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Resumo

Investigamos a formacao, em larga escala, de estruturas no Uni-
verso, na presenca da energia escura. Sua influéncia sobre o cresci-
mento de perturbagoes cosmolégicas é exercida tanto através do efeito
sobre a taxa de expansao do fundo césmico homogéneo, quanto de
suas proprias flutuagoes de densidade de energia. Para calcularmos
a taxa de formacao de aglomerados de galdxias, empregamos uma
generalizacao do formalismo de colapso esférico para a inclusao de
fluidos com pressao. Um importante efeito de flutuagoes de energia
escura associados a halos de matéria escura é a inducao de halos de
energia escura, que reprimem o crescimento de estruturas quando te-
mos equacoes de estado nao phantom; por outro lado, quando temos
equacoes de estado phantom, sao gerados vazios de energia escura, au-
mentando o crescimento de estruturas de matéria. Outro importante
efeito ocorre quando consideramos a possibilidade da energia escura
mudar sua equacao de estado quando had grandes variagoes de sua
densidade no interior dos halos em relagao ao fundo homogéneo. O
grande nimero de parametrizacoes da energia escura que foram obti-
dos com dados, de supernovas Ia sao sensiveis apenas até desvios para
o vermelho de ordem um. Mostramos que as parametrizagoes pro-
duzem assinaturas distintas na formacao de aglomerados com o uso
do formalismo de Press-Schechter. Portanto, futuras observacoes de
aglomerados galdticos podem prover vinculos importantes no compor-

tamento da energia escura durante a evolugao do Universo.
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Abstract

We investigate large scale structure formation in universe with
dark energy presence. The dark energy influence on cosmological per-
turbation growth is exerted both through its effect on the expansion
rate of background, and through its own density fluctuation as well.
To compute the rate of formation of massive objects we employed the
spherical collapse formalism, which was generalized to include fluids
with pressure. An important effect caused by fluctuations in dark
energy associated with dark matter halos is the induction of dark
energy halos damping the growth of structures when the equations of
state are non-phantom; on the other hand, phantom models generate
dark energy voids, enhancing the growth of matter halos. Other im-
portant effect occurs when we consider the possibility of dark energy
changing its equation of state when there are large differences between
densities in the background and in the halos. The large number of
dark energy parametrizations obtained with supernova Ia data are
only sensitive to redshifts up to order one. We show these parametri-
zations produce distinguishable signatures in cluster formation using
the Press-Schechter formalism. Therefore, future observations of ga-
laxy clusters can provide important constraints on the behavior of

dark energy in the course of universe evolution.
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Capitulo 1

Introducao

Ha fortes evidéncias que sugerem que o Universo é espacialmente plano
e que sua componente dominante na densidade de energia possui natureza
desconhecida. Analises de distancias luminosas em grandes desvios para o
vermelho, doravante denominados redshifts, de supernovas do tipo Ia leva-
ram a conclusao de que a expansao do Universo estd acelerando, com in-
dicacoes de que esta aceleracao é recente, iniciada ha poucos bilhoes de anos
[1, 2, 3, 4, 5, 6]. Tais observagoes sdo corroboradas por pelo menos trés ob-
servacgoes extensas e independentes, o espectro angular das flutuagoes de tem-
peratura da radiagao césmica de fundo em microondas [7, 8], as observacoes
da distribuicao espacial de estruturas em grande escala [9, 10] e as oscilagoes
acusticas de bérions [11].

Estes dados observacionais sinalizam para uma contribuicao dominante
a densidade de energia de um fluido com pressao negativa, usualmente cha-
mado de “energia escura”. Nao sabemos o que a energia escura é, e em
nossa ignorancia de sua real natureza muitas parametrizacoes constantes ou
variaveis com relacao ao tempo ou ao redshift foram introduzidas através de
sua equacao de estado, numa tentativa de descricao de sua evolucao.

A abordagem mais direta a energia escura em seu contexto cdsmico é
a fenomenoldgica, recentemente adotada por vérios autores [12, 13, 14, 15],
na qual a equacao de estado é expressa em termos do fator de escala a ou
do redshift z, que sao relacionados ao tempo cosmico. Este procedimento
gerou varios modelos baseados na parametrizacao da equacgao de estado ou,
no comportamento da densidade de energia escura.
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Embora determinar a equacao de estado como funcao do redshift prova-
velmente nao ajude muito em revelar a natureza da energia escura, podera
diminuir o longo o caminho através da eliminacao de varios modelos exis-
tentes. Portanto, uma das mais importantes tarefas no avanco da cosmolo-
gia observacional é acumular dados suficientes em nimero e precisao para a
inequivoca distincao entre tao numerosa diversidade de possibilidades. As-
sim, como para os teoricos, o desafio é determinar de que formas adicionais
a energia escura pode se manifestar ou influenciar o comportamento do Uni-
verso além, obviamente, da taxa de expansao acelerada do Universo.

Os dados de supernovas Ia sao sensiveis com relacao a equacao de estado
da energia escura somente em uma pequena faixa de redshifts, tipicamente
até z = O(1). Esta é a razao pela qual ha grande variedade de parametros
permitidos com diferentes equacoes de estado. De fato, a mais simples possi-
bilidade, o modelo de constante cosmolégica ACDM (A Cold Dark Matter),
para o qual temos uma equagao de estado constante e igual a —1, ainda
proporciona um dos melhores ajustes aos dados. Esse fato torna bastante
desejavel termos outro observavel, sensivel em altos redshifts, que possa que-
brar a degenerescéncia entre tantas parametrizacoes propostas.

A energia escura tem um efeito dramatico sobre a dinamica do Universo,
alterando a forma como as estruturas cosmoldgicas crescem [16]. Isto oferece
a possibilidade de que observacoes da formagao de estruturas em larga escala
possam fornecer um teste mais aprofundado das propriedades da energia
escura, complementares as informacoes derivadas dos dados de supernovas
Ia.

O desenvolvimento de estruturas no Universo com energia escura é as-
sunto de grande relevancia em estudos correntes [17, 18, 19, 20, 21, 22, 23,
24, 25, 26, 27, 28, 29] particularmente através do modelo de colapso esférico
[30], em associacao com funcoes de massa como a do formalismo de Press
& Schechter [31]. Usaremos estas técnicas na investigagdo de modelos cos-
molégicos onde a componente de energia escura permanece homogénea nas
escalas de grandes estruturas ou permitimos sua aglomeracao, ¢.e., energia
escura inomogenea, para avaliarmos observacionalmente suas conseqiiéncias
na formacao de estruturas, especialmente através do niimero de aglomerados
de galéxias.

A base de nosso estudo é a influéncia da energia escura em dois casos
essenciais quanto a perturbacoes, com objetivos diferentes. O primeiro caso
considera a energia escura universalmente homogeénea, i.e., sem a possibili-
dade de flutuar sua densidade e de aglomerar-se, onde usaremos o formalismo
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de Press-Schechter para distinguir e futuramente confrontar os diversos com-
portamentos ou parametrizacoes da energia escura aos dados observacionais
de estruturas em larga escala, como desenvolvido em [32].

No segundo caso a densidade de energia escura podera flutuar, i.e., criar
halos ou vazios. Isto alterara a formacao de estruturas de matéria produzindo
um cenario caracteristico que podera ser visto como uma assinatura sobre
um comportamento fundamental da componente de energia escura, se esta
aglomera ou nao. Esta possibilidade foi explorada em [33].

Abordagens semelhantes também foram recentemente desenvolvidas por
um modelo de Nunes & Mota [26], Manera & Mota [28] e Dutta & Maor [34].
Porém, estes trabalhos usaram campo escalar para a energia escura. Todavia,
como ja dissemos, aqui nosso foco estd na descricao do comportamento da
energia escura como parametrizacoes da equacao de estado, que é mais geral
do que o campo escalar, e possui carater fenomenolégico, pois a equacao de
estado pode ser relacionada diretamente com os observaveis mais amplamente
usados na medida da aceleracao césmica.

Ademais, em contraste com [26, 28], somos capazes de investigar consis-
tentemente o regime nao linear de aglomeragao de ambas as componentes, a
de matéria e a de energia escura, e encontramos que ha efeitos importantes
sobre a formagao de objetos com grandes massas (M > 10'3M,,).
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O Modelo Padrao

2.1 A Meétrica de

Friedmann-Lemaitre-Robertson- Walker

Para a Relatividade Geral a Cosmologia é a tarefa de encontramos as
solucoes das equacoes de campo de Einstein que sao consistentes com a dis-
tribuicao em larga escala da energia e da matéria no Universo ao longo de
sua evolucao cosmica.

As observagoes césmicas modernas tém demonstrado que o Universo real
é altamente simétrico em suas propriedades em larga escala. Entretanto, as
evidencias de tal simetricidade ainda eram desconhecidas quando Friedmann
e Lemaitre comegaram suas investigacoes pioneiras sobre um dos mais simples
modelos de Universo, que pressupoe homogeneidade e isotropia. De fato a
isotropia implica em homegeneidade, e.g., [35].

Posteriormente Robertson e Walker, independentemente, demonstraram
que a métrica usada por Lemaitre leva a geometria Riemanniana mais geral
compativel com homogeneidade e isotropia.

Homogeneidade césmica significa, grosso modo, que o Universo é o mesmo
em todo lugar em um dado tempo, ou de maneira mais precisa, que para
cada evento no Universo ha uma ‘hipersuperficie de homogeneidade’, i.e.,
condicoes fisicas idénticas para todo evento nesta hipersuperficie. Em cada
evento desta hipersuperficie a densidade de energia total p e a pressao p sao
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as mesmas.

A métrica que condensa estes conceitos é conhecida como a métrica de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker, ou métrica FLRW, comumente ex-
pressa como

2

dr
ds® = g, dot dz” = —dt* + R*(t

o RAVEE

onde os indices p e v referem-se as coordenadas, i.e., 2° = ¢, 2t =r, 22 =0

e 2 = ¢. R(t) é o fator de expansdao do Universo, conhecido como fator

de escala, dQ? = db? + sin?0d¢? e f2(r) = 1 — kr? com k = —1 descre-

vendo, matematicamente, um Universo “aberto”; k = +1, “fechado” e k =0
“plano”.

+ erQQ] : (2.1)

2.2 As Equacoes de Einstein

A dinamica césmica decorre dos vinculos impostos pelas equagoes de Eins-

tein 1
Guw =R — 5 I R=-87GT,, (2.2)

sobre o tensor métrico. Encontraremos, a seguir, as equagoes de Einstein
para a métrica de FLRW isotrépica e homogeénea (2.1). As quantidades R,
R e T,, serao definidas ao longo dos cdlculos.

Considere a lagrangeana de uma particula livre no espaco-tempo definido
pela métrica FLRW,

dz* dx”
= Quw——o, 2.
onde A é o parametro afim, i.e., uma parametrizacao das coordenadas.
As equacoes de Fuler-Lagrange sao
d oL oL
————=0. 2.4
d\ Ozt OzH (2.4)

Usando o tensor métrico de FLRW (2.1) e a lagrangeana (2.3) encontra-

mos as equacoes de Euler-Lagrange. Um método pratico para determinar os

simbolos de Christofel I',,

7 E@_R -2 8_RQ 12 a_RQ 2 e
t+<f28t>r +(Ratr>9 +<Ratrsen9 ¢° = 0, (2.5)
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2 . . .
P+ (E%f) tr — ?Z—{j? + f2r0* — fir(sen®0)¢* = 0,
) 9 .9 . .
0 + (E%f) 0 + " i — (senfcosh) ¢> = 0,
. 20R\ .- 2 . ..
¢+ (Ea> t¢+;’l“¢— (200t9)9d) = 0,
onde o ponto significa derivada com respeito ao parametro A.
Lembrando as equagoes da geodésica,

wa | e gy
" + I, a"e" =0,

(2.6)

(2.7)

(2.8)

(2.9)

podemos extrair os simbolos de Christoffel das equagoes (2.5), (2.6), (2.7) e

(2.8) de Euler-Lagrange, ou equagoes da geodésica,

= g

Iy, = R%—Jfﬁ,

r, = R%—erSenQG,
- -1,

r, = -,

Iy, = —f’rsen®d,
=

(2.10)

(2.11)

(2.12)

(2.13)

(2.14)
(2.15)

(2.16)

(2.17)

(2.18)
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2, = —senflcosd, (2.19)
1 0R
r, = —— 2.20
03 R at 3 ( )
1
ri, = - 2.21
13 r ) ( )
T, = cotf, (2.22)
onde os indices referem-se as coordenadas, i.e., 2° = t, 2 =1, 22 = 0 e
3 = ¢.

Com estes simbolos poderemos encontrar o tensor de Ricci, que é o tensor
de Riemann-Christoffel contraido,

RIW = Rzua
_ o o B o B o
— Fau,u - F[ﬂ/,& + Fuarﬂy - FIWF/B& 9 (223)

onde a virgula denota derivada parcial.
Utilizando o simbolos de Christoffel na expressao (2.23), do tensor de
Ricci, encontramos os seguintes termos diferentes de zero:

R
ROU = 3§, (224)
. -9
RE 2R 2f
Ru = —?—?jtﬁ, (2.25)
. .9
RR 2R f 1 1
2.2
Rop = [or (_F_?+ﬁ_ f27‘2+7‘_2) ’ (2.26)
R33 = (86n29)R22. (227)

Acima, o ponto denota derivada com relacao ao tempo e a linha derivada
com relacao a coordenada radial r. Com estes termos podemos efetuar mais
uma contracao,
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R = R
= gNVR‘uU

= gUORUO + QHRH + 922R22 + 933R33 ) (228)

necessaria para obtermos o escalar de curvatura (2.29), para as equagoes (2.2)
de Einstein. Portanto, obtivemos,

. .2
22 ([ 3RE 3R 2f' 1 1
oot (o o )

2 ? fr e + 2 (2.29)

O tensor de Energia-Momento para um fluido perfeito é dado por

T;w = P9uv + (p + p)UuUu s (230)
sendo p pressao, p densidade e U* o quadri-vetor velocidade,
dx*

vt = — 2.31
=, (231)
U= —— (2.32)

(1-?)

0 1

Ul = —/———. (2.33)

(1-7?)

Usando um refencial comdével, ou seja, um referencial onde o observador
desloca-se com o fluido em cada instante, temos U = 0 e U’ = 1. Obtemos
entao os elementos nao nulos do tensor Energia-Momento,

Too = p, (2.34)
RQ

Tll = Dr F (235)

Toy = pg R*r? ) (2-36)

Ts3 = pg R’r’sen’d . (2.37)
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Portanto, finalmente obtemos os elementos nao nulos, do tensor de Eins-
tein, (2.2),

20 3R> o 1 1
2RR R 1 1
Gu = 7 +F+ il (2.39)
2RR R*> f'
G = [fr? ( 72 + 2 %) ; (2.40)
Gss = (sen’0)Ga . (2.41)

A densidade de energia p(t) pode ser expressa através de R(t) e sua deri-
vada temporal pela componente tempo-tempo da equacao (2.2) de Einstein.
Ou seja, usando (2.38) e (2.34) temos

R 3k
871G p(t) =3 i + i (2.42)

Com o uso de qualquer uma das componentes espaciais da equacao de
Einstein (2.2) e a hipdtese de isotropia encontramos a mesma equagao espaco-
espaco, i.e., usando (2.39) e (2.35) ou (2.40) e (2.36) ou (2.41) e (2.37) com
P = Pr = Py = Py, €ncontramos

STGp(t) = -2 — — — — — . (2.43)
Combinando as equagoes (2.42) e (2.43) encontramos

i
—4rG [p(t) + 3p(t)] = 3 i (2.44)
O que poderiamos ter feito diferenciando (2.42) com relagao ao tempo e

o uso da equacao de continuidade abaixo,

1)+ 32 (6(0) + p(1) = 0. (2.45)

Note um fato crucial na expressao (2.44), sua independéncia quanto a
curvatura, o que sera bastante relevante em desenvolvimentos posteriores.
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De fato esta independéncia é mais geral. No Apéndice A mostramos que,
a taxa de aceleracao, da contracao ou expansao, de uma esfera radialmente
inomogeénea também é independente da curvatura.
Podemos fazer o fator de escala R(t) sem dimensao definindo
R(t)

portanto ag = a(ty) = 1 no tempo ty atual. Definimos também o pardmetro
de Hubble,

Hpy =4 (2.47)

Neste caso podemos escrever a expressoes (2.42) e (2.44), conhecidas como
equacgoes de Friedmann, em sua forma convencional

() =T o - & (2.48)
M — T 1) + o). (249

A equagao de Friedmann (2.48) revela o surpreendente fato de que ha uma
conexao direta entre a densidade de energia do Universo e sua geometria.
Para uma dada taxa de expansao, ha uma densidade critica total, p.., soma
de todas as componentes do fundo homogéneo, que leva a um Universo plano,
k=0, ie.,

3 H(t)
8t

per(t) = (2.50)

Um Universo com densidade de energia acima deste valor, critico, serd es-
pacialmente fechado, por outro lado, uma densidade de energia menor levara
a um Universo espacialmente aberto.

10
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2.3 Energia Escura e Parametrizacoes da Equacao
de Estado

A histéria da expansao do Universo é determinada pelo parametro de
Hubble, H(t) = a/a, onde a(t) = R(t)/R, é o fator de escala definido de tal
forma que a(tg) = ag = 1 hoje. Assumimos que a energia escura possui uma
equagao que relaciona sua pressao p. e com sua densidade de energia p. em
um dado instante através de p.(t) = we(t)pe(t) ou, de forma mais apropriada,
em um dado redshift p.(z) = we(z)pe(z). A componente de matéria nao
relativistica nao possui pressao, p,, = 0. Para uma dada equacao de estado
a taxa de expansao do Universo é governada pela equacao de Friedmann

H2
# =00 a3+ QWq 24 Q0 esl@) (2.51)
0

onde usamos o parametro de densidade de energia definido como

pi(t)  8nG o Hi pilt)

pt) ~ 3020 P = (2:52)

Qi(t) = " OH2(t) pi(to)

para cada componente i de densidade de energia, ou seja, Q) Q(Ig) e QO
que sao os parametros de densidade de energia relativos a matéria nao rela-
tivistica (barionica e nao barionica), curvatura e energia escura, respectiva-
mente. Adotamos um Universo plano Qi = (1 —Q,, — Q.) = 0. Hy = H(ty)
¢ a constante de Hubble.

A equagao de estado determina a funcdo g(a), ou seja, usando que p, =
WePe € qUe

dpe dpe

—aH 2.
da "7 dt (2.58)
na equacao da continuidade da energia escura, temos que
. d e d e d
pe+3H (p+p) e =0 = pp = 3(l4w) S (254)

Portanto, o comportamento da energia escura é determinado por sua
equacao de estado com

g(a) = 3/0“[1 + w(z)]dInz . (2.55)
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O parametro de densidade de matéria €2,,(a) e o parametro de densidade
de energia escura €2.(a) evoluem como fungao do fator de escala a(t):

Q(a) = Q0 g3 Hy (2.56)
mla) =142 a 2(a)’ :
’ H}
— QO po(e) 0
Qe(a) =02 € 2(a) (2.57)

Neste trabalho adotamos Q) = 0,25, Q) = 0,75, Hy = 72 km s !
Mpc! [8] e fizemos uso do redshift z como varidvel, cuja correspondéncia
com o fator de escala é z = (1 — a)/a, para descrevermos a evolugao de
diferentes quantidades, especialmente as observacionais.

Medidas recentes de supernovas do tipo Ia [4, 5] levaram a uma evidéncia
conclusiva de desaceleracao da expansao do Universo no passado (z > 0,5),
evoluindo para um Universo em expansao acelerada até o presente.

A existéncia da energia escura que recentemente acelera a expansao cosmica

estd estabelecida e a magnitude atual da densidade de energia escura é bem
conhecida. O objetivo agora é determinar o comportamento passado da den-
sidade de energia escura e sua equacao de estado em épocas diferentes da
evolucao césmica. O candidato mais simples e natural é a constante cos-
moldgica A com parametro de densidade de energia {2, e equacao de estado
we = —1, 0 que ainda proporciona um bom ajuste aos dados atuais de su-
pernovas la, pelo menos em redshifts menores que 1.

A exata forma funcional da equacao de estado w.(z) da energia escura
poderia seguir de uma teoria fundamental sobre a natureza desta energia. Os
casos mais bem estudados sao os modelos de quintesséncia, onde a energia
escura resulta de um campo escalar com potencial decrescente.

Na auséncia de uma teoria fisicamente bem motivada sobre a energia
escura, tém-se usado uma abordagem fenomenolégica com a adogao de formas
paramétricas de w,(z) que permitam o uso dos dados de supernovas para
diferentes parametrizagoes [13, 15, 21, 36, 37, 38, 39, 40].

12
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Tabela 2.1: Parametrizagcoes P., para a energia escura. Alguns destes modelos
sdo de [15].

P. H2(z) ou w(z) Parametros
TIa  w(z) :wo—irwlﬁ:wquwl(l—a)a wo = —1.3
e 4
Ib  w(z) :wo—l-wlﬁ:wg—l-wl(l—a)a wo = —1.3
w1 = —2
I w(z) =wo+wigryrs = wy +wi (1 —a)a® wo=—1.3
w1 = 4
T H%(z) = HZ [QO(1 +2)> + QO+ a; = 0.13
+ay (1 + 2)3[cos(agz + azm) — cos(azm)]] as = 6.83
as = 4.57
IV H?(z) = HZ{QU1 + 2)° + a1 (1 + 2)+ a; = —4.16
02(1 + 2)2 + (ng) —a); — CEQ)} a9 = 1.67
Vo H2(2) = HIQO (1 +2)°— \Jay + as(1 + 2)3 a; = 29.08
(ng) + vV ai + CLQ)] o = —0.097
b=0.25
VII w(z) :wo—i-wlz:wg—l-wll;” Wy = —1.4
w1 = 1.67
VIII w(z) :wo—i—wlli—zzwg+w1(1—a) wo = —1.6
w1 = 3.3

A w=—1 ou H*z)=HIO1+2)>+Q0] -




CAPITULO 2. O MODELO PADRAO

As parametrizacoes mostradas na Tabela 2.1 sao obtidas de diversos au-
tores, nas parametrizacoes Ia e Ib usamos a mesma fungao paramétrica com
o mesmo valor de wy mas com valor distinto para w; na faixa de valores per-
mitidos pelo SuperNova Legacy Survey (SNLS) e pelo Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe (WMAP) [38]. O modelo IT é uma suave modificagao do
modelo I. Os modelos III, TV e V sao ansatze motivados por oscilacao, po-
linémios quadréticos [13] e branas para H(z), respectivamente. Usamos o0s
valores centrais de [15]. O modelo VI foi proposto por [41] e seu melhor
ajuste aos parametros obtido por [24]. As parametriza¢oes VII [36, 40] e
VIII [21, 39] sdo expansoes em Taylor até primeira ordem em torno de z = 0
e em torno de a = 1, respectivamente.

L
0.75

0.5

q, 025
0

-0.25
-05

z

Figura 2.1: Evolucdo da dos parametros de densidade de energia escura €2, como
funcao do redshift z para parametrizacbes da Tabela 1. As linhas sdo: ACDM
(lisa), la (traco curto), Ib (pontos), Il (ponto duplo e traco), Il (traco longo), IV
(ponto e traco curto, V (ponto e traco longo), VI (ponto duplo e traco longo),

VIl (trago duplo e ponto), VIII (ponto triplo e traco).

Na Fig. 2.1 mostramos o comportamento das densidades de energia es-
cura resultantes destas parametrizacoes até z = 5, e podemos ver que a
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CAPITULO 2. O MODELO PADRAO

maior parte delas apresenta problemas, valores excessivamente grandes para
redshifts maiores que 1. Vdrias parametrizacoes apresentam valores muito
altos para o parametro de densidade de energia escura no passado, indicando
uma dominancia desta componente que ainda nao havia, uma outra mostra
valores negativos do parametro de densidade de energia, que ¢ absurdo por
si s6. Muitas parametrizacoes ajustam-se bem aos dados de supernovas Ia,
entretanto, sao fisicamente improvaveis ou impossiveis quando consideradas
em um cendrio mais amplo, em redshifts maiores dos que os cobertos pelos
dados de supernovas Ia.

10 12 14

Figura 2.2: Evolu¢do dos pardametros de densidade de energia escura €2, com
relacdo ao redshift z para modelos selecionados da Tabela 1. As linhas sdo:
ACDM (lisa), la (traco curto), Ib (pontos) e IV (ponto e traco curto).

Em nosso estudo selecionamos apenas alguns dos modelos, com contri-
buicao decrescente de €.(z) em relacao ao Qrye(2), na direcao do passado.
Escolhemos modelos com comportamentos acima e abaixo dos valores da
densidade de energia escura do modelo ACDM, com propdsito compara-
tivo, usando-o como limite entre os modelos que sao ditos phantom, quando
w, < —1, e nao-phantom, quando w, > —1.

15



CAPITULO 2. O MODELO PADRAO 16

Os modelos escolhidos sao Ia, Ib e IV, cujos parametros de densidade de
energia e equacoes de estado sao expostas, respectivamente, nas Figs. 2.2 e

2.3.

0 /T~
_025 'i“\ o e e 1
I |
~0.75 i
e 14 e |
~1.25 { |
T |
~1.75 G |

0 2 4 6 8 10 12 14
Z

Figura 2.3: Evolucdo da equacdo de estado w,(z) com relacdo ao redshift z para
modelos selecionados da Tabela 1. As linhas tém a mesma relacdo da Fig. 2.2.

Nas préximas SecOes investigaremos as conseqiiéncias destes diferentes
modelos aos parametros cosmoldgicos que sao relevantes na formacgao de es-

truturas em larga escala no Universo.



Capitulo 3

Modelo de Colapso Esférico

A ferramenta semi-analitica mais simples no estudo de formacao de es-
truturas em larga escala é o modelo de colapso esférico [30]. As equagoes
de colapso esférico podem ser derivadas da Relatividade Geral, desde que o
shear (cisalhamento) nao tenha papel significante [42].

A maior parte dos estudos sobre o impacto da energia escura na formacao
de estruturas foram realizados sob a hipdtese de que esta é uniformemente
distribuida. Neste caso a energia escura afeta apenas a evolucao do fundo
homogéneo.

O colapso esférico pode ser modificado para incorporar os efeitos de ener-
gia escura, por exemplo, a abundancia de aglomerados de galaxias estimadas
dentro do modelo de colapso esférico foram usadas para limitar as propri-
edades do fluido de energia escura no caso mais simples de uma constante
cosmoldgica [17, 18], no caso da equagao de estado constante w, # —1
[16, 20, 25, 43, 44], assim como o caso de modelos de energia escura dindmicos
com algumas parametrizagoes de we(t) [32, 33].

3.1 O Colapso Esférico

A equacao de continuidade (2.45) para cada fluido j com densidade de
energia cosmica homogeénea p; e pressao p; = w;p; é dada por

pj+3Hp; (1 +w;) =0, (3.1)
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CAPITULO 3. MODELO DE COLAPSO ESFERICO

onde H = a/a é o parametro de Hubble e o ponto denota derivada temporal.

Considere entao uma regiao esfericamente simétrica de raio r e com den-
sidade de energia homogénea pj, a chamada distribui¢do fop-hat. Suponha
que em um dado instante ¢ tenhamos p$(t) = p;(t) + dp;(t). Se no instante
inicial ¢; tivermos dp;(t;) > 0 esta regido esfericamente simétrica eventual-
mente colapsard devido a seu proprio puxao gravitacional. Caso contrario,
dp;(t;) < 0, esta regido se expandira mais rapido do que o fluxo de Hubble,
gerando o que conhecemos como vazio.

A equacao de continuidade destas regioes esféricas homogéneas, simplifi-
cadas (top-hat), pode ser descrita em analogia préxima com a equacao de con-
tinuidade (3.1). Usando a equagdo de estado para o halo, p$(t) = w$(t)p§(t),
obtemos

p5 +3hps (1+ws) =0, (3.2)

onde h =7 /r é a taxa de expansao local, no interior do halo.

Note que, em principio, poderiamos ter equacoes de estado diferentes no
exterior e no interior da regiao esférica w§ # w;. De fato, a diferenga entre
a equagao de estado local e a do fundo homogéneo, dw; = w§ — w;, pode ser
relacionada com a velocidade efetiva do som do fluido, cgfj = 0p;/0p; [45],
através de

0;

1+ (5]'

Usualmente ¢ é considerado como um parametro livre, apesar de que,
rigorosamente, em teoria de perturbagao o tnico outro parametro livre é a
verdadeira velocidade do som das inomogeneidades, ¢% [46]. Porém a velo-
cidade do som ¢ é definida como a razao entre dois graus independentes de
liberdade da perturbacao, portanto também podera depender das condicoes
iniciais destas perturbacoes. Neste Capitulo consideraremos o caso onde a
equacao de estado é a mesma no interior da esfera colapsante e no fundo
homogéneo, i.e. w.;, = w;. Desta forma, temos cgfj = w; e conseqiientemente
6’[1)]‘ = 0.

No Capitulo 6 exploramos, um pouco, a possibilidade da equacao de es-
tado da energia escura no halo wf ser diferente da equacao de estado da
energia escura no fundo homogeéneo w;, como feito em [47].

Definimos, de maneira usual, o contraste de densidade de enrgia de um
dado fluido j pela equacao

u; = (, —wy) (3.3)

(5j = u . (3_4)

Pj
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Derivando (3.4) com relacao ao tempo, podemos escrever

§ = 3048 [0 tw) - L)
= 3(146,)(H—h)(1+uw;), (3.5)

onde assumimos que w; = w;. Derivando novamente com relagao ao tempo
obtemos a seguinte equagao nao linear para 9;

W, 0 1 0; 1 0;2

— + — . (3.6
3(1+w])2 1+(5] 3(1+U}]) 1+5] 3(1+U}]) (1+(5])2 ( )
Usando (3.5) temos que
a2 a6 1 0 3
r2 e 3(14w;) al+0; 91 +wj)? (1+6;)?

A segunda equacao de Friedmann aplicada a regiao esférica e homogénea,
top-hat, é ) e
7 T . .
S= g (30 (3.8)
Note que a esfera de sobredensidade ou subdensidade de energia a que se
refere a expressao acima, necessariamente deve ter curvatura k # 0. Entre-
tanto, a Eq. (3.8) é independente desta curvatura, como pudemos comprovar
anteriormente, quando encontramos (2.44).
Aplicando as equagoes de fundo homogéneo, além de (3.7) e (3.8) em (3.6)
podemos obter a seguinte equacao de evolucao nao linear para o contraste 9;
de um fluido qualquer

. W, : 4+ 3w; 62
. 2H_ J o J
5”+< 1+wj> 0; [3(1+wj)] 1+6

ArG (1 +w;) (1+ ;) Z 1+ 3wy) pr O - (3.9)

Repare que a densidade de energia e a pressao de energia que aparecem
em (3.8) sao somas das densidades e pressoes de energia de todos os fluidos,
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enquanto que, as equagoes de continuidade (3.2) sao validas apenas para cada
fluido, na auséncia, é claro, de vinculos adicionais entre tais fluidos, além do
gravitacional.

Observe que a hipotese de termos uma equacao de estado dependente
do tempo é fundamental em nossa abordagem de evolucao da densidade de
energia escura e é levada em consideracao em (3.9).

Para um sistema de n fluidos que possam ser perturbados via interacao
gravitacional, devemos considerar n equagoes tais quais a (3.9), onde cada
fluido j esta gravitacionalmente acoplado com os demais através do lado di-
reito da equacgao, o termo proporcional a constante gravitacional de Newton.

3.2 Energia Escura Homogénea e Evolucao

Linear das Perturbacoes

Nesta secao exploraremos inicialmente um caso mais simples de per-
turbacoes na componente nao relativistica de matéria, pois neste caso ad-
mitiremos que a energia escura nao se aglomera, i.e., contribui apenas como
parte do fundo homogéneo em escalas menores do que o horizonte [48]. En-
tretanto veremos que a energia escura, mesmo homogénea, é capaz de influ-
enciar a evolucao do contraste de matéria além do comportamento do fundo
homogéneo e portanto o crescimento de estruturas.

Considerando um Universo composto por dois fluidos, principalmente,
matéria e energia escuras. A densidade de radiacao eletromagnética tem
pouca influéncia, pois sua densidade é pequena e cai rapidamente. Além
disso, as flutuacoes de densidade de matéria sao consideras apenas apos o
desacoplamento (z ~ 1000).

Por enquanto, investigaremos apenas uma componente com possibilidade
de criar inomogeneidades, a matéria. Podemos restringir a expressao (3.9)
assumindo que a matéria tem pressao zero, p,, = 0, e que a energia escura ¢é
homogeénea, d. = 0. Além disso desprezamos os termos nao lineares. Obtemos
entdo como caso particular a bem conhecida [49] equagao de contraste de
densidade para a matéria

5+ 2H (1) 5 — gH(t)QQm(t) 5=0, (3.10)

onde 9, é o contraste de densidade da matéria.
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A equacao para a evolucao do contraste de densidade de matéria servira
melhor ao nossos propositos se usarmos como variavel o redshift z. Portanto,
alteramos a varidvel de ¢ para z.

Sendo que usamos as equacoes de Friedmann abaixo

a? . G

) .11
8= 2O ) 4 3], (3,12

com p(z) = pm(2) + pe(2) € p(2) = pe = we(2) pe(2)-
Encontramos entao,

" 1 we(2) 3 -
Oy + 21 +2) 1tw(s)  20+2) vl 0 =
3

onde a linha denota derivada com relacao ao redshift z.

Observe que esta transformacao, da variavel ¢ para a z, torna mais apa-
rente a influéncia da energia escura em (3.13), sendo que a evolugao do fundo
homogéneo ainda ocorre através do parametro de Hubble H(z) presente em
Q. (2) e Qe(2), reveja as expressoes (2.56) e (2.57).

Na Fig. 3.1 mostramos a evolucao do contraste de matéria normalizado
por seu valor hoje D(z) = 6,,(2)/0,,(0), para os modelos de energia escura
que selecionamos, além de um caso de interesse comparativo, o de matéria
pura, ou seja, Q = Q,, = 1.

A solucao analitica para o caso de matéria pura pode ser encontrada
facilmente com o uso da equacao (3.10) na varidvel a, e da hipétese de que
a solucdo é do tipo 6,, = Aa* sendo A e \ constantes. Com isto temos que
A =1 e portanto, 6,,(2)/0,(0) = a(z) = 5.

A equagao diferencial (3.13) é resolvida numericamente com o auxilio
do programa Mathematica 5. Utilizamos o mesmo programa nas demais
equacoes diferenciais deste trabalho.

Note que, como esperado, perturbacoes mais intensas no passado sao ne-
cessdrias para alcancarmos a mesma amplitude hoje (Fig. 3.1), para modelos
onde a energia escura é mais importante, pois pressoes negativas tendem a
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Figura 3.1: Evolucdo do contraste normalizado 6,,(z)/d,(0) como funcdo do
redshift para os modelos de energia escura selecionados. As linhas sdo as mes-
mas da Fig. 2.2 e para o caso de matéria escura pura, que tem a solucdo

0m(2)/0m(0) = a(z) = 11, representada pela linha tracejada longa.

inibir o crescimento de perturbacoes, pelo menos nos casos onde a energia
escura nao possui flutuacoes.

A influéncia do fundo de energia escura depende do quao negativa é a
equacao de estado e da proporcao entre matéria e energia escura em cada
estagio da evolucao césmica. Obviamente todas estas quantidade sao depen-
dentes da escolha da fun¢ao w(z), porém a compreensao fisica das quanti-
dades que levam a formacao de estruturas é mais facilmente vista quando
analisamos estas quantidades com relacao a seus efeitos na formagao de aglo-
merados de galaxias.

Definimos X (a) como a razao entre a densidade de matéria e a densidade
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V4

Figura 3.2: Comportamento da razdo X (z) = Q,,(2)/Q(2z) como funcdo do
redshift para os mesmos cendrios de energia escura da Fig. 2.2. As linhas sdo

mesmas da referida figura.

de energia escura

Q(a) QY —3[tal
X(g)= ) - m Jo dinyw(y) 14
(Cl) Qe(a) 1-— Qv(vg) ‘ (3 )

Para valores grandes de X recuperamos o comportamento dominante da
matéria d,, ~ a. A razao entre a densidade de matéria e a densidade de
energia escura X (z) pode ser vista na Fig. 3.2. Note que, para todos os
modelos, exceto o modelo IV, a contribuicao de energia escura decresce ra-
pidamente com o crescimento do redshift. No modelo IV a densidade de
energia escura decresce lentamente, mas para redshifts maiores do que 0,5
esta parametrizacao nao acelera o Universo.
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3.3 Energia Escura Homogénea e Evolucao

Nao Linear do Halo

Para prosseguirmos na descricao da evolucao nao linear do halo de matéria

e energia escura, adotamos o modelo de colapso esférico [30] onde o raio r(t)

da regiao esférica homogenea sobredensa obedece a equagao de Raychaudhuri,
7 41 G

) ) 1
- = 3l — o2+ w4+ —o* . 3.15
. 3 [p+ 3p] 30 +3w +3v7# (3.15)

Esta equacao tem sua origem na decomposicao do campo de quadri-
velocidades v* de um fluido no espaco curvo [50, 51]. A equagao (3.15)
estd expressa em termos das quantidades da cosmologia FLRW aplicadas ao
halo de matéria e energia escura.

19"'06 g T T T T T T T T T T T T T T T T
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Figura 3.3: Evolucdo do contraste linear de densidade de matéria (tragos) e ndo
linear (linha lisa) no modelo ACDM para valores iniciais escolhidos de tal forma

que o colapso ocorra hoje.
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Considerando um fluido isotrépico e homogéneo no halo, nao teremos
cisalhamento, o, nem vorticidade, w, nem gradientes de pressao, v/,, onde o
ponto e virgula denotam derivada covariante.

Portanto, apds uma breve manipulacao, temos

i 300 o@, _ 1o 4 Ay L

T:_§Qe [w(a) +1/3]e r—iﬁm (1+ l)r_2’ (3.16)
onde o tempo ¢ é medido em unidades de 1/Hy e A; é a sobredensidade inicial
na esfera. Note que esta equagao ja foi obtida antes de outra forma, (3.12).

0 1 2 3 4 5 6
Y4

Figura 3.4: Limiar de sobredensidade com relacdo ao redshift para os diferentes

modelos considerados. As linhas sao as mesmas da Fig. 2.2.

Resolvemos esta a equacao, (3.16), nao-linear, numericamente para um
tempo inicial #; onde a(t;) = 1073, com as condi¢des iniciais escolhidas de tal
forma que a esfera que colapsa esta inicialmente no arrasto de Hubble, i.e.

Utilizando a solucao numérica, de maneira interativa, encontramos os
valores de A; para que o colapso ocorra hoje. A evolucao linear do contraste
de matéria ¢,,(z) é dado por (3.13), com a condicao inicial §,,(z;) igual ao
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A; que encontramos, o que resulta no valor do contraste de densidade linear
critico d., que é um importante elemento no formalismo Press-Schechter [31],
discutido no Capitulo seguinte.

Na Fig. 3.3 mostramos um exemplo do modelo ACDM de evolucao linear
e nao linear para uma sobredensidade A; = 10~%46_ escolhida de forma que
o colapso do halo de matéria ocorra hoje.

Em um Universo de Einstein-de Sitter, o valor exato obtido é de §, = 1.686
[30], e verifica-se que seu valor é bastante independente da cosmologia de
fundo [22].

Todavia, calculamos 6.(z) nos diferentes modelos, e sua evolugdo com
relacao ao redshift z. Os resultados expostos na Fig. 3.4 mostram que de fato
nao ha grandes diferencas entre os valores de cada modelo, em concordancia
com [16, 26]. Usamos os valores de d.(z) para calcular a abundéancia de halos
na proxima Sec¢ao, quando entao veremos que existe uma grande sensibilidade
ao valor do contraste de densidade critico §,.
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Capitulo 4

Contagens de Aglomerados de

Galaxias

O Universo que observamos, direta ou indiretamente, i.e., a parte lumi-
nosa e nao luminosa de matéria barionica e a matéria escura, aparecem como
adensamentos suaves de matéria em uma escala de 200~h~'Mpc. Além desta
escala, os adensamentos de matéria parecem se distribuir homogeneamente.
As observacoes de galaxias, aglomerados de galdxias e super aglomerados de
galdxias possuem um amplo intervalo de massas que caracterizam estes sis-
temas, aproximadamente 10° — 10*°M, 10 — 103M,, 102 — 10"M,, e
10" M, onde M, é a massa solar. Estes objetos, combinados, formam a cha-
mada Estrutura em Larga Escala (LSS: Large Scale Structure) do Universo.

Um desafio fundamental na cosmologia atual é entender a formacao e
evolucao das LSS, e para tanto precisamos de um arcabouco tedrico que
possa fazer previsoes da formacao de tais estruturas.

As teorias de formacao de estruturas tém como ponto de partida que estas
nascem de pequenas perturbacoes da distribuicao homogenea de densidades
de matéria e energia no Universo primordial, que na maior parte é suposta
ser composta de matéria escura.

Como matéria escura supomos um gas nao relativistico presente em todos
os aglomerados galaticos, a segunda maior componente do Universo atual,
caracterizada por nao emitir radiacao eletromagnética nem interagir com
esta, possuindo apenas, ou preponderantemente, interacao gravitacional. E
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possivel extender este modelo incluindo a possibilidade de interagoes, outras
que a gravitacional, entre a matéria escura e a energia escura.

A distribuicao de matéria, escura e barionica, em estruturas cosmicas,
ocorre como aglomerados de galaxias. O nimero de aglomerados de galaxias
por unidade de volume em um intervalo de massa é comumente chamado de
funcao de massa. A determinacao precisa de tal funcao possui dificuldades
ainda nao totalmente resolvidas, do ponto de vista tedrico e observacional.

Uma previsao exata, analitica da funcao de massa é impraticavel, mesmo
nos modelos cosmoldgicos mais simples, devido a forte nao linearidade da
dinamica gravitacional envolvida na formacao de tais objetos.

4.1 O Formalismo de Press-Schechter

H&4 um consenso geral de que uma boa aproximacao que descreve uma
funcao de massa em escala cosmica nasceu em 1974, com a publicacao do
trabalho de Press & Schechter (PS) [31]. Este trabalho propos um raciocinio
heuristico para obter a funcao de massa. Seu sucesso comecou a ser reco-
nhecido em 1988, com a verificacao dos primeiros resultados de numerosas
simulagoes de N-corpos, revelando surpreendentes semelhancgas com a féormula
de PS. Muitos autores tentaram estender o formalismo de PS, ou propuseram
alternativas e.g., [52, 53, 54].

Os aglomerados de galdxias sao, por suposicao, formados por picos na
flutuacao da densidade de matéria que sao aproximadamente esféricos, o
que torna possivel o uso do modelo de colapso esférico na formacao destas
estruturas. Com o formalismo de PS podemos obter uma funcao de massa
que dara o numero de sistemas gravitacionalmete ligados que estejam em um
certo intervalo de massa ou, que excedam uma dada massa.

A principal hipétese do formalismo PS é a gaussianidade do campo de
densidade de matéria, adotando o perfil de densidade top-hat, com o qual a
condicao para formar objetos macicos toma a média da densidade de matéria
0 em torno de cada ponto. A densidade de probabilidade da amplitude das
perturbagoes iniciais, por suposicao, segue uma Gaussiana, assim temos

1 5

p(0r, R) = ———¢" 27, (4.1)

2mo

onde o(R) é a variancia da flutuagao linear 6, e R é o raio comdvel da
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esfera onde consideramos esta variancia, e.g, o conhecido og é definido como
a variancia da flutuacao linear §;, em Rg = 8 Mpc, o3 = o(Ry).

Ambos, o(R) e dr, sao fungoes do redshift z. Desta forma se assumimos
uma distribuicao Gaussiana, a probabilidade de termos um objeto colapsado,
um halo, de massa M com sobredensidade p.(z) em um modelo linearizado
maior ou igual a d. é

00 1 00 7i
8p > 6,0 M) = Sp, R)doy, = ———— 210D d5;, (4.2
FOL2 05 M) = [~ plOu Ry = s [ e L (42)

que é suposto ser igual a fracao de massa em objetos ligados com M >
%”me3. Esta probabilidade corresponde a fracao de volume da regiao com
contraste de densidade maior ou igual ao contraste de densidade linear critico
dc(z) na amostra de Universo com volume M/p,,. Portanto, a diferenca entre
f(6r > ;M) e f(O6r, > d.; M + dM) representa a fracao de volume para a
regiao na qual §; = J. precisamente.

Estamos interessados na densidade numérica comovel de objetos colapsa-
dos em um dado intervalo de massa. Para obtermos tal quantidade devemos
tomar a derivada de f com relacao a M que fornece a quantidade de objetos
com massa entre M e M + dM. Multiplicando por 22, o resultado é conver-
tido numa densidade numérica onde p,, é a densidade média de matéria.

O contraste de densidade de um halo precisa ser precisamente igual a o,
pois um objeto com d; > 4, seria eventualmente contado como um objeto de
um escala de massa maior. Como o volume de cada objeto com massa M é
M/ py, entao obtemos a seguinte relagao

> 0. M

Pm df do
2 A do a0 dM | (4.3)

dM

onde n(M) é a densidade do nimero de halos com massa M, i.e., a fungao
de massa.
Entretanto, a regiao subdensa nao é coberta na equacao acima. Press e
Schechter simplesmente multiplicaram a densidade numérica pelo fator dois.
O método mais confidvel para se estudar a abundancia de aglomerados
de galaxias no Universo é através de simulagoes numéricas. Entretanto, a
aproximacao analitica do formalismo PS [31] reproduz satisfatoriamente os
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resultados de simulagoes de N-corpos [55]. Existem aproximagoes melhores e
mais recentes com parametros livres extras, como [53] e [52]. Todavia conti-
nuaremos, por enquanto, nossa explanagao com a bem conhecida abordagem
de PS.

Note que neste formalismo apenas quantidades lineares sao usadas.

Com estas consideragoes e o uso de (4.2) em (4.3), levam a bem conhecida
férmula analitica para a densidade comével de halos de massa colapsados no
intervalo de massa M e M + dM em um redshift z.

dn 2 pm 0.(2) dlno(M,z) . p[ 62(2)

W(M’ 2= ™ M o(M,?z) dM 202(M, z)] (@)

onde pn, é a densidade de matéria média do Universo e d.(z) é a densidade
critica, 7.e., a extrapolacao linear do contraste de densidade limite acima da
qual estruturas colapsam, ou seja, d.(2) = §(z = 2¢01)-

A variancia da flutuacao linear oy,

o(M,z) = D(z)ou, (4.5)

é a flutuacao de densidade em esferas de raio comoével R contendo a massa
M. D(z) = 01,(2)/61,(0).

A escala R é sempre especificada pela massa e pelo volume definidos pela
funcgao janela do tempo presente, veja e.g. [56]. Em nossa andlise usamos o
ajuste dado por [18]

AL —10D)/3
= S 4.6
oM =08 <M8> ’ (4.6)
onde Mg = 6 x 10"QOA~1M, é a massa de uma esfera de raio Ry =

8h~'Mpc, e og é a variancia da flutuacao da densidade suavizada em uma
escala de Rg. O indice 7 é funcao da massa e do fator de forma, I' =

QOp e -/ (O = 0.05 é o pardmetro de densidade barionica), do
espectro de poténcia da matéria [18],

(M) = (0.3T +0.2) [2.92 + élogm (%)} . (4.7)

Denotando ¥(M) = m;j}(\/zjvf,z),

S(M) = (0.3T +0.2) [2.92 + glogm (%)} | (4.8)

30



CAPITULO 4. CONTAGENS DE AGLOMERADOS DE GALAXIAS

podemos reescrever (4.4) como

dn 2 Pmo 66(2) X
ant M) = T\ Ar oar ) T exp [—QO(M )

dn/dM (10*¥Mpc3)

e
oONDMOOOMONDN

7 N,
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) \
/ .
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Figura 4.1: Funcbes de massa Press-Schechter para modelos diferentes, todos

normalizados a um mesmo valor em z = 0. As linha s3o as mesmas da Fig. 2.2.

Para um og fixo o numero de halos de matéria previstos, dados pela
formula acima, é unicamente afetado pelos modelos de energia escura através
da razao 6.(z)/D(z). Para compararmos diferentes modelos normalizamos as
funcoes de massa a um mesmo valor hoje, ou seja, em z = 0, com relacao ao
modelo ACDM, i.e., impomos que

M _ (2 =0) ol
o} 55(z = 0) (4.10)
onde o indice M indica um dado modelo M, onde usamos o} = 0.76 [§].
Mostramos na Fig. 4.1 o resultado de algumas fungoes de massa de diferentes
modelos.

O efeito da energia escura sobre os halos de matéria é estudado pelo
calculo de duas quantidades. A primeira é o niimero de halos de matéria em
um dado intervalo de massa em toda a esfera celeste, Ny, (2), dado por

Map dn dv
w(z) = [ a0 / M, 411
N LY M,z) G-aa @) (4.11)
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onde o elemento de volume comovel é dado por

dV(z) r%(2)
= 4.12
dzdQY  H(z)’ (412)
sendo que r(z) = [§ H '(z)dr é a distancia comdvel.
A evolugao do elemento de volume comdvel dV/dzd2 com relagao ao

redshift para os diferentes modelos de energia escura sao mostrados na Fig. 4.2.

Note que o elemento de volume comdvel nao depende das perturbacgoes na
matéria d,,(z), depende apenas do comportamento do fundo de fluidos. O
volume comével é maior para equacoes de estado mais negativas, pois isto
implica em uma maior aceleracao na expansao, compare as Figs. 2.3 e 4.2.

ol

dv/dzdQu(Mpc?/10'°)

O Fr N W P

Figura 4.2: Evolu¢do do elemento de volume comével com respeito ao redshift
para os quatro cendrios considerados até aqui. As linha sao as mesmas da
Fig. 2.2.

A segunda quantidade com relacdo a estruturas em larga escala que cal-
culamos é o numero de aglomerados de galaxias integrado na esfera celeste,
acima de uma dada massa My, e até um redshift z [26]

N(z, M > M) :A dQ/

Ming

o rzdn  dV
/ " dM dz' . (4.13)
0

dM d2'd$)
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4.2 Contagens de Aglomerados de Galaxias

As modificagoes causadas pela componente de energia escura no nimero
de aglomerados de galaxias na forma de aglomerados de matéria sao testados
e confrontados com o modelo de constante cosmolégica ACDM.
25

ol

Nin/10°

e
o

o o

Figura 4.3: Nimero de aglomerados de glaxias funcdo do redshift para halos
em intervalos de massa 10'* < M/(h="M) < 10" (quadro superior esquerdo),
®

fatores de normalizacao

10" < M/(h™"Mg) < 10" (quadro superior direito) e 10'> < M/(h™'Mg) <
10'6 (quadro inferior). A linha lisa corresponde ao modelo de ACDM. Note os

Nbin e Nbin
106 104
sao as mesmas da Fig. 2.2.

nos quadros superiores da figura. As linhas

Examinamos os efeitos de algumas parametrizagoes de equacoes de estado
sobre o niimero de halos de matéria em intervalos de massa [Min¢, Mgyp) ilus-
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trando diferentes classes, ou ordens de grandeza, de estruturas césmicas. Os
intervalos que usamos foram [103, 10™], [1014, 10%] e [10'5, 10%6] em unidades
de h™1M,.

O numero de aglomerados de galdxias num dado intervalo de massa
Npin = dN/dz, obtido em (4.11), sdo mostrados na Fig. 4.3. Em cada caso
destas figuras expomos o efetivo nimero de aglomerados galdticos.

5 A
o 20 e
T B L, g it 7
A S e v — 2 A .---.'*'/
v 4 = - Vo e il
-5 \ / 5 _4 \ 7
\ / 2 \\ ,./
10 i / < -6 \ /
_ \ \ ;
‘.\ '/-/ -8 \ s
Y \ /
\_, -10 ~.o’
0 1 2 3 4 0 0.5 1 15 2
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3 \ o }
_2 ‘\ ///
N e s
-4 \, /'/
\, 7
~.”
0 0.2 04 0.6 0.8 1

Figura 4.4: Diferenca dos modelos da Fig. 4.3 com o relacdo ao modelo ACDM,
sendo ANy, = Ng};‘l — é}n. Os intervalos de massa sdo os mesmos da Fig. 4.3.

Note as diferentes escalas de z entre os quadros e os fatores de normalizacdo

% e % nos quadros superiores da figura. As linhas s3o as mesmas da

Fig. 2.2.

Repare que estruturas com maior massa sao menos abundantes e formam-
se mais tarde, como deveria ser em modelos de formacao hierarquica de es-
truturas. Também h& uma sutil diferenca na posicao z do pico de formacao
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de aglomerados de galaxias nos diferentes modelos de energia escura consi-
derados.

Para que possamos comparar melhor os modelos entre si, e com nosso mo-
delo padrao ACDM, subtraimos os valores N{i¢, de cada modelo dos valores
de N}, do modelo ACDM, como pode ser visto na Fig. 4.4.

0O 02 04 06 08 1 12 14
Y4

Figura 4.5: Ndmero de aglomerados de galdxias integrado até o redshift z.
Os intervalos de massa sio os mesmos da Fig. 4.3, 10" < M/(h™'M,) <
10" (quadro superior esquerdo), 10™ < M/(h='Mg) < 10" (quadro superior
direito) e 10" < M/(h M) < 10 (quadro inferior). Note os fatores de
normalizacdo % e % nos quadros superiores da figura. As linhas sao as mesmas
da Fig. 2.2.

A diferenca entre os modelos resulta de uma competicao entre os diferen-
tes volumes comoveis e diferentes contrastes de matéria. Em redshifts abaixo
do valor 1 o volume comével tem o papel mais importante na integral da
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Eq. (4.11).

Acima deste redshift o elemento de volume comovel nao varia significa-
tivamente, onde entao as perturbacoes tornam-se as fontes dominantes na
caracterizacao de diferencas entre os valores dos nimeros de aglomerados

Nyin(2) de cada modelo.
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Figura 4.6: Diferencas absolutas do nidmero de aglomerados integrado até
o redshift z. Os intervalos de massa sio os mesmos da Fig. 4.3, 103 <
M/(h™*Mg) < 10 (quadro superior esquerdo), 10* < M/(h~*My) < 10%°
(quadro superior direito) e 10'° < M/(h='M,) < 10'® (quadro inferior). As

02 04 06 08 1 12 14
z

linhas s3o as mesmas da Fig. 2.2.

Uma outra importante quantidade observacional é o nimero de estru-
turas acima de uma dada massa obtida com o uso de (4.13).
tamos os resultados do numero de halos integrado com massa acima de
10Bh~" My, 10"h~"My e 10"h~'M,. Estes sao exibidos nos quadros da
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Fig. 4.5. Nos quadros da Fig. 4.6 mostramos as diferengas absolutas, (N —
Na)/Ny, com respeito ao nosso modelo fiducial ACDM. Interrompemos a
integragao numérica em Mg, = 10"®h ' M na Eq. (4.13).

Observe o platdo no nimero de aglomerados integrado que reflete a época
de formacao de aglomerados de uma dada massa. Em outras palavras, nao
h4 formacao de estruturas com massa acima de 10"h=1M,, 10MA~1 M, e
10Y°h =t My, para redshifts aproximadamente acima de 2 =2, 2 = 1 e 2 = 0.6,
respectivamente nos quadros superior esquerdo, superior direito e inferior na
Fig. 4.5. Estes resultados foram publicados em [32].
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Capitulo 5

Energia Escura Inomogénea

A maior parte dos estudos sobre o impacto da energia escura na formacao
de estruturas foram realizados sob a hipdtese de que a energia escura esta
uniformemente distribuida. Nestes casos, a energia escura afeta apenas as
quantidades do fundo homogéneo, tendo ainda assim alguma influéncia sobre
o crescimento de estruturas de matéria, como vimos no Capitulo anterior.

Neste Capitulo exploraremos um caso um pouco mais complexo do que o
anterior, onde além de flutuacoes na componente nao relativistica de matéria,
admitimos flutuacoes na componente responsavel pela recente expansao ace-
lerada do Universo. Permitiremos que a energia escura se aglomere, ou seja,
que contribua como parte do fundo homogéneo em escalas menores do que
o horizonte, e que também influencie diretamente o conteido da densidade
de energia da esfera em colapso, com uma nova fonte de gravitagao, que tem
pressao negativa e variavel.

Encontramos as equacoes difenciais nao lineares acopladas que mostram
o crescimento destas flutuagoes, em regides simetricamente esféricas sob a
hipotese de perfil top-hat. O acoplamento entre os fluidos, neste caso, é
apenas através da interacao gravitacional.

Mostraremos como o contraste da componente de matéria influiencia o
crescimento das flutuacoes da energia escura, que por sua vez, altera o com-
portamento do halo de matéria, mais intensamente de que quando é ho-
mogénea. Mostraremos ainda que, a anergia escura, em suas versoes phantom
e nao phamtom induzem efeitos contrarios no halo de matéria.

Em seguida expomos os efeitos desta relacao, entre dois fluidos, no niimero
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de estruturas formadas.

5.1 Evolugao Nao Linear das Perturbacoes

Desta vez temos dois fluidos com flutuacoes, matéria nao relativistica, que
inclui matéria barionica e matéria escura e energia escura que é caracterizada
por sua equacao de estado.

As regioes esféricas com perfil de densidade top-hat evoluem de acordo
com o sistema de equagoes deduzido anteriormente. Usando (3.9) para dois
fluidos que com flutuagoes de densidade, temos

3} . 4 42
S+ 2H Gy — = —m =

* 3 (14 d,)
; H2 (14 61) [ 6 + (1 4+ 310,)% 6] . (5.1)
. e\ - 443w, | &

2H — — —

6e+< 1+we> ¢ [3(1+w6)]1+56
; H2 (14 w,) (14 0.) [ 60+ (14 3w.) 6] . (5.2)

onde §,,, é o contraste de densidade de matéria e d. é o contraste de densidade
de energia escura. Este é o sistema de equacoes nao lineares acopladas que
estudaremos nas préximas Secoes.

5.2 Evolugao Linear das Perturbacoes

O regime linear das perturbacoes é facilmente extraido do sistema (5.1)-
(5.2). Desprezando os termos de ordem O(§?%), obtemos o sistema linear
acoplado

O + 2H 6,y = g H?[Qp 0 + (1 +3w.)Q 6] (5.3)
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56+<2H—1we )562

+ we

; H2 (14 w,) [ 6 + (14 310,)0% 6] - (5.4)

Podemos usar qualquer parametrizacao para a energia escura como fungao
do tempo ou do redshift. Entretanto, seremos mais cautelosos neste modelo
em que a energia escura aglomera. Inicialmente empregaremos a equacao de
estado w, = constante.

Considere as Egs. (5.3) e (5.4) no periodo em que a matéria é dominante
(z = 10%), quando podemos assumir que €, ~ 0 e €,, ~ 1 no sistema
acoplado (5.1)-(5.2). Realizando uma mudanca de varidvel de ¢ para a com

d d d
— —g—=H - 5.5
i~ e (5:5)
’ d? 1 d d?
o 5 1+ 3w(a)] H(a)a -+ H*(a)a ek (5.6)
onde usamos que H = —2 (1+3w) H?, obtemos
3 3
3 3
5’614—%5’6—@(14—@06)5”1:0, (58)

onde a linha denota derivada com relacao ao fator de escala a.

A solugao de (5.7) para o modo crescente do contraste de densidade de
matéria, é §,, = ¢y a, onde ¢; é uma constante arbitraria. Em (5.8) o con-
traste de matéria é uma fonte para o crescimento de perturbagoes na energia
escura. Substituindo a solugao crescente do contraste de matéria em (5.8),
encontramos a solucao do modo crescente do contraste de energia escura

de =1 [(1 4+ we) a+ 3] = (1 4 we)om [1 + (14-07?%)@] . (5.9)

Esta solu¢ao mostra que 6, — (1 + w,)d,, para (1 +w.)a > c3. Mesmo
com 0, &~ 0 em um instante inicial, |J.| crescera até que o equilibrio acima seja
alcancado, ou seja, as perturbagoes na energia escura crescem alimentadas
pela matéria e influenciadas pela equacgao de estado.
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E interessante notar que a condicao de equilibrio 8, = (14 we)0p, é conhe-
cida como modo “adiabdtico”, pois pode ser obtida considerando-se que as
expansoes ou contracoes do halo ocorrem sem troca de energia com o fundo
[49]. Ademais, note que, as flutuagdes iniciais ocorrem em um periodo em
que a matéria é dominante. Qualquer que seja o valor inicial das flutuacoes
na energia escura este valor tendera a ser suprimido ou incrementado para
que ocorra o equilibrio adiabatico imposto, pela componente de matéria e
pela equacao de estado da prépria energia escura.

Devemos observar ainda que, o caso do modelo ACDM nao permite que as
flutuacoes na energia escura cresgam, pois w, = —1, logo é, = (1 —1)d,, = 0.

Finalmente, considere a distin¢ao de comportamento que as flutuacoes na
energia escura possuem, quando temos um modelo nao phantom, w, > —1,
e um modelo phantom, w, < —1, quando consideramos o equilibrio do modo
adiabatico.

A obediéncia da adiabaticidade ocorre enquanto tivermos a razao entre
contrastes 0(t)/0m(t) = [1 + we(t)], o que leva o modelo nao phantom a
promover a aglomeracao da energia escura quando a matéria aglomera, ou
a promover a rarefacao da energia escura quando a matéria é subdensa em
relacao ao fundo, 0,,(z) < 0.

O modelo phantom por outro lado, promove um comportamento simetri-
camente contrario, ¢.e., a sobredensidade de matéria promove uma subdensi-
dade de energia escura. Em outras palavras, quando temos halos de matéria
temos vazios de energia escura, e vice-versa. Esse é um comportamento
oposto quanto a formacgao de halos entre os dois fluidos.

O efeito das perturbacgoes de energia escura sobre a evolucao das per-
turbacoes de matéria pode ser entendida de maneira pictérica. Como vi-
mos, o contraste de matéria pode ser visto como uma fonte que alimenta as
perturbacoes da energia escura e esta por sua vez retroalimenta o sistema
servindo como uma fonte mais fraca para as perturbacoes da matéria.

Quanto a formacao de halos de matéria, uma sobredensidade de energia
escura diminui a eficiéncia com que a matéria aglomera, o que de fato é
intuitivo, pois uma concentracao local de energia escura é uma influéncia
maior do que o fundo para a expansao. Isto ocorre apenas nos casos de energia
escura nao phantom. Analogamente nos casos de energia escura phantom,
quando temos uma subdensidade de energia escura, a matéria aglomera com
maior eficiéncia, pois a concentracao de energia escura no interior do halo é
menor do que no fundo, havendo menor oposicao ao colapso.

Também podemos analisar esta influéncia com o auxilio da Eq. (5.3). Nela
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a influéncia das perturbacoes de energia escura em halos de matéria ocorre
apenas através do termo Q.0,(1+3 w,). Como temos sempre w < —1/3, entao
1+ 3w, < 0. Uma sobredensidade, 6, > 0, de energia escura, que ocorre no
caso nao phantom, posterga o colapso, enquanto uma subdensidade, 6, < 0,
caso phantom, acelera o colapso.

Na proxima Secao teremos alguns exemplos que tornarao mais clara esta
relacao. Para o restante do trabalho adotamos €2,, = 0,25, Q, = 0,75 e
h = 0,72, como antes.

Em nossos exemplos consideramos as condicoes iniciais que obedecem ao
modo adiabatico, i.e., dado um contraste de matéria inicial d,,,, encontramos
o contraste de energia equivalente ¢, por meio da condigao de adiabaticidade
inicial, 0., = (1 + we(2;))0m,. As outras duas condicoes iniciais sdo obtidas
com a suposicao de que em z; ~ 1000 a densidade de matéria é dominante, e
portanto, 6, = A/1+4 2,0, = —A/(1+2)*ed, = A[l +we(2)]/(1 + 2)?,
onde A é uma constante e a linha refere-se a derivada com relacao ao redshift
z.

Mesmo que tenhamos d,, 7# (1 + we,)d,, 0 sistema nao linear (5.1)-(5.2)
ou o sistema linear (5.3)-(5.4) evoluem de tal forma que d, — (1 + we)dp,.
Pelo menos enquanto estivermos no regime linear com | ,,, |[< 1 e | d,, |< 1.
Note que, no caso phantom, com uma condicao inicial d,,, > 0 e ., > 0, ou
o contrario, d,,, < 0 e d,, < 0, havera troca de sinal do contraste de energia
escura, passando pelo zero, pois contraria o modo adiabatico deste caso.
Devemos ter os contrastes de matéria e energia escura com sinais contrarios
no caso phantom. Por simplicidade usaremos condicoes iniciais adiabaticas,
entre os contrastes de matéria e energia escura.

Observamos que condicoes iniciais diferentes do modo adiabatico, em até
uma ordem de grandeza, ou com sinal trocado, nao alteram significativamente
os resultados na formacao de estruturas, pois tal diferenca, evolui para o
modo adiabatico com diferencas muito pequenas no contraste de matéria,
percentualmente proximas de zero, ja em z = 10, do caso com a condicao
inicial adiabatica.

5.3 Modelos Nao Phantom com w Constante

Nos modelos de energia escura nao phantom temos w, > —1. A regiao
contendo uma sobredensidade de matéria, d,, > 0, induz uma sobredensidade
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de energia escura, J, > 0, na mesma regiao. Contrariamente, uma subdensi-
dade de matéria, d,, < 0, em tal regiao, induz uma subdensidade de energia

escura, dg. < 0.

35¢
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Figura 5.1: Contrastes com equa¢des nao lineares, (5.1)-(5.2), na matéria
com (traco longo e ponto) e sem (trago e ponto) flutuaces na energia escura
(pontos densos) e contraste com equacdes lineares, (5.3)-(5.4), na matéria com

(tracos longos) e sem (tracos) flutuacdes na energia escura (pontos esparsos)
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para w, = —0, 8 (quadro superior) e w, — 0,9 (quadro inferior).
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Desta forma, em modelos nao phantom um halo de matéria induz a um
halo de energia escura, e um vazio de matéria induz a um vazio de energia
escura. Este comportamento é geral se estivermos limitados a condicoes
iniciais adiabéticas d., = (1 + we,)0m, -

Para prosseguirmos no estudo do impacto das flutuagoes da energia es-
cura no crescimento das perturbagoes da matéria, mostramos na Fig. 5.1
a evolucao do contraste de matéria d,,(z) com as equagoes completas, i.e.,
nao lineares, (5.1)-(5.2) e as lineares, (5.3)-(5.4), com e sem a inclusao das
perturbacoes da energia escura para dois valores constantes da equacao de
estado w, = —0,8 e w, = —0,9. Nestes casos usamos condicoes iniciais do
modo adiabatico em z; = 1000.

A condicao inicial sobre a derivada do contraste da energia escura vem da
hipdtese de que a energia escura é desprezivel inicialmente. Como a figura
mostra, a inclusao da flutuacao da energia escura suprime o crescimento das
perturbacgoes na matéria neste caso. Na mesma figura mostramos também o
crescimento das perturbagoes na energia escura, que ¢ bem menor do que as
flutuacoes da matéria, como esperado. Aproximadamente 20% de §,, para
w, = —0,8 e 10% de 0,, para w, = —0,9, mas também tende a formar um
halo de energia escura.

A admissao de flutuagoes na energia escura nao linear J, ou linear &,
diminui os valores dos contrastes de matéria, ambos, o nao linear ¢,, e o
linear d,,,, em relacao as flutuagoes que consideram 6, = 6., = 0.

Note que no quadro superior da Fig. 5.1, w, = —0,8, as flutuacoes da
energia escura sao mais influentes no caso nao linear. Por exemplo, em
z = 0 o contraste d,, ¢ cerca de 6% menor do que 6, no caso linear e
aproximadamente 12% menor no caso nao linear quando consideramos §, # 0.

5.4 Modelos Phantom com w Constante

No caso da energia escura phantom temos w, < —1, e portanto a Eq. (5.9)
impica que uma regiao de sobredensidade de matéria, 6, > 0, que se tornard
um halo de matéria, induz a um vazio de energia escura, d, < 0, e vice-versa.
Novamente este comportamento é geral para condicoes iniciais adiabaticas e
tende a ocorrer com outras condicoes iniciais.

Na Fig. 5.2 mostramos os efeitos das flutuacoes da energia escura sobre
o crescimento das perturbacoes da matéria para dois valores diferentes e
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Figura 5.2: Contrastes com equacdes nao lineares, (5.1)-(5.2), na matéria
com (traco longo e ponto) e sem (trago e ponto) flutuacdes na energia escura
(pontos densos) e perturbacdes com equacdes lineares, (5.3)-(5.4), na matéria
com (tragos longos) e sem (tracos) flutuacdes na energia escura (pontos esparsos)

para w, = —1, 1 (quadro superior) e w, — 1,2 (quadro inferior).
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constantes da equacao de estado, w, = —1,1 e w, = —1, 2. Como no caso da
energia escura nao phantom, as diferencas sao pequenas, aproximadamente
10% para w, = —1,1 e 20% para w, = —1, 2 do valor do contraste de matéria.

Entretanto, contrariamente ao caso nao phantom, as flutuacoes na ener-
gia escura aumentam o crescimento das perturbacoes na matéria. Também
mostramos na mesma figura, a evolucao das flutuacoes da energia escura que,
como esperavamos, tende a formar um vazio de energia escura.

5.5 Equacao de Estado Variavel w,(z)

Na estrutura da descri¢ao da energia escura por um campo escalar simples
é impossivel para a equacao de estado cruzar a chamada barreira phantom em
w, = —1 [57]. Entretanto, em nossa abordagem fenomenoldgica podemos, em
principio, ter uma parametrizagao variavel da equagao de estado w.(z) que
cruze a barreira phantom. De fato, este é o caso de muitas parametrizacoes
ajustadas de dados de supernovas Ia [57], que inclusive ja foram usadas neste
trabalho, para o caso em que a energia escura é homogénea [32].

A existéncia da barreira phantom, é sugerida em nossa abordagem, para
a energia escura que pode flutuar, pelo termo w./[1 + w.(z)], na Eq. (5.4).
Embora a divergéncia em w, = —1 nao seja necessariamente fatal para as
solucoes das equacoes diferenciais, por simplicidade e objetividade, iremos
considerar parametrizacoes da energia escura que sao apenas phantom ou
nao phantom no decurso de sua evolugao coésmica.

Estudaremos parametrizacoes da equacao de estado da energia escura da

forma [39]
2

1+ 2’
com os parametros wy e w; escolhidos de tal maneira que sejam consistentes
com regioes de 20, de observacoes da radiacao césmica de fundo, supernovas
Ia e oscilagoes de barions, e.g. [58, 59].

Na Fig. 5.3 mostramos o impacto das flutuacoes da energia escura para
uma equacao de estado variavel, para nao phantom e phantom. Os resultados
sao similares aos casos das equacoes de estado constantes.

Usamos a equacao de estado (5.10) com dois conjuntos de parametros,
(wg, wy)= (—0,75, 0,4), ndo phantom, que denominamos como modelo NP

We(2) = wy + wy [1 — a(2)] = wo + wy (5.10)
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Figura 5.3: Contraste com equag¢des nao lineares, (5.1)-(5.2), na matéria com
(traco longo e ponto) e sem flutuagdes (traco e ponto) na energia escura (pontos
densos) e contraste com equacdes lineares, (5.3)-(5.4), na matéria com (tracos
longos) e sem flutuacdes (tracos) na energia escura (pontos esparsos), para ndo

phantom varidvel (quadro superior) e phantom varidvel (quadro inferior).
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quando sem flutuacoes na energia escura e modelo NPe quando com flu-
tuagoes na energia escura e (wg, wy)= (—1,1, —1), phantom, que denomina-
mos como modelo P quando sem flutuacoes na energia escura, e modelo Pe
quando com flutuagoes na energia escura.

5.6 Regime Nao Linear

No regime nao linear, assim como no regime linear, consideramos nova-
mente os modelos que sao phantom ou nao phantom exclusivamente. Encon-
tramos a evolugao do sistema de Eqs. (5.1)-(5.2), e por motivo de brevidade e
comparag¢ao usaremos as mesmas parametrizagoes variaveis de regime linear
discutidas na Segao 5.5 e Eq.(5.10), i.e., w.(z) = wo +wy 155 com (wo, wy)=
(=0,75,0,4) e (wo, wy)= (—1,1, —=1).
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w10
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Figura 5.4: Contraste da matéria no regime ndo linear com condi¢des iniciais
adiabaticas tais que o colapso do halo de matéria com flutuacdes na energia
escura ocorra em z = () para o caso nao phantom, wy = —0,75 e w; = 0,4,
(quadro da esquerda), enquanto que, no outro caso a condicdo é que o colapso
do halo de matéria sem flutuacGes na energia escura ocorra em z = ( para
o caso phantom, wy = —1,1 e w; = —1, (quadro da direita). A linhas lisas
incluem as flutuacdes na energia escura e os tracos ndo. As flutuagcdes na energia

escura também s3ao mostradas pelas linhas pontilhadas.

(S}
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Em particular, estamos interessados no impacto das flutuagoes na ener-
gia escura sobre o colapso dos halos de matéria, em valores onde o regime
linear, bem expresso pelo sistema de Eqgs. (5.3)-(5.4) linearizadas nao é mais
confiavel, i.e., quando § > 1 para halos e § ~ —1 para vazios, quando entao
temos que usar o sistema completo, ou seja, o sistema de Eqs. (5.1)-(5.2) nao
lineares acoplado. Veremos que os efeitos encontrados no caso linear, sao
amplificados pela evolucao nao linear.

No quadro esquerdo da Fig. 5.4 mostramos o contraste de densidade de
matéria para condicoes iniciais adiabaticas, escolhidas de tal forma que o
colapso do halo de matéria ocorra atualmente, i.e., em z = 0. Fisicamente
podemos associar este colapso a formacao de um objeto que corresponde a
um super-aglomerado galatico.

As presenca de flutuacoes na energia escura tém um efeito dramético
no colapso ou formacao de estruturas no caso nao phantom. Tais estruturas
teriam colapsado muito antes se as perturbacoes na energia escura nao fossem
levadas em conta.

No quadro da direita da Fig. 5.4, temos a parametrizacao phantom, onde,
igualmente, as condicoes iniciais sao escolhidas de tal maneira que o co-
lapso da estrutura de matéria tem lugar hoje, para o caso de energia escura
homogénea, pois neste caso a admissao de flutuacoes na energia escura in-
tensifica o colapso de matéria, causando o colapso da mesma estrutura mais
cedo.

Na Fig. 5.5, defrontamos a evolucao dos contrastes de densidade do sis-
tema nao linear (5.1)-(5.2), e do sistema linearizado (5.3)-(5.4). Nesta figura
as condicoes iniciais sao escolhidas de tal forma que as perturbagoes nao
lineares na matéria divirjam em z = (. Conseqiientemente, o valor do con-
traste de matéria linearizado em z = 0, neste caso, corresponde a definicao
do contraste de densidade critica d.(z = 0) para tal redshift.

Na préxima Secao empregaremos o contraste de densidade critica como
funcao do redshift para prosseguirmos ao calculo da funcao de Press-Schechter.
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100

Figura 5.5: Contrastes de densidade d(z) para a matéria (linha lisa) e ener-
gia escura (linha traco e ponto). As condi¢des iniciais sdo escolhidas para
que o colapso do halo de matéria ocorra hoje, z = 0. Também mostramos
a evolucdo linearizada do contraste de matéria (tracos) e do contraste de energia
escura (pontos). Os quadros superior e inferior correspondem as parametrizacdes
(wo,w1) = (—0,75,0,4) e (wg,wy) = (—1,1,—1), respectivamente.
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5.7 Funcao de Massa e Energia Escura Ino-

mogénea

No Capitulo 4 mostramos a origem e as quantidades necessarias a com-
posicao da funcao de massa do formalismo PS, a qual é usada para calcu-
larmos os seguintes observaveis: nimero de halos de matéria em um dado
intervalo de massa na esfera celeste, Nyin(Mins < M < Mgy, 2), (4.11), € 0
nimero de aglomerados glaticos integrado na esfera celeste, N(Mi,s < M, 2),
(4.13). Nesta Segao seremos mais breves.

Na Fig. 5.6 mostramos uma comparacao dos casos homogéneos e ino-
mogeénios, quanto a energia escura, e entre as parametrizacoes phantom e
nao phantom, para a funcao de massa. No quadro da esquerda temos os va-
lores da funcao de massa, e no quadro da direita temos suas diferencas com
relacdo ao modelo ACDM.
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Figura 5.6: No quadro da esquerda temos as funcdes de massa para modelos
diferentes, normalizados a um mesmo valor em z = 0. A linha lisa é o resultado
do modelo ACDM. No quadro da direita temos os modelos em estudo, subtraidos
do modelo ACDM. Os valores que n3o incluem as flutuacdes da energia escura
sdo mostrados para os casos ndo phantom (tracos) e phantom (ponto-traco).
Os valores com perturbacdes na energia escura (traco longo) para o caso ndo

phantom, e (ponto-traco longo) para o caso phantom.
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Note que, os casos nao phantom estao abaixo do modelo ACDM, no qua-
dro da esquerda da Fig.5.6, e abaixo do eixo dos redshifts no quadro da direita,
da mesma figura, e os phantom acima em ambos os quadros da figura.

Prosseguimos ilustrando como a energia escura inomogénea pode afetar
o colapso gravitacional de halos de matéria.

Na Fig. 5.7 mostramos como o contraste critico de matéria §.(z) evolui em
alguns cendrios de energia escura. Note que, a conseqiiéncia de admitirmos
que a energia escura flutue, leva a uma influéncia intensa no comportamento
de d.(z), com substancial supressao em modelos ndo phantom e aprecidvel
aumento em modelos phantom. Se a energia escura é considerada homogénea
reproduzimos os resultados do Capitulo 4 e de [32].

T
19

6c1.8

Y4

Figura 5.7: Contrastes de densidade critico da matéria . como funcdo do
redshift z. A linha lisa é o resultado do modelo ACDM usual. Os valores que
ndo incluem as flutuagBes da energia escura sdo os casos ndo phantom (tracos)
e phantom (ponto-traco). Os valores com perturbacBes na energia escura ndo
phantom (traco longo) e phantom (ponto-traco longo), que correspondem as
mesmas parametrizacdes usadas na Fig. 5.3.
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Observe que, na Fig.5.5 temos uma representacao grafica para um método
de obtengao de d.(z = 0), que é, por definigao, a extrapolacao do contraste de
densidade, limite acima do qual estruturas colapsam, i.e., d.(2co1) = din(2 =
Zeol). O redshift de colapso 2z, ocorre para uma dada condigao inicial, tal
que, as Eqgs. (5.1)-(5.2) nao lineares fornecem a divergéncia de 6,,(2¢o1)-

No quadro superior da Fig.5.5, a linha tracejada mostra o valor do con-
traste critico de densidade de matéria em z = 0, d.(2 = 0) ~ 1,55, para
um caso nao phantom com energia escura inomogénea e no quadro inferior
da Fig.5.5 a linha tracejada mostra o valor do contraste critico de densidade
de matéria em z = 0, d.(z = 0) ~ 2,1, para um caso phantom com energia
escura inomogénea.

Usando sistematicamente este procedimento, encontramos varios valores
de . para os casos phantom e nao phantom, com e sem flutuacoes na energia
escura, para valores especificos de redshift z onde ocorreram os respectivos
colapsos fornecidos pelas Eqgs. (5.1)-(5.2). Interpolando os resultados, encon-
tramos a evolugao de d.(z) para cada modelo representado na Fig.5.7.

E 1til esclarecer, que este método e o método descrito na Secao 3.3, na
qual usamos a Eq. (3.16) para encontrar a evolucao de d.(z), dos modelos de
energia escura homogéneos, entao considerados, fornece os mesmos resultados
de §.(z) mostrados na Fig. 3.4. Naquele, encontramos o 0.(z.,) num dado
Zeol, quando o raio da esfera que colapsa tende a zero, R(t) — 0. Neste,
encontramos 0 d.(2¢0), como o valor que o sistema linearizado (5.3)-(5.4)
fornece quando o sistema nao linear (5.1)-(5.2) obtém 0,,(z¢0) — 00, para
um dado z..

5.8 Contagens de Aglomerados de Galaxias

Com o uso do formalismo de PS e sua funcao de massa obteremos o
nimero de sistemas gravitacionalmete ligados, que estejam em um intervalo
de massa ou que excedam uma dada massa. Mostramos na Fig. 4.1 as funcoes
de massa dos modelos representados pela equagao de estado w, = wo+w, ﬁ,
com (wo;wy) = (=0,75;0,4) e (wo; wy) = (—1,1;—1), que serd usada para
obtermos Ny (Mint < M < Mgy, 2) € N(Mips < M, z), como antes.

Os efeitos da energia escura sobre o niimero de halos de matéria é estudado
pelo célculo de duas quantidades, ja mostradas anteriormente no Capitulo 4.
A primeira é o nimero de halos de matéria em um dado intervalo de massa na
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Figura 5.8: Evolucdo do elemento de volume comével com respeito ao redshift
z para os quatro cenarios consideramos, i.e., os modelos NP, NPe, P e Pe.

As linhas s3o NP e NPe sao idénticas, assim como P e Pe.

esfera celeste, Ny, dado por (4.11). A segunda ¢é o nimero de aglomerados
integrado na esfera celeste, N, acima de uma dada massa M, e até um
redshift z. Nestas quantidades ha uma parte dependente apenas do fundo
césmico, o elemento de volume comével, dV/dzdQ2 = r?(2)/H(z), (4.12), que
merece comentario.

Note que, o elemento de volume comédvel é idéntico em ambos os casos,
com e sem flutuagoes na energia escura. As diferencas entre as contagens de
aglomerados serao devidas a modificagoes em J.(z) e D(z) = §(z)/0(0). No
caso anterior, quando estudamos modelos diferentes onde a energia escura
era sempre homogénea, cada modelo possuia um volume comével diferente,
veja por exemplo a Fig.4.2 e [32].

A evolugao do elemento de volume comdvel dV/dzd2 com relagao ao

redshift para os diferentes modelos de energia escura sao mostrados na Fig. 5.8.

Veja que o elemento de volume comovel nao depende das perturbacoes na
matéria, d,,(z), ou na energia escura, d.(z). Depende apenas do compor-

o4
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tamento do fundo de fluidos. O volume comoével é maior para equacgoes de
estado mais negativas, pois isto implica em uma maior aceleracdo na ex-
pansao, compare as Figs. 2.3 e 4.2.
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Figura 5.9: Nimero de aglomerados em um intervalo de massa funcdo do
redshift para halos dentro do alcance de massa 10'* < M/(h™'M) < 10"
(quadro superior esquerdo), 10" < M/(h™'Mg) < 10" (quadro superior di-
reito) e 10> < M/(h™'My) < 10'® (quadro inferior). A linha lisa corres-
ponde ao modelo de comparacdo ACDM. O nimero de aglomerados incluindo
as perturbacGes na energia escura sao mostrados para o modelo ndao phantom
(traco-longo ponto), Para o phantom (traco-longo). Os modelos com energia
escura homogénea também s3o mostrados no caso ndo phantom (trago-ponto)
e phantom (traco).

Nosso conhecimento, de ambas as quantidades, Npin (Mins < M < Mgyp, 2)
e N(Mis < M, z), para aglomerados galdticos sera bastantes aumentada com
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56
grandes levantamentos observacionais em progresso, operando em diferentes
faixas do espectro, tais como o South Pole Telescope [60].

As modificacoes causadas pela componente de energia escura no numero
de aglomerados de matéria sao testados e confrontados com o modelo de
constante cosmolégica ACDM. Examinamos os efeitos de NP, NPe, P e
Pe sob o nimero de halos de matéria nos intervalos de massa [10'3,10"],
[1014,10%5] e [10'%,10'%], em unidades de massa solar h~ ' M.
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Figura 5.10: Evolucdo de diferenca dos modelos da Fig. 5.9 com o modelo de
comparacao ACDM, sendo ANyin = Npin — Ng\in. Os intervalos de massa sdo
os mesmos da Fig. 5.9, 103 < M/(h~' M) < 10 (quadro superior esquerdo),
10" < M/(h="Mg) < 10" (quadro superior direito) e 10'> < M/(h™'M,) <
109 (quadro inferior). Note os fatores de normalizagio % e %

£+ nos quadros
superiores da figura. As linhas sdo as mesmas da Fig. 5.9.

10

O nimero de aglomerados num dado intervalo de massa Ny, = dN/dz,
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obtido de (4.11), é mostrado na Fig. 5.9. Expomos em cada quadro o efetivo
niumero de aglomerados de galdxias. Na Fig. 5.10 mostramos as diferencas
com o modelo fiducial ACDM. Note que, como antes, estruturas com maior
massa sao menos abundantes e formam-se em tempos mais recentes.

O 02 04 06 08 1 12 14
Y4

Figura 5.11: Ndmero de aglomerados integrado até o redshift z. Os intervalos
de massa s3o os mesmos da Fig. 4.3, 10"* < M/(h 'M;) < 10" (quadro
superior esquerdo), 10" < M/(h™'M,) < 10" (quadro superior direito) e

10" < M/(h™'Mg) < 10" (quadro inferior). Note os fatores de normalizacdo

N . N
105 € 107

nos quadros superiores da figura.

Outra importante quantidade observacional é o numero de estruturas
acima de uma dada massa obtida com o uso de (4.13). Apresentamos os re-
sultados do niimero de halos integrado com massa acima de 10*h'M,
10"h M, e 10%h 1M,. Estes sdo exibidos nos quadros da Fig. 5.11.

Nos quadros da Fig. 5.12 mostramos as diferengas absolutas, (N — Nj)/Nj,
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com respeito ao nosso modelo fiducial ACDM. Interrompemos a integracao
numérica em Mg,, = 10'%h "' M, na Eq. (4.13).
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Figura 5.12: Diferencas absolutas do nimero de aglomerados integrado até
o redshift z. Qs intervalos de massa sio os mesmos da Fig. 5.9, 10'® <
M/(h~*Mg) < 10 (quadro superior esquerdo), 10* < M/(h M) < 10%°
(quadro superior direito) e 10" < M/(h~'M) < 10'® (quadro inferior).

Observe o plato no nimero de aglomerados integrado, que reflete a época
de formacao de aglomerados de uma dada massa. Perceba que, as flutuacoes
na energia escura alteram subistancialmente o valor dos platos, nos valores de
N(z), Fig. 5.11, em relagao aos platos sem flutuagdes na energia escura e em
relacdo ao modelo ACDM. Sua diferenca percentual é apreciavel, Fig. 5.12.
Estes resultados foram publicados em [33]



Capitulo 6

Transmutacao da Energia

Escura

Neste Capitulo apresentaremos uma intrigante possibilidade, a de que a
energia escura pode sofrer uma transmutacao de seu comportamento em um
fluido com propriedades de aglomeracao similares as da matéria escura. Mos-
traremos que este efeito possui uma origem simples. Quando as perturbacoes
sao grandes, a equacao de estado efetiva no interior da regiao que colapsa
pode ser completamente diferente da equacao de estado de sua componente
homogeénea.

6.1 Flutuacoes do Fluido

Calcularemos as equagoes necessarias a descricao de um halo com matéria
e energia escura, com a equacao de estado da energia escura na regiao que
colapsa w¢, diferente da equacao de estado da energia escura do fundo ho-
MOgENeo W.

Retomando a expressao (3.5), obtemos
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5, = 3(1+40;) (g(uwj)—;(uw;)),

_ Q+6)“1+wﬂ<é—£>—£5%},
= —3(1+4,) {(1+wj)%+ (%4—%) %} : (6.1)

onde d,; = wj — w;. O ponto refere-se & derivada temporal.
A relacao entre a taxa de expansao local e a taxa de expansao do fundo
homogéneo, usada acima, é definida por
T a O
=24 = 6.2
r a 3a (62)

Derivando (6.2) com relacao ao tempo temos,

6 e _i a i @ 6.3

3¢ ada r a r* a2
Lembrando que
ra 471G
- 4 3p°—p—13p) ; 6.4
S 3 (" +3p°—p—3p); (6.4)

e que os termos de densidade e pressao acima sao totais, i.e., contem todas
as componentes de densidade e pressao do fundo homogéneo em p e p e todas
as componentes que colapsam em p° e p°.

Usando o quadrado de (6.3) e (6.4), encontramos a equacao que descreve
como a velocidade evolui, i.e, como o halo colapsa ou se expande em relacao
a expansao do fundo homogéneo:

®+H(t)@+3S;)+2H2 zn:1+3cef Qi(t)6:(t)=0. (6.5)
Usamos
c De T+ 5pe _ 2 . (56(2)
wile) = P () ) ) - (69

ou melhor, a relagao (3.3), 6w] = (¢, —w;)d;/(1+4;), sendo que a velocidade
efetiva do som do fluido é ¢ = 6p]/6p]
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Note que, agora no lugar de n equacoes de segunda ordem acopladas
para n fluidos perturbaveis, reveja (3.9), teremos n + 1 equagoes de primeira
ordem acopladas, para o mesmo numero de fluidos, sendo uma delas a “fonte”
de gravitagdo do halo, i.e. a equacao (6.5), e outras n equagoes de (6.1).
Adotamos esta estratégia pois de outra forma as equacoes equivalentes, de
segunda ordem, neste caso, seriam de muito maior complexidade.

Em um Universo composto por dois fluidos, principalmente, matéria nao
relativistica, que inclui matéria barionica e matéria escura e energia escura,
sendo que ambos sao capazes de criar inomogeneidades. Podemos restringir
a expressao (6.1), usando que a matéria tem pressao zero, p,, = 0. As regioes
esféricas com perfil de densidade top-hat evoluem de acordo com um sistema
de trés equacoes.

Com o uso de (6.1) e de (6.5) para o contraste de densidade de dois fluidos,
temos

0 —3al(cl —we)d. — [1+we+(1+c)d] - = 0, (6.7)

Tl =|o

0 —(1+6m)— = 0, (68)

0 3
@'+a@—§@2—§Ha2 [ O + (1 +3¢2) Qb = 0, (6.9)

onde usamos (??), d/dt = (H/a)d/dz. A linha corresponde & derivada com
relacao ao redshift. d,, é o contraste de densidade de matéria e 0, é o con-
traste de densidade de energia escura. Este é o sistema de equacgoes lineares
acopladas com w¢ # w, que estudaremos neste Capitulo.

H& apenas uma equacao para a velocidade peculiar, (6.9), mesmo no
caso de dois fluidos. Isto é necessario pois no modelo de colapso esférico
que adotamos, ha somente uma regiao esfericamente homogénea que se des-
vincula do fundo homogéneo com uma taxa de expansao peculiar dada por
h=17/r=H + 0/3a. Quando ha pressao e gradientes de pressao, corregoes
relativisticas, muito provavelmente, destroem esta identidade entre as veloci-
dades dos fluidos, o que significa que o modelo de colapso esférico com perfil
top-hat é inconsistente com o calculo relativistico completo.

A consideracao de que a velocidade efetiva do som c.; seja dependente
apenas do tempo implica que, a variacao de pressao 9, também esteja restrita
a dependéncia temporal, o que garante a validade do modelo de colapso
esférico com perfil top-hat, no contexto em que o usamos.
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6.2 Evolucao das Flutuacoes Nao Phantom

Resolvemos as equagoes diferenciais acopladas (6.7)-(6.9) para d.(2), d,,(2)
e ©(z), para alguns modelos representativos da energia escura. Nesta apro-
ximacao, um modelo de energia escura é determinado por sua equacao de
estado do fundo homogéneo e pela velocidade do som efetiva.

Nos Capitulos anteriores investigamos o caso particular onde a velocidade
do som efetiva da energia escura é igual a sua equacao de estado, czf(z) =
w(z), e portanto, wS = w. Alguns dos resultados que mostraremos foram
publicados em [47].

Neste Capitulo expandimos nossa andlise para os seguintes casos: cgf(z) =
—w(2), ¢Z; =1, ¢Z;(z) = 0 e ¢Z;(z) = —1. O primeiro caso é motivado pela
situagao comum onde a energia escura ¢ modelada por um campo escalar
canonico pois no gauge correspondente as coordenadas comdveis ao campo

escalar, a velocidade do som efetiva é czf =1 [45].
-
4 A
023 02 Ny
We —0.4 \\t\\\ We gl m——
-0.6 '\I';’j:.:,:::%“
-038 _

Figura 6.1: Equacdo de estado do halo de energia escura, sendo que a do fundo
homogéneo é w, = —0,8 no quadro da esquerda e w, = —0,75 + 0,4 (1 —
a), (5.10), no quadro da direita, para diferentes casos da velocidade do som
efetiva: ¢Z;(2) = we(2) (linhalisa), cZ;(z) = —w.(z) (pontos), cZ; = 1 (tracos),

¢z;(z) = 0 (ponto-traco) e ¢Z;(z) = —1 (ponto duplo-traco).

Na Fig. 6.1 mostramos os valores da equacao de estado do halo de energia
escura como funcao do redshift. As condicoes iniciais foram escolhidas de tal
forma que as flutuacoes da energia escura, nos casos de czf da Fig 6.1, sejam
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0. ~ 1 hoje. Isto foi feito para que o peso da influéncia do contraste de
energia escura fosse o0 mesmo em w¢, em cada caso. Reveja a equagao (6.6).

1 1
05 3 05 %
kY %\

.\.\' \ B ¢ ¢ ¢ o ¢ o S T AT T ST VYT ST
-05 \:..:::\ 0.5 ] [—

_ 1 R . 1 . "__—.,_—--"
05 1 15 25 05 1 15 25 3

Z zZ

Figura 6.2: Equacdo de estado do halo de energia escura, sendo que a do fundo
—0,75 4+ 0,4 (1 —
a), (5.10), no quadro da direita, para diferentes casos da velocidade do som

homogéneo é w, = —0,8 no quadro da esquerda e w, =

efetiva: ¢Z;(2) = we(2) (linhalisa), cZ¢(z) = —w.(z) (pontos), cZ; = 1 (tracos),

¢z;(z) = 0 (ponto-traco) e ¢Z;(z) = —1 (ponto duplo-traco).

Como discutido acima, para o caso ¢Z((2) = w,(z) nao obtivemos trans-
mutacao da equacao de estado da energia escura na regiao perturbada. En-
tretanto, modificacoes substanciais foram encontradas para outras possibili-
dades de cgf. A maior transmutacao ocorre com cgf = 1, que no exemplo
da Fig. 6.1 é bastante similar ao caso ¢Z;(2) = —w.(z). Em ambos, ocorre
uma completa transmutacao da energia escura em um fluido que colapsa de
maneira tao intensa quanto a matéria matéria, em épocas recentes.

Isto é possivel devido aos grandes valores que as flutuacoes da energia
escura alcancam no interior do halo. De fato, se calculamos os mesmos
w¢, para valores maiores de d., como na Fig. (6.2), encontramos valores de
w¢ razoavelmente maiores do que zero, o que leva a um comportamento de
colapso mais intenso do que a prépria matéria nos casos c2; = 1 e ¢, =
—w,(z), ou seja, nestes casos a energia escura colapsa antes do que a matéria
no halo.

Na Fig. 6.2 mostramos os valores da equacao de estado do halo de energia
escura como funcao do redshift. As condicoes iniciais foram escolhidas de tal
forma que as flutuacoes da energia escura, ou da matéria levem ao colapso
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de uma, ou ambas as componentes hoje. Isto testa a evolucao dos contrastes
de energia escura e matéria e wi numa condi¢ao extrema.

6.3 Evolucao das Flutuacoes Phantom

Parametrizacoes phantom puras, i.e, com a equacao de estado sempre
menor do que —1 ao longo da evolugao césmica, w.(z) < —1, ndo levam a
uma transmutacao do comportamento da energia escura no halo, mas nao
devido ao intervalo de variacao dos valores do contraste de energia escura
ser, nestes modelos, bastante limitado, —1 < d.(z) < 0. Se prosseguissemos
ingenuamente, encontrariamos uma grande variacao nos valores da equacao
de estado no halo, valores que divergem em d.(z) = —1, como é fécil verificar
por (6.6).

Os valores da velocidade do som efetiva que escolhemos para mostrarmos a
transmutacao do comportamento da energia escura no halo em dois casos nao
phantom, na Secao anterior, sao irreais em casos phantom, principalmente se
ocorre formacao de vazios de densidade de energia escura no halo de matéria,
i.e., contrastes de energia escura tendendo a —1.

Por construcao, o valor minimo que um contraste de densidade pode
assumir é —1, como podemos ver em (3.4). Quando hd um vazio de densidade
de uma componente no halo, a densidade desta tende a zero, p; — 0, e
conseqiientemente 6; — —1. Utilizando raciocinio andlogo para a velocidade
do som efetiva, é razodvel que na auséncia da densidade de energia de uma
dada componente no halo, sua pressao também seja nula, ou seja, quando
pj — 0, temos

cgsz@:pig_pj 2&2
op;  PF—Pi P

Como vimos, é necessario que a velocidade do som efetiva, de um dado
fluido no halo, seja proxima a equacao de estado do mesmo fluido no fundo
homogéneo, quando ocorre a formacao de vazio desta componente no halo.

Portanto, por completeza, alteramos os casos de cgfj com as parame-
trizacoes nao phantom da Secao anterior, para outras fungoes que obedecam
(6.10). Fizemos a seguinte mudanca, ¢k — cx. (1 +4;) — w; d;.

w; . (6.10)

Note que, anteriormente tinhamos w¢ — c¢%, quando o contraste de
energia escura ¢ grande, com parametrizacoes nao phantom. Agora temos
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Figura 6.3: Equacdo de estado do halo de energia escura, sendo que a do fundo

homogéneo é w, = —1,2 no quadro da esquerda e w, = —1,1—(1—a), (5.10),
no quadro da direita, para diferentes casos da velocidade do som efetiva: cgf(z) =
we(z) (linha lisa), ¢2;(2) = —we(2) (pontos), ¢2; = 1 (tracos), c2;(z) = 0
(ponto-traco) e ¢Z;(2) = —1 (ponto duplo-traco).

wt — (2w, — %), quando o contraste de energia escura tende a —1, com
parametrizacoes phantom.

Na Fig. 6.3 mostramos os valores da equacao de estado da regiao esférica
da energia escura como func¢ao do redshift. As condicoes iniciais foram escolhi-
das de tal forma que as flutuacoes da energia escura, levassem a uma formacao
completa do vazio da energia escura na esfera hoje, d.(to) — —1. Isto foi
feito para que testassemos, analogamente as parametrizacoes nao phantom,
a evolugao dos contrastes de energia escura e matéria nesta condicao extrema.
Observe que, nao ha um transmutagao do comportamento da energia escura
neste caso, e sim, uma intensificacao de sua natureza phantom.

0O 05 1 15 2 25 3 "0 05 1 15 2 25




Capitulo 7

Conclusao

O proposito principal deste trabalho foi investigar os efeitos da energia
escura na evolucao de estruturas em larga escala de matéria no Universo.
Como nao sabemos o que a energia escura realmente é, desenvolvemos um
formalismo fenomenolégico por meio do qual usamos diretamente as parame-
trizacoes de sua equacao de estado, como ponto de partida para obtermos os
resultados.

Mesmo participando apenas como uma componente do fundo, a energia
escura interfere na formacao de estruturas, quando entao consideramos, a pri-
ori, que esta componente nao se aglomera pela acao gravitacional. De fato,
mostramos que a contagem de aglomerados é uma importante ferramenta
para testarmos modelos de energia escura. Como a formacao de estrutu-
ras ocorre em redshifts maiores do que os examinados pela observacao de
supernovas la, a contagem de aglomerados pode proporcionar informacao
complementar 1util, com o intuito de limitar as diferentes parametrizacoes
propostas.

Quando permitimos que a energia escura aglomere pela atuacao da gra-
vidade encontramos uma interferéncia ainda mais intensa na formacao e
evolucao de estruturas, que inclui a auséncia da componente de energia es-
cura no interior do halo, em alguns casos phantom, com a formacao de vazios.
Neste caso, quando a matéria forma vazios a energia escura aglomera.

Encontramos comportamentos distintos na evolugao do contraste de matéria
para a energia escura phantom e nao phantom. A inclusao de flutuacoes da
energia escura inibe o crescimento do contraste de matéria no caso nao phan-
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tom, porém, o aumenta no caso phantom. A causa disto é que adensamentos
de matéria induzem a adensamentos de energia escura nos casos nao phantom.

Por outro lado, os mesmos adensamentos de matéria induzem a subden-
sidades de energia escura no caso phantom. Devido a sua natureza repulsiva,
sobredensidades de energia escura inibem, enquanto subdensidades ajudam,
o crescimento de perturbagoes da matéria.

Este efeito é pequeno no regime linear, mas torna-se dramatico quando
consideramos regioes colapsadas que formaram-se recentemente. Em particu-
lar, encontramos uma grande modificagao do contraste de densidade critico
d.(2), mesmo para redshifts pouco maiores do que zero.

Usamos o formalismo PS para estimar as modificacoes devido a energia
escura, quer sendo homogénea, quer sendo inomogénea, para obtermos quan-
tidades observacionais como aglomerados de galaxias ao longo do redshift, que
refletem a formacao e distribuicao dos halos de matéria. Encontramos que
ha assinaturas especificas para as parametrizacoes, mesmo quando variamos
apenas um parametro de uma dada parametrizacao, no caso de energia es-
cura homogénea, que apresentou maiores diferencas para estruturas menores,
com evolucoes especificas ao longo de z, ora menores, ora maiores do que o
modelo ACDM, e diferentes entre si.

Quanto a energia escura inomogeénea, encontramos os maiores desvios em
relacao ao modelo ACDM para as estruturas maiores. Temos a expectativa
de que estes grandes desvios sejam uma conseqiiéncia de levar em conta flu-
tuagoes na energia escura,que sao gravitacionalmente acopladas as flutuacoes
da matéria.

Esperamos que dados futuros sobre aglomerados de galdxias serao capazes
de discernir entre os modelos diferentes de energia escura.
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Apeéndice A

Colapso de Esfera Inomogénea

Considere uma métrica semelhante a métrica FRLW, entretanto com o
fator de escala dependente da coordenada radial r, além da coordenada tem-
poral t,

dr?

f2(r)

onde d? = df? + sin?0d¢?* e f*(r) = 1 — kr? com k = —1 descrevendo um
Universo espacilamente aberto; k = +1, fechado e £ = 0 plano.

Nossa intengao com esta simples mudanca, de R(t) para R(r,t), é analisar
quais sao as conseqiiéncias de termos uma esfera de colapso, um halo, semi
homogéneo no sentido de termos cascas esféricas concéntricas de densidades
diferentes e por conseguinte, pressoes radiais diferentes das agulares. Fizemos
isto para a avaliacao da possibilidade de construcao de um modelo mais
realista, quanto a formacao e evolucao de estruturas.

Vamos encontrar as equacoes de Einstein (2.2), para a métrica (A.1).
Usando o tensor métrico (A.1) e a lagrangeana (2.3), encontramos as equagoes
de Euler-Lagrange, para determinarmos os simbolos de Christofel I'¢

ds® = g, dz" dy” = —dt* + R*(r,t) l + TQdQQ] , (A.1)

mz
ROR\ ., OR 5\ s OR 5 95\ o _
+<f28t>T +<Ratr>9 +<Ratrsen9 »° =0, (A.2)
. (20R) .. OR Rdf\ ., OR 15 5, 2\ 4o
T+<R8t>tr+<8r fdr)r—'—(arfr—'—fr o
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(aRf2r2 + f*r ) (sen®0)¢? =0, (A.3)

6+ (;%f) i0 + (%aa—]f + 2) 0 — (senfcosh) ¢> =0, (A.4)
3R 2 0R 2\ .

onde o ponto significa derivada com respeito ao parametro .
Com as equacoes da geodésica,

74 Tk =0, (A.6)

podemos extrair os simbolos de Christoffel diferentes de zero das equacoes

(A.2), (A.3), (A4) e

0
1—‘11

(A.5) de Euler-Lagrange,

R OR
— FE, (A..7)
aR
= R— 5" (A.8)
= R%—erSenQH : (A.9)
10R
_ 10R Al
_ 10R 1df
 ROor fdr’ (A-11)
PP froR L, . L,
= I o fere—for, (A.12)
2.2 | f2
= (%aR]‘Q 2+ f27‘> sen®0 (A.13)
10R
= T (A.14)
10R 1
= EE + ; , (A15)
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2, = —senflcosd, (A.16)
10R
., = =— A7
03 R at ’ ( )
10R 1
M, = —— +- A.18
13 R 87" + r ) ( )
I, = coth, (A.19)
onde os indices referem-se as coordenadas, i.e., 2° = t, 2! =1, 22 =0 e
z® = ¢.
Com estes simbolos poderemos encontrar o tensor de Ricci,
Ruw=T%,, T, +T0. 1%, —T0 %, (A.20)

onde a virgula denota derivada parcial.
Utilizando o simbolos de Christoffel na expressao (A.20), do tensor de
Ricci, encontramos os seguintes termos diferentes de zero,

Rep = 3% (A.21)
Ry - TR O ARY IR IRP (o
Ry = [2? (—]jc—f - Qf—}f + %ﬂ + ?}g + Z;I + fi; _ 1;;5) L (A.23)
Ry = (s5en’0)Ryy, (A.24)

Acima, o ponto denota derivada com relacao ao tempo e a linha derivada
com relacao a coordenada radial 7.

Com os termos (A.21)-(A.25) podemos efetuar mais uma contracao, ne-
cessdria para obtermos o escalar de curvatura, para as equagoes (2.2) de
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Einstein. Portanto, calculando temos,

R = ¢"Roo+ 9" Rt + 9%Ras + g% Rs3,

2> ( 3RR 3R*> 2R" R? 4R 2R'f 2f" 1+ f?

(- _AR R R AR ARP LA 14 (A.26)
R? f? f? R R?>  Rr Rf fr f2r?

O tensor de Energia-Momento, para um fluido perfeito, é dado por

T;w = Puv + (p + p)UuUua (A27)

sendo p pressao, p densidade e U* o quadri-vetor velocidade,

dx*
Ut = d—i’ (A.28)
— v
1
— v

Usando um sistema de coordenadas comovel, ou seja, um referencial onde
o observador desloca-se com o fluido em cada instante, temos U = 0e U = 1
ou, U; = 0e Uy = —1. Entao obtemos os elementos diferentes de zero do
tensor Energia-Momento,

TUO = pP, (A31)
R2

T11 == prﬁ y (A32)

T, = peR’r?, (A.33)

Tss = pgR*r?sen®d, (A.34)

Obtemos, com o uso da métrica (A.1), dos elementos do tensor de Ricci
(A.21)-(A.25) e o escalar de curvatura (A.26) os elementos diferentes de zero
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do tensor de Einstein, (2.2),

Goo = ]f%—z (—3f—ﬂ;2 + 2]];” _ %: + Z]j, T 2§ffl + Qf—J: — f21r2 + r_2> , (A.35)
G = 2?2]% + % - %’z = 215 + fjrg = Ti? (A.36)
G = f2r2<%é+%—%”+%f—%—%—ff—;>, (A.37)
Gsz = (sen0)Gyy, (A.38)
Goi = 251 — 2?;51. (A.39)

A densidade p(t,r) e as pressoes em cada dire¢cdo podem ser expressas
através de R(t,r) e suas derivadas pelas componentes tempo-tempo e as trés
direcoes de espaco-espaco das componentes das equacoes de Einstein. Ou
seja,

-9
f? 3R 2R"  R? 4R 2R'f"  2f
—8rGp(t = = |—-—— - — —_
") = wm\TE YR T m T m TR )T
f? 1 1
+ I _f2r2 + 2 (A.40)
f? (2RR R* R?* 2R 1 1
—SﬂGpr(t, T) = ﬁ f2 F — ﬁ — Rr f27"2 7"_2 s (A41)
f2 2'RR RQ R” R/Q R/ R/f/ f/
—8nGpy(t = = —_— =t - = - = - A.42
") = m\ T Y E Rt R m o owmr ) AP
—8nGpy(t,r) = —8nGpy(t,r). (A.43)
Podemos combinar estas equacoes e obter uma equacao independente de
k, ..
R(t
s BT G ) + 3P )] (A.44)

R2(t,r)
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onde 3P = p, +p, +pp. Note que, esta equagao ¢ independente também das
derivadas radiais sobre R(¢,7) .

Este resultado é semelhante a (2.44), e nos diz que o colapso esférico
nao depende da curvatura do espaco-tempo, mesmo quando temos um halo
esférico radialmente inomogéneo.
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