zj).

Le posteriors distributions sono distribuzioni di probabilità che indicano qual è la probabilità che un
determinato valore di un dato parametro sia il valore di best őt.

I prior sono dei valori limite che deőniscono l’intervallo all’interno del quale la catena può variare i valori
del parametro di best őt. Nell’analisi qui riportata vengono adottati dei prior piatti, cioè verrà assunta una
distribuzione uniforme ed equiprobabile per i valori permessi dei parametri. I prior per i due parametri di
őt considerati nell’analisi qui riepilogata sono i seguenti [71]:

MGF
H ∈ [6, 11], 1/X ∈ [0, 10]. (34)

E’ possibile stimare un valore minimo per la massa degli aloni, che risulta essere dell’ordine di MGF
H ∼

10−7 − 10−8 [71], a causa del fatto che al di sotto di esso il raffreddamento atomico risulta inefficiente nella
produzione delle strutture cosmiche, e dunque ci si aspetta che il numero di aloni al di sotto di questa soglia
sia trascurabile. Un limite inferiore stretto alle masse degli aloni consentite è dato dai mini-aloni in cui si
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ritiene che si siano formate le prime stelle (stelle di Popolazione III). Questo limite risulta essere più piccolo,
dell’ordine di 106M⊙ (ed è stato adottato come limite inferiore per deőnire i prior sulla massa MGF

H ) [71].
Utilizzando i dati sulla densità di cSFR provenienti dalle funzioni di luminosità UV misurate dall’HST

[18], dalle funzioni di luminosità UV misurate dal JWST [83], dai conteggi dei GRB (Gamma-Ray Bursts)
del telescopio Fermi [94] e dalle funzioni di luminosità nel sub-millimetrico dall’Atacama Large Millimeter
Array (ALMA) [80], è possibile trovare i valori dei parametri di őt che descrivono al meglio la densità di
cSFR tracciata da questi set di dati attraverso il metodo delle MCMC. Infatti, dopo aver implementato un
codice basato sul pacchetto Python emcee [71] [67] in cui viene deőnita un’espressione per la cSFR density
in funzione dei parametri MGF

H e 1/X (Eq. (31)), è possibile tracciarne il őt attraverso le catene MCMC,
che mi restituiscono i valori più probabili della cSFR density con le relative posteriors distribution. Questi
risultati sono visualizzabili in Tab. 2 e da essi è possibile ricavare i corrispondenti valori di MGF

H e 1/X.

Dati Redshift Valori Incertezze Referenze
UV LF [HST] 3.8, 4.9, 5.9,

6.8, 7.9, 8.9,
10.4

-1.14, -1.4,
-1.66, -1.85,
-2.05, -2.61,
-3.13

0.08, 0.07,
0.05, 0.06,
0.11, 0.11,
0.35

[132] [16] [18]

UV LF [JWST] ∼ 9, ∼ 12, ∼
17

-2.90, -3.61,
≲ −3.94

0.17, 0.27,
0.31

[83]

conteggi GRB [Fermi] 4.49, 5.49,
6.49, 7.74

-1.138,
-1.423,
-1.262,
-1.508

0.184, 0.289,
0.359, 0.517

[94]

(sub)mm LF [ALMA] 4.00, 5.25 -1.218,
-1.252

0.219, 0.612 [80]

Table 2: In questa tabella vengono riportati i valori provenienti dall’analisi Bayesiana della cSFR density in
[M⊙anno

−1] (terza colonna) con le relative incertezze (quarta colonna), per ogni set di dati (prima colonna),
a dei determinati valori del redshift (seconda colonna). Crediti:[71].

3.3 Risultati

In questa sezione vengono analizzati i dati risultanti dalla statistica Bayesiana di Sez. 3.2, iniziando da quelli
inerenti al modello standard CDM visualizzabili come contorni e curve grigie nelle Fig.[18-20].
Per costruzione, nel modello CDM il limite della magnitudine UV M lim

UV dipende solo dalla massa degli

aloni minima per la formazione galattica, su cui risulta imporsi il vincolo logMGF
H [M⊙] ≈ 9.4

+0.2(+0.4)
−0.1(−0.4) [71].

Questo valore è coerente col valore limite della massa che ci si aspetta dalla foto-soppressione dovuta allo
sfondo di fotoni ultravioletti formatisi durante il periodo della riionizzazione. Assumendo un redshift di
riferimento z ∼ 10, il valore limite della magnitudine diventa M lim

UV ≈ −14.7 [71].
Negli scenari alternativi al modello CDM considerati, invece, M lim

UV può dipendere anche dalla proprietà
astroparticellare X.

Partendo dal caso WDM, in Fig. 18 si nota come vi sia una degenerazione tra la massa mX delle
particelle di WDM (rappresentata dai contorni e dalla posterior rossa) e la massa degli aloni limite per
la formazione delle galassie MGF

H . Infatti, lo stesso valore limite della magnitudine UV M lim
UV può essere

ottenuto sia considerando i più piccoli valori di MGF
H , che attraverso le mX più piccole. Ciò si deve al fatto

che, guardando la Fig. 17, andando verso valori più bassi di MGF
H , il range di masse degli aloni disponibili

ad ospitare galassie (cioè di formare stelle) aumenta, così come il numero di aloni che riescono ad avere
una cSFR apprezzabile; contemporaneamente, andando verso valori di mX più piccoli, ma non troppo, la
funzione di massa degli aloni si appiattisce, compensando l’effetto precedente.
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Scenario MGF
H X BIC DIC

CDM 9.4
+0.2(+0.4)
−0.1(−0.4) ś ≈ 31 ≈ 13

WDM 7.6
+2.2(+2.3)
−0.9(−3.3) 1.2

+0.3(+11.3)
−0.4(−0.5) ≈ 33 ≈ 14

ψDM < 7.9(< 9.3) 3.7
+1.8(+12.9)
−0.9(−1.4) ≈ 33 ≈ 14

SIDM 7.6
+2.2(+2.3)
−1.1(−3.2) 0.21

+0.04(+1.8)
−0.06(−0.07) ≈ 33 ≈ 14

CDM+JWST
previsioni

< 7.2(< 8.5) ś ≈ 89 ≈ 130

WDM+JWST
previsioni

< 6.6(< 8.2) > 1.8(> 1.2) ≈ 87 ≈ 125

ψDM+JWST
previsioni

6.2+1.3
−1.3(< 8.2) > 17.3(> 12) ≈ 92 ≈ 135

SIDM+JWST
previsioni

< 6.8(< 8.3) > 0.4(> 0.3) ≈ 89 ≈ 130

Table 3: Stime dei parametri MGF
H (massa minima degli aloni per la formazione galattica) e X (proprietà

astropartcellare) provenienti dalle posterior distributions della cSFR density nei seguenti scenari di DM:
CDM, WDM (X = mXkeV ), ψDM (X = mX10−22eV ), SIDM (X = TXkeV ). Le posterior distributions
sono state ricavate attraverso l’analisi MCMC, e in particolare in tabella sono riportati i valori medi dei due
parametri con una conődenza del 68% per la massa degli aloni e del 95% per la proprietà astroparticellare.
La parte superiore della tabella si riferisce alle stime attuali, mentre quella inferiore alle previsioni per le
osservazioni future del JWST estese őno alla magnitudine MUV ≈ −13. Crediti:[71].

Dall’analisi dei dati risulta che i valori di best-őt per il modello WDM, corrispondenti al valore MUV ≈ −13.3
sono [71]:

• logMGF
H [M⊙] ≈ 1.2

+2.2(2.3)
−0.9(−3.3)keV;

• mX ≈ 1.2
0.3(11.3)
−0.4(−0.5)keV .

Inoltre, in Fig. 18 si nota un picco nella distribuzione posterior della massa delle particelle di WDM attorno
al valore scala del keV , valore che, stando alla letteratura, sembra risolvere i problemi relativi al modello
CDM, come il "missing satellites problem" e il "cusp-core problem". Per valori mX ⪆ qualche keV, invece,
le cSFR density del modello WDM e del modello CDM risultano indistinguibili (entro 2σ), e pertanto sono
comunque ben accetti [71].

La situazione dei modelli ψDM e SIDM risulta pressochè simile a quella del paradigma WDM, con
l’unica differenza che la funzione di massa degli aloni produce una curva diversa a basse masse, inducendo
una relazione tra MH e MUV differente che produce dei risultati differenti.
Per quanto riguarda il modello ψDM, i cui risultati sono riportati in Fig.19, si calcola, per un valore
della magnitudine M lim

UV ≈ −14.6 e del redshift z ∼ 10, il seguente vincolo alla massa delle particelle:

mX ≈ 3.7
+1.8(+12.93)
−0.4(−0.5) ·10−22eV . Invece, per la massa degli aloni si calcola un limite superiore per la formazione

galattica pari a logMGF
H [M⊙] < 7.9(< 9.3) [71].

In Fig. 20 sono riportati i risultati della posterior distribution per lo scenario SIDM. In particolare, si
trovano i seguenti vincoli [71]: per un valore M lim

UV ≈ −13.7 della magnitudine e z ∼ 10 del redshift, si ha

che logMGF
H [M⊙] ≈ 7.6

+2.2(+2.3)
−1.1(−3.2) e TX ≈ 0.21

+0.04(+1.8)
−0.06(−0.07)keV .

In Tab. 3 sono riportati tutti i vincoli alle proprietà X delle particelle di DM e alla massa degli aloni MGF
UV

nei tre scenari di materia oscura considerati.
In Fig. 21 sono illustrati gli andamenti della cSFR density in funzione del redshift osservati nell’intervallo

di lunghezze d’onda UV tramite l’HST (cerchi) [132] [16], il JWST (croci) [83], le osservazioni dei GRB del
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Figure 18: MCMC posterior distribution nello scenario di materia oscura WDM (linee rosse), normalizzate
a 1, con i parametri MGF

H (massa degli aloni minima) e keV/mX (inverso della massa delle particelle). Le
linee grigie rappresentano la distribuzione nello scenario standard CDM. I contorni mostrano un intervallo
di conődenza tra il 68% e il 95%. Crediti:[71].

telescopio Fermi (triangoli inversi) [94] e le osservazioni nel sub-millimetrico di ALMA (quadrati) [80]. Le
linee colorate rappresentano i best őt provenienti dall’analisi Bayesiana attraverso il metodo MCMC nei vari
scenari di DM. Come si può vedere, tutti gli scenari di DM riproducono in modo affidabile i dati osservati. In
deőnitiva, i diversi scenari di materia oscura sono coerenti tra loro entro un’incertezza di 2σ [71] (un intervallo
di credibilità pari a 2σ viene mostrato solo per lo scenario WDM attraverso l’area rossa ombreggiata per
chiarezza visiva).
Confrontando i vari modelli attraverso un’analisi quantitativa basata su indicatori statistici come il criterio
di informazione di Bayes (BIC) [161] e il criterio di informazione sulla devianza (DIC) [103], non vi
sono evidenze chiare a favore di uno scenario di DM rispetto agli altri [71]. Il criterio di informazione di
Bayes fornisce le probabilità a posteriori di un modello rispetto ad un altro, assumendo che i modelli siano
egualmente favoriti a priori. Il valore associato a questo criterio viene calcolato come BIC ≡ −2 lnLmax +
Npar lnNdata , dove Lmax rappresenta la stima della likelihood massima, estimate Lmax, Npar è il numero di
parametri del modello e Ndata è il numero di dati considerato. Se si vogliono escludere le conoscenze a priori,
il criterio di informazione sulla devianza è un tipo di analisi quantitativa che ne è meno sensibile. L’estimatore
collegato a questo criterio si calcola come DIC ≡ −2 logL(θ̄) + 2pD, dove θ̄ indica il vettore contenente i
valori medi dei parametri di őt e pD è il numero effettivo di parametri pD ≈ −2logL(θ)− 2 logL(θ̄).

Il criterio per scegliere un modello piuttosto che un altro si basa sulla differenza dei valori di BIC e DIC
(riportati in Tab. 3) tra due modelli. Più precisamente, per differenze maggiori di 10, il modello con i BIC
e DIC più bassi è quello da preferire [71].
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Figure 19: MCMC posterior distribution nello scenario di materia oscura ψDM (linee blu), normalizzate a 1,
con i parametri MGF

H (massa degli aloni minima) e 10−22keV/mX (inverso della massa delle particelle). Le
linee grigie rappresentano la distribuzione nello scenario standard CDM. I contorni mostrano un intervallo
di conődenza tra il 68% e il 95%. Crediti:[71].

Previsioni per il JWST

I dati provenienti dal JWST a redshift z ∼ 12 mostrano che, per redshift z < 10, la funzione di luminosità
UV decresce (Fig. 15); lo stesso effetto si veriőca nella cSFR density in Fig. 21, dove i dati provenienti dal
JWST a z ∼ 9 − 12 (contrassegnati tramite delle croci) hanno circa lo stesso valore di quelli provenienti
dall’HST (cerchi), ma la funzione di luminosità dei primi è integrata őno a un valore di Mobs

UV ≈ −17, mentre
quella dei secondi őno a Mobs

UV ≈ −13. Al őne di portare i dati HST e JWST a una stessa Mobs
UV , la stima

dell’attuale cSFR density proveniente dal JWST a z ≳ 9 [83] viene riscalata di un valore pari 0.4. Questo
perchè si vuole ottenere lo stesso andamento risultante dai dati dell’HST [18] quando si integra la funzione di
luminosità da Mobs

UV ≈ −17 a Mobs
UV ≈ −13. In secondo luogo, la stessa incertezza dei dati dell’HST [18] viene

assegnata ai dati del JWST, e la procedura di őt basata sulle MCMC viene ripetuta con questo nuovo set
di dati. Le posterior distributions delle quantità astroparticellari X degli scenari WDM, ψDM e SIDM che
risultano da questo riscalamento vengono riportate in Fig. 22. I più alti valori della cSFR density predetti
dai dati JWST modiőcano la őgura a campana caratteristica delle stime di cSFR density attuali dei modelli
WDM ψDM e SIDM (Fig. 18, 19, 20, o curve tratteggiate in Fig. 22), andando ad aumentare i valori dello
spettro di potenza della materia oscura a piccole scale. In pratica, la quantità 1/X ha il picco della posterior
distribution a 0. Ne derivano dei limiti piuttosto stringenti sulle quantità astroparticellari [71]: per la massa
delle particelle di WDM si ha che mX ≳ 1.8(1.2)keV , per quelle di ψDM mX ≳ 17.3(12) · 10−22eV e per la
temperatura cinetica delle particelle di SIDM TX > 0.4(0.3)keV . Questi limiti inferiori sono in contrasto con
i vincoli provenienti da altre probes astroősiche e cosmologiche, ma la natura indipendente dell’osservabile
cSFR density potrebbe fornire vincoli meno inŕuenzati da variazioni o errori sistematici e dall’interpretazione
dei modelli.
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Figure 20: MCMC posterior distribution nello scenario di materia oscura SIDM (linee verdi), normalizzate
a 1, con i parametri MGF

H (massa degli aloni minima) e keV/TX (inverso della massa delle particelle). Le
linee grigie rappresentano la distribuzione nello scenario standard CDM. I contorni mostrano un intervallo
di conődenza tra il 68% e il 95%. Crediti:[71].

Inőne, dalla Tab. 3 è evidente che le stime provenienti dalle previsioni dei dati del JWST a basse
magnitudini del parametro MGF

H nel modello CDM sono più basse rispetto a quelle attuali; negli altri
scenari la differenza è addirittura maggiore. D’altra parte, i limiti superiori a 2σ sono consistenti con i
limiti per il raffreddamento atomico. Per questo motivo, le prospettive del modello CDM basate sulle future
osservazioni del JWST non sono scoraggianti. Il paradigma CDM risulta anzi essere il paradigma più solido
nell’ambito di questa analisi.

4 Conclusioni

Lo scopo di questo elaborato è stato quello di esporre un’analisi del modello standard della materia oscura
fredda (CDM), i principali scenari alternativi ad esso e inőne di esporre dei nuovi vincoli alle proprietà
astroparticellari della materia oscura per tre di questi scenari alternativi: il modello della materia oscura
tiepida (WDM, Warm Dark Matter), della materia oscura fuzzy (ψDM, Fuzzi Dark Matter) e della materia
oscura auto-interagente (SIDM, Self-Interacting Dark Matter). Questi vincoli sono stati ottenuti attraverso
le recenti determinazioni della densità del tasso di formazione stellare cosmica (cSFR, cosmic Star Formation
Rate) a redshift z ≳ 4, costruite integrando őno ad un limite di magnitudine debole M lim

UV le funzioni di
luminosità UV misurate tramite rilevamenti a campo vuoto dal Telescopio Spaziale Hubble (HST, Hubble
Space Telescope) a redshift z ≲ 10 e magnitudini MUV ≲ −17. La densità di formazione stellare cosmica
risulta dipendere da due parametri: un vicnolo alla massa degli aloni per la formazione delle galassie MGF

H
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Figure 21: In őgura viene riportato l’andamento della cSFR density in funzione del redshift. I cerchi
si riferiscono ai dati provenienti dalle osservazioni UV-HST [132] [16], le croci a quelle UV-JWST [83], i
triangoli inversi a quelle del telescopio Fermi [94] e i quadrati a quelle (sub)mm-ALMA [80]. Le linee colorate
rappresentano i best őt dei dati provenienti dall’analisi MCMC Bayesiana nei vari scenari di DM: CDM
(curva nera), WDM (curva rossa), ψDM (curva blu) e SIDM (curva verde). Per semplicità viene riportata
solo l’incertezza, entro i 2σ, della posterior distribution relativa al modello WDM. La curva puntinata
rappresenta la formula di őtting classica ad un redshift z ≲ 6. Crediti:[71].

Figure 22: Posterior distributions delle proprietà astroparticellari relative ai modelli WDM, ψDM e SIDM
basate su previsioni dei dati provenienti dal JWST a z ⪆ 10 (curve solide). Le proprietà riportate sono: la
massa per il modello WDM (pannello a sinistra) e per il modello ψDM (pannello al centro), la temperatura
cinetica al momento del disaccoppiamento per il modello SIDM la[71]. Le curve tratteggiate sono le posterior
distribution attuali di Fig. 18, 19, 20. Le distribuzioni sono normalizzate a 1. Crediti:[71].

e la proprietà astroparticellare X speciőca per ciascuno dei modelli di materia oscura alternativi al CDM:
la massa mX per il modello WDM (misurata in keV) e per il modello ψDM (misurata in 10−22eV ) e la
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temperatura cinetica TX in keV per il modello SIDM.
Dal confronto tra la cSFR density calcolata attraverso l’integrazione delle funzioni di luminosità UV e quella
osservata, si trovano i valori dei parametri MGF

H e X. Più precisamente, il calcolo viene implementato
attraverso l’analisi Bayesiana con la tecnica MCMC (Monte Carlo Markov Chains) e restituisce i seguenti

vincoli entro incertezze del 68%(95%): per il modello WDM, mX ≈ 1.2
+0.3(11.4)
−0.4(−0.5)keV ; per il modello

ψDM, mX ≈ 3.7
+1.8(+12.9)
−0.4(−0.5) · 10−22eV ; per il modello SIDM, TX ≈ 0.21

+0.04(+1.8)
−0.6(−0.07)keV ; per il modello

CDM, MGF
H [M⊙] ≈ 9.4

+0.2(+0.4)
−0.9(−0.4). Quest’ultimo, in particolare, è coerente con il valore della massa di

foto-soppressione che ci si aspetta ad alti redshift come conseguenza dello sfondo di fotoni UV energetici.
Per quanto riguarda gli scenari alternativi, la condizione calcolata assume un range di valori differente,
dato da MGF

H ≲ 108M⊙ e vicino al valore del limite del raffreddamento atomico. La condizione, però,
risulta abbastanza blanda a causa del fatto che le proprietà delle particelle presentano un certo grado di
degenerazione.
Si prevede che i futuri dati del Telescopio Spaziale James Webb provenienti da galassie ultra-deboli del
periodo (pre)reionizzazione [137] [98] [149], possano svolgere un ruolo chiave nel rafforzamento di tali vincoli
a magnitudini più deboli di quelle considerate, fornendo informazioni più dettagliate per quanto riguarda le
proprietà microscopiche astroparticellari della materia oscura e l’astroősica della formazione delle galassie
a piccole scale. In particolare, nell’elaborato sono stati riepilogati dei risultati preliminari basati su tali
previsioni, che comportano un aumento ai limiti superiori delle proprietà astroparticellari: per il modello
WDM, la massa media delle particelle risulta mX ≳ 1.8(≳ 1.2)keV ; per il modello ψDM, mX ≳ 17.3(≳
12) · 10−22eV ; la temperatura cinetica delle particelle di SIDM assume i valori TX ≳ 0.4(≳ 0.3)keV . In un
futuro prossimo sarà possibile ampliare l’analisi qui riportata includendo altri modelli di materia oscura e
beneőciando di determinazioni più sicure e robuste circa gli oggetti ad alto redshift scoperti da JWST, in
modo da non limitarsi a puri e semplici forecasts, ma ottenendo risultati quantitativi dettagliati sulla natura
astroparticellare della materia oscura. Una volta fatto ciò sarà possibile incrociare i risultati provenienti da
questo metodo con quelli ottenuti sfruttando altri metodi per vincolare le proprietà astroparticellari della
materia oscura.
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