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Introducao

¥ Universo homogeneo e isotropico em escalas > 100 Mpc
¥ Universo “"encarocado” em escalas menores que 100 Mpc
¥ Universo inicialmente homogeneo (flutuagoes < 10-°)

¥ A pergunta relevante é: como as flutuagoes de baixissima
amplitude (8p/p << 1), e num regime linear na época da CMB,
evoluiram para flutuacoes de grande amplitude e no regime
completamente nao-linear

¥ Definicao de flutuagoes:

C.A.Wuensche (2020)



Vnpes” ' Introdugao

“ Observagoes feitas com grandes levantamentos opticos na
decada de 80 e 90 mapearam nosso Universo local

¥ Observagoes feitas ja no Sec. XXI identificaram oscilagoes
aclsticas de barions nesses levantamentos

v Distancias tipicas > 1000 Mpc (z = 0.2)

¥ Superestruturas (superaglomerados) e vazios, formam as
chamadas estruturas de grande escala do Universo.

¥ As grandes estruturas do Universo aparentam uma forma
semelhante a uma distribuicao NEURONAL...

¥ Lembrem que, em cosmologia, a “unidade” sao galaxias...

C.A.Wuensche (2020)



2MASS Redshift Survey

Corona Borealis Bootes Coma :
Supercluster (0.072) Supercluster Cluster Ophiuchus
(0.061) (0.023)  Cluster
Hercules (0.028)  Virgo Cluster (16 Mpc)

Supercluster (0.037)
Ursa Major Supercluster

Leo Supercluster (0.032)
Shapley Concentration (0.048+)

Abell 634
Cluster (0.025)

Abell 569 =/

Hydra Cluster
Cluster (0. 019) [

(0.01)

5. . B ...“.
Milky!Way

Plane of the [ } 1500
| - Center

Milky Way

SFwil 7~ Columba
T Cluster (0.034)

Norma &
Perseus-Pisces Great Attractor
Supercluster (0.017+) (0.016)

Large Magellanic
Cloud (50 Kpc)

Fornax Cluster (20 Mpc)

(800 Kpc)

Pisces-Cetus . 2 _ : )
Supercluster (0.063) Cetus WaII = : Horologium
(0.02) Huchra Cluster Pavo-Indus Supercluster (0.067)

(0.027) Sculptor Supercluster Superelustar (0.015)
(0.054) Redshift (V, / ¢)
Legend: image shows 2MASS galaxies color coded by the 2MRS redshift (Huchra et al 2011); O
familiar galaxy clusters/superclusters are labeled (numbers in parenthesis represent redshift).

Graphic created by T. Jarrett (IPAC/Caltech)

0 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05 0.06 0.07 0.08

Ref: https://apod.nasa.gov/apod/ap110614.html

C.A.Wuensche (2020)




The APM Galaxy Sufvey

Maddox et al

Ref: https://apod.nasa.gov/apod/ap030611.html C.A.Wuensche (2020)




Introdugado
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O mecanismo de formacgao

Instabilidades gravitacionais!!

Regioes muito densas (“overdensities”) tem valores positivos na egq.
(1), regioes rarefeitas ("underdensities”) tem valores negativos!

Pequenas perturbagoes de densidade tendem a evoluir
gravitacionalmente com o tempo, conforme o exemplo da B. Ryden.

Uma esfera de gas (p.ex.) uniforme com uma flutuagdo de densidade

uniforme colapsara por causa desse “excesso”.

Esta presenca de matéeria no Universo observado foi a motivagao de
Einstein para introduzir a constante cosmologica e evitar o colapso.

C.A.Wuensche (2020)
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g o(1).

A massa Sse conserva e o raio decresce, a

partir do raio inicial Ry = (3"/,,5)

M = 4Tnﬁ[l -} S(I)]R(r):;s

R(1) = Ro[1+8(01~'7°,

O mecanismo
de formacgao

—1/3 Fonte: Introduction to Cosmology (B. Ryden)
1
4| — RO~Ry|1 - -3-6(1) i 5
Aproximagdo para § < 1...
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Tomando a segunda derivada... O mecanismo

de formagao

1 . 1 . 1 .
R() ~ Ry [1 - —6(:)]. —  Plgee B N 5
3 3 3

Substituindo de volta o valor da segunda derivada de
R, teremos uma equacdo diferencial de 2a. ordem
bem conhecida para as perturbacoes,

R"\I
R

§ — 5 =4nGpé. 7

LS I

cuja solucdo & uma combinagao de exponenciais

3(1) = Ale'/’dyﬂ +A2€—’/ldy“,

Fonte: Introduction to Cosmology (B. Ryden)

| F: -1/2
fayn = @rGp) 2 2~ 9.6 hours ( kg m“3) .| |8

Para o valor da densidade média do Universo, tdyn ~ 3.64x10'7s = 11.55 Ganos...

C.A.Wuensche (2020)
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O criterio de Jeans

¥ Existe uma dimensdo tipica de uma perturbagcdo em um
determinado meio, a partir da qual esse meio entrara em

colapso, seguindo a solucdo da equacao de movimento (eq. 8).

¥ A pressao interna desse meio contrabalan¢a a pressao

gravitacional, evitando o colapso!

¥ Perturbacoes menores que essa dimensdo tipica em geral
sdo dissipadas sob o efeito da pressdo interna (decaem
exponencialmente) perturbacoes maiores crescem

exponencialmente....

C.A.Wuensche (2020)
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O criterio de
Jeans

¥ Eqs. de movimento hidrodinamico:

oU 1
a: H(EV)i =~ VP - Ve ;
6P'W,0+,0V17:0 10
ot |
V20 = AnGp A
P — pHT — /U?IO 12

KM H
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e ' O criterio de
Jeans

“ Na condicdo de equilibrio, supomos que:

p = po =const.; T =1y = const.; vy=0. 13

¥ Perturbamos a condi¢do de equilibrio usando as relacoes abaixo,
em que o subscrito 1 indica a quantidade perturbada.

¥ Ao substituir as grandezas perturbadas nas egs. hidrodinamicas,
supomos perturbacgoes isotermicas e ignoramos termos nao-
lineares ou de segunda ordem (produto de duas grandezas
perturbadas).

p = pot pP1
P=PFPR+P

14
b =Py + Dy

U:fUl

C.AWuensche (2020) 12



e ' O criterio de

Jeans

¥ Obtemos entao: ov 01
— = V(P +vi—
Ot ( 1 1 Vg ,00)
V2®, = 471G p; 15
0p1
— = —po V.U
97 PoV.U1

¥ que e um sistema de ED lineares homogeneas com

coeficientes constantes, e que admite solugoes do tipo

f(F, t) X e—i(/%’.f’—l—wt) 18

C.A.Wuensche (2020) 13



O criterio de
Jeans

v Nesse caso,

9
ox

—m'é—iw'g—g—()
7ot oy 0z 17

VUl — vl;vly — V1y — 0

¥ E as eqgs (14) tornam-se:

/43’02

wvy + —>p1 + kP =0
Lo

kpov1 +wpr =0
ArGp1 + Kk =0

C.A.Wuensche (2020) 14
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e O criterio de

Jeans
“ A solugao do sistema é a relagdo de dispersao:
w? = Kk*v? — 471G py 19
¥ Duas solugoes possiveis:
kvé > 4nGo, w? = 1432?}3 20

ondas de pequenas amplitudes geram pequenos efeitos
gravitacionais; pressdo interna rapidamente restaura
qualquer perturbagao

47G
/{2 < 2'00
US

solucdo instavel e pode crescer exponencialmente com

21

o tempo, criando um desequilibrio (x exp(tiwt))

C.A.Wuensche (2020) 15



e O criterio de
Jeans

¥ Definimos um ndmero de onda (e, consequentemente, um comprimento de onda)

caracteristico tal que seja possivel separar as perturbagoes em instaveis e

estaveis:
477G pg 2T
kY = 2'0 > A] = — 22
U K.j
¥ Condi¢do de instabilidade: 4 > 4,
¥ Criterio de Jeans: T
2 1/2, 2
)\J — ( ) Usg 23

Gpo

¥ Caso valha a condicdo de instabilidade, a solucdo das egs. hidrodinamicas é

instavel, dando inicio ao colapso.

¥ Para comprimentos de onda menores que 4;, a pressao interna do meio
restabelece o equilibrio de forgas, restituindo o sistema a condi¢do de repouso.

C.A.Wuensche (2020)
16
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No caso cosmologico...

“ O tempo caracteristico em cosmologia € o tempo de Hubble
(~ 13,7 Ganos...)

“ A comparagao com o tempo dinamico calculado em (8) é da
mesma ordem!!!l Prosseguimos entdo da seguinte forma

Calculamos A; para as componentes de radiacdao e materia, antes e
depois do desacoplamento

Vemos que, apos desacoplar, a massa das estruturas cai
drasticamente

O crescimento das perturbacoes so ocorre apos o desacoplamento
porque a escala de Jeans passa a ser maior do que a dimensdo das
estruturas

Também ndo ha pressao suficiente para interromper o colapso, ja que
a matéria encontra-se num estagio nao-relativistico.

C.A.Wuensche (2020) 17



Vinee
\J Somente com componente radiativa, w=1/3 e ¢, = cVw No caso

2
Ay = 27T(§)1/2\/@% 3.0
¥ Podemos calcular A antes do desacoplamento e verificar o
“tamanho” da escala nesse caso

C

cosmol ogico...

C

H

24

Aj(antes) = 3.0 ~ 0.66Mpc ~ 2.0 x 10**m 25

(Zdec

¥ Imediatamente antes do desacoplamento, a densidade de barions
era 5,6x10-19 kg/m?3, logo

47

Mj(antes) = pb?)\J(antes) ~ 2 x 10* kg ~ 10" M, 26

¥ Apos o desacoplamento, fotons e barions sdo fluidos separados e a
velocidade do som em cada caso é diferente!

cs(foton) = ¢/v/3 = 0.58¢ ~ 180.000km /s o7

kT
cs(barion) = (—2)1/2(: ~ 1.5 x 107 °c ~ bkm/s
mc

O desacoplamento implica no decréscimo do comp. de onda de Jeans para os barions, por um fator

F=0.58/1.5 x10>'= 2.6x10-5!!!
C.A.Wuensche (2020)
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No caso

¥ Consideracoes dimensionais correspondentes para a massa
levam a um decréscimo da ordem de M'3, de forma que:

cosmol ogico...

M (depois) = F2Mj(antes) = (2.6 x 107°)/310Y9 M ~ 2 x 10° M

28

~ 19
v M T 107 Mg, >> Msuperclus’rers
v M T 10°% Mg, << Mgal. Ands

¥ Nenhuma perturbagcdo conseguia crescer antes do desacoplamento
por causa da pressdo de radiagao.

¥ Logo apos o desacoplamento, a pressdo de radiagdo cessou e a
escala de massa das perturbacgoes diminuiu drasticamente.

¥ A formagdo de estruturas comega, provavelmente, em
condensacoes de barions da ordem de superaglomerados
estelares!!!!

C.A.Wuensche (2020)
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<) Instabilidade num Universo em
expansao

¥ Adicionamos a complicacao da expansao do Universo => causa

adicional para reduzir as perturbacoes de densidade

¥ A solugdo anterior foi para um universo estatico; considerar a
expansdo implica em considerar que, apos o desacoplamento,

p(t) o< a3, pois ja estamos na era de dominio da materia;

“ Nesse caso, ‘overdensities” podem tornar-se, com o passar do
tempo, “underdensities” devido a expansdo, a0 menos que a
escala de tempo de crescimento de § seja mais curta que a
escala de tempo da expansao!!!

C.A.Wuensche (2020)

20



(e’ ’ Instabilidade num
Universo em expansdo
¥ A analise Newtoniana feita pela B. Ryden ndo leva em conta detalhes das

perturbagoes na metrica. Partimos de uma perturbagdo de densidade na
forma

p(t) = p(t)[1 4+ 6(t)], sendo que p(t) o< a(t)™>,|0(t)] << 1 |29

¥ Replicando a andlise do colapso de uma esfera, podemos escrever a

aceleragao na forma

R AnGp  Aw
= — G»n 30
7 | st Gpo)

¥ A conservacdo de massa implica que o aumento da densidade significa um

decréscimo do raio da perturbacdo, de acordo com:

M = a1+ BIRW® = R(t) o< plt) P+ 50 o

¥ E, como R < a3,

R(t) < a(t)[1 + 6()]~Y/3 32

A variacao de R depende do sinal de §

C.A.Wuensche (2020) 21



Vo ' Instabilidade num
Universo em expansdo

¥ Derivando a eq. 31 duas vezes, teremos uma expressdo analoga a eq. de
Friedmann, mas considerando a perturbacao (|5l<<1), em vez da densidade.

;:___5__(;)5 33

¥ Essa perturbagdo, na analise relativistica, tambéem inclui termos ligados ao
gauge e a perturbacdo da métrica. Combinando as eqs. 33 e 30, obtemos:

; _ _5 _ — _ 5 — 1 5 34
a 3 B(a) 3 (149)
¥ Se consideramos, na eq. 34, somente os termos perturbados, a eq. foma a
forma o
-0+ =(—)o = 0 =0+ 2H0=47Gpo 35
307305 3 i. s
0 = 4w Gpo 36

Universo estatico
C.A.Wuensche (2020) 22




(inee Instabilidade num
Universo em expansdo

“ O calculo relativistico tambem substitui p por ¢, permitindo considerar
diferentes componentes do inventario cosmico

St oms= T a7

C

¥ lembrando que ¢, @ uma pequena fracdo da densidade total de materia-
energia.

¥ Reescrevendo ¢, em funcdao do parametro de densidade para a materia,

obtemos: g, STGE,,
Eec 3H4c

¥ E podemos reescrever a eq. 37 em funcdo de 38, chegando a uma forma

em que os termos de “expansao” e "amortecimento” aparecem claramente na

equagao. G 3H220)
. . T c“\,
5+2H5_(02 )( e )0 39
0+ 2H0 — SHQchS =0 40

C.A.Wuensche (2020) 23



(inee Instabilidade num
Universo em expansdo

¥ As perturbagoes da materia s6 podem crescer significativamente quando a
dinamica e dominada pela materia.

¥ Para tempos << trug-mat » @m << 1 € H = (1/21), de forma que a eq. 40 tem
uma forma mais simples e a solugcdo de crescimento ndo e tdo rapida:

0+ (1/t)6 =~ 0 e
6(t) = B1+Bsln(t) 42

¥ Num universo dominado por energia escura (t>> t.¢) 0 crescimento sera
exponencial, uma vez que a solucdo da eq. 43 & a exponencial 44

6+ 2HAS ~ 0 43
5(t) ~ Cy+Coe2Hat .

¥ Para um universo dominado por energia escura, as perturbagoes atingem
um valor constante C; enquanto a densidade média cai com exp(-3H,1)

C.A.Wuensche (2020) 24



(inee Instabilidade num
Universo em expansdo

¥ Somente num universo dominado por materia as perturbacoes pode crescer
em uma taxa significativa, de forma a formar as estruturas que
conhecemos.

© Num hipotetico Universo dominado por materia, Q. =1 e H = (2/3t), de
forma que

. 4. 9
S5+ —b6——6=0 4
T30 3

¥ Essa ED pode ser resolvida com uma solug¢ao do tipo 8 « D", de forma que
caimos em uma eq. algébrica em n:

4 2
_ DDt 2+ —nDt" - Dt =0 46
n(n ) + Stn 273
4 2
— DN+ —n—2=0 47
nn =1+ gn -3

¥ As solugoes para a eq. 47 sdo n=1 e n=2/3. Dessa forma, voltando para a

expressao de §, teremos:
§5(t) = D1t?® 4 Dot~} 48

C.A.Wuensche (2020) 25
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Instabilidade num
Universo em expansdo

A solugdo que cresce (lentamente) com o tempo é proporcional a 2/3
e temos a sequinte dependencia:

1
1+ 2z

49

5(t) o t23 o a(t)

Se as perturbagoes barionicas fossem as Gnicas a evoluir a partir
da epoca da materia, elas so poderiam comecar a crescer a partir
de z = 1090, que foi a epoca do desacoplamento...

Entretanto, bem antes dessa época, em z=3440, quando a materia
passou a dominar a dindmica, as perturbacées de matéria escura
comecaram a crescert!!!

Isso permitiu que, quando perturbacoes de barions puderam evoluir,
elas "pegaram uma carona”, caindo nos pogos de potencial das
erturbacoes de materia escura que ja estavam em andamento.
q

C.A.Wuensche (2020) 26
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<) O espectro de potencia

¥ As perturbacoes de densidade no Universo jovem (antes do

desacoplamento) encontravam-se no regime linear (|5/<<1)

¥ A metrica em que essas perturbagoes evoluiram é a usual
(Robertson-Walker).

¥ Podemos considerar um sistema de coordenadas e adotar uma
origem qualquer.

“ Nessas condi¢coes de expansdo, a distancia propria ate qualquer
ponfo da origem & dada por d.(t) = a(t)r.

C.A.Wuensche (2020) 28



(o ' O espectro de
potencia

¥ R seria a distancia propria hoje, quando a(t)=1, se a expansado

continuasse isotropica.

¥ Consideramos cada perturbacao de forma independente, e,
desde que o regime linear seja mantido, podemos alterar t,,

sem alterar sua forma. A Gnica alteracdo e na amplitude...

© Da mesma forma que nas medidas de CMB, o que interessa é a

distribuicdo estatistica das “over” e “underdensities”.

¥ Para a distribuicdo de estruturas, a ideia @ a mesma, s6 que

num volume, enquanto a CMB é projetada numa casca

C.A.Wuensche (2020) 29



O espectro de
potencia

A decomposicdo das perturbagoes §(r) pode ser feita no espaco 3D (ou
4D), em termos de suas componentes de Fourier, dadas por:

4 —ik.7 1 o ik
PE /d3k5ke BT 6 = V/dgr5(r)e k. 50

0(T) =

Essa decomposi¢do transforma as perturbagoes em infinitos modos
senoidais de comprimento de onda A=2mn/K, correspondente a nimeros de

onda co-mbveis k.
O conhecimento completo de §(7*) permite o calculo de todos os modos

de Fourier §; (representado pela quantidade complexa &; = |5;|e'%%)

Analogamente, o conhecimento de todos os modos de perturbagdo &;;
permite a reconstrugdo completa do campo de flutuagoes de densidade
6(r)

C.A.Wuensche (2020) 30
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O espectro de

potencia

Quando |6E| < 1, 0s modos de Fourier obedecem a eq. 40, desde que o

comprimento de onda proprio a(t) 2n/k seja grande comparado a A5 e
pequeno em relacdo ao comprimento de Hubble c/H.

A fase permanece constante enquanto |87| « 1.

Diferentes modos de Fourier atingem a fase |6;|~ 1 em diferentes épocas;

isso significa que modos com A da ordem c/H(z) desacoplaram da expansao

num redshift z e entraram num regime ndo-linear, crescendo rapidamente.

Isso significa que é possivel usar a teoria de perturbacgoes lineares para
estudar os modos de comprimento de onda muito grandes (da ordem de uma
fracdo de c/H), correspondentes as maiores estruturas do Universos, mesmo
depois que modos muito menores ja desacoplaram e entraram no regime
nao-linear

C.A.Wuensche (2020)
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O espectro de
potencia

A amplitude média das flutuacoes das perturbacoes de densidade é dada

por

51

P(k) =< [6z]* >

em que a media @ tomada em todas as orientacoes possiveis de k. Se 8(7) e

isotropico, ndo ha perda de informacgado, estatisticamente falando.

Essa média equivale a remocdo do termo eX™® no calculo do espectro de
potencia da CMB.

1

Cl < \alm|2 >

52

T 92+ 1

Quando as fases de ¢y sao nao correlacionadas, o campo de perturbagoes
pode ser descrito por um fungdo de distribuicao de probabilidades

gaussiana (campo gaussiano), o que equivale a dizer que, se esse campo

gaussiano e homogeneo e isotropico, todas as suas propriedades estatisticas

estdo representadas no espectro de potencia P(k).

C.A.Wuensche (2020)
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O espectro de
potencia

¥ Quando as fases de ¢y sao correlacionadas, o campo de perturbagoes deixa

de ser gaussiano e momentos de ordem superior dessa fungao de
distribuicdo sdo necessarios para descrever o campo de perturbagoes.

Nesse caso, quantidades conhecidas como “bispectro” e “trispectro” sao

utilizadas para a analise dos campos ndo-gaussianos.

A funcdo de probabilidade gaussiana e sua respectiva variancia sao dadas

al 1 02
0) = exp(——— 53
p(d) N p( 205)
1% 1%
2 _ P 3 _ —/P 2
7} = / (k= 55 [ P(R)Kdk =

O espectro primordial de flutuacoes de densidade deve uma forma
gaussiana, previsto pela teoria inflacionaria, com pequenos desvios de

gaussianidade em alguns casos.

C.A.Wuensche (2020) 33



% O espectro de
potencia

© A inflagdo preve um espectro de potencia que tenha a forma do chamado
espectro de Harrison-Zeldovich (ou HZ), também chamado "INVARIANTE

¥ Em que n =1 (teoricamente).

¥ Resultados recentes da colaboracdo Planck 2018 (e alguns outros) indicam
um pequeno desvio do espectro, pois n=0.97.

¥ B. Ryden discute como seria o Universo descrito pelo espectro P(k) = k"

A massa meédia de diversas esferas aleatoriamente localizadas e definidas pelo

raio co-movel r seria dada por

r
1 Mpc
A massa real flutuaria em torno de <M>, de acordo com:

<(M— <M>>2> V /P(k)[gﬁ(kr)]dek

< M > 272 kr 57

W
= —5 [ P(k )*dk
2mer __, Funcdo esférica de Bessel =>

s - s 2
C.A.Wuensche (2020) (sen x = x cos x)/x 34

< M >= (47/3)r3 pm.o = 1.67 x 10" M ( )? 56
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O espectro de
potencia

Se soubermos a forma de P(k), podemos calcular as flutuagoes de
densidade de massa. Usando a forma P(k) o k" (e fazendo a substituicdo de
variaveis u=kr na eq. 57) obtemos:

(MM sy

M < M >

Usando argumentos que justificam a distribuicao de Poisson para pontos de
massa M, aleatorios e espalhados pelo Universo, é possivel justificar que as
flutuacoes de massa o< N-/2 occ M2, caracteristico de uma distribuicao de
Poisson.

A expressao obtida com n=0 contrasta com a expressao para o espectro de
Harrison-Zeldovich (n=1).

Conclusdo: o espectro de HZ produz mais flutuagoes do que um espectro
que obedece a uma distribuicao de Poisson!!!

C.A.Wuensche (2020) 35



Vinpes” O espectro de
J potencia

“ As flutuacoes de densidade associadas a flutuagoes de massa

M numa escala r (co-moével) tera uma amplitude proporcional a

variagao do campo gravitacional produzido por essa
distribuicao:

5D ~ GMS/r o< SM/M*Y3 oc ME=m)/6

59

“ O espectro HZ, com n=1, & o Unico formato que impede
divergencias no espectro em pequenas escalas (perturbacoes

crescem um pouco mais do que cresceriam em uma distribuicao

de Poisson) e as perturbacgoes gravitacionais sdo estaveis para
n=1 em escalas em que r pode ser arbitrariamente grandes.

¥ Essa e a origem do termo "INVARIANTE EM ESCALA’!

C.A.Wuensche (2020)
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Materia Escura Quente x Fria

Os termos referem-se as energias relativistica (quente) e ndo relativistica
(fria) => Cold Dark Matter - CDM e Hot Dark Matter - HDM

Materia relativistica demora a colapsar...

A presenca de materia escura quente pode alterar o espectro das
perturbacoes de densidade.

Se consideramos um Universo somente com materia escura quente, ela ira

resfriando a medida que o Universo expande, e sua energia seja da ordem

de 3kT=m,c?:
2 2

mpcC mpcC
Ty = ~ 12000 K 60
"3k e
Que corresponde a uma época
2
mpc
th ~ 42000(—~—)~2 anos 61

3eV

C.A.Wuensche (2020)
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Matéria Escura
Quente x Fria
Em momentos anteriores a t,, particulas de HDM transitavam livremente
com velocidades ~ ¢, em um processo chamado free streaming, dissolvendo
as perturbagoes de densidade.

Quando a HDM finalmente torna-se nao-relativistica, nao ha mais
perturbacoes de densidade em escalas menores do que a escala fisica

2
Ayin =~ ctp, ~ 13 62
" ( eV )
Correspondendo a uma escala co-movel
dmin Th thQ —1
g ot = 975 K (e ) Mpe

E uma massa que cabe dentro de uma esfera de raio co-movel r;, e

A mp, . _ 64

M, . =-—p,. ~ 2.7 x 10151 3
3 P Ormzn @( el )

C.A.Wuensche (2020)



Vinee ' Materia Escura

Quente x Fria

¥ Como referencia:

particulas de HDM com m,c? = 50 eV dissolvem flutuacoes
da escala de tamanho do grupo local

particulas de HDM com m,c? = 8 eV dissolvem flutuacoes da
escala de tamanho do aglomerado de Coma

particulas de HDM com m,c? = 3 eV dissolvem flutuacoes da

escala de tamanho pouco menor que superaglomerados

C.A.Wuensche (2020) 39



Fonte: Introduction to Cosmology (B. Ryden)
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Ffee streaming causa supressdo de poténcia em Para HDM, as flutuagoes de massa estabilizam em
nimeros de onda >> 0.1 (4 << 55 Mpc) 10'* M, indicando que ndo ha colapso de

estruturas com massas menores.

No caso de HDM, estruturas maiores formam-se primeiro e as menores seguem, por fragmentagdo
(modelo de formagdo "TOP-DOWN")

C.A.Wuensche (2020) 40
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Materia Escura
Quente x Fria

Se o Universo fosse constituido principalmente por HDM, seria
esperado que estruturas maiores fossem formadas primeiro, de
forma que superaglomerados, fossem as estruturas mais velhas,

seguidas de aglomerados e depois as galaxias....
Entretanto, observamos o oposto!

Isso significa que a matéria escura que comecou o processo de

amplificacdo das perturbacoes de densidade deve ser CDM e ndo
HDM!

Flutuagoes crescem numa determinada época se o comprimento de
onda das perturbacgoes for maior do que c/H. Isso ndo afeta o
crescimento das perturbacoes CDM nem mesmo na era dominada
pela radiagao.

C.A.Wuensche (2020)
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Vinee ' Materia Escura

Quente x Fria

v Exemplo: WIMPS
Desacoplamento: t = 1s (neutrinos, p. ex.)
a4=3x1071°
c/H = 2ct, = 6x108 m
Escala de comprimento co-movel: ry=2ct;/a,=60 Mpc
Massa da perturbagdo: My=4m/3r3p, o ~ 0.05Mg,
kg ~ 2 /ry ~ 10° Mpc™!

¥ Perturbacoes com k < ky e M > My vdo crescer enquanto suas

escalas de comprimento forem > c/H!

C.A.Wuensche (2020)
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Vinee ' Materia Escura

Quente x Fria
¥ E o que ocorre quando as perturbacoes sao menores do que c/H?

Depende se a transi¢ao ocorre antes ou depois da transi¢do da era da radiagao
=> era da materia (t = 50.000 anos, a,,=2.9x10-4)

No exemplo da B. Ryden, ela considera uma escala co-movel de raio 90 Mpc,

comparada a um raio de Hubble ¢/H = 1.8 ct,=0.027, na época da transicdo
radiagdo-materia.

¥ Para essa escala, temos M,,=1.3x10"Mg,, e K.,=21/r.,=0.07 Mpc-!

¥ Perturbagoes com r > ry vado crescer continuamente enquanto essa condigao
permanecer, mesmo na era da radiagao.

¥ Perturbacoes de CDM com ky > k > k., crescerao somente até que elas
“entrem” na escala do raio de Hubble, ou seja, quando seu comprimento
fisico real a(t) o< t/2 for menor que c/H « t

“ Nesse momento as perturbacoes “congelam” e somente passam a evoluir
novamente apos t > t,,

C.A.Wuensche (2020) 43



—log (length) —>

log (physical scale) a; scale factor  (expansion of the Universe) Quantum fluctuations
A H; expansion rate (typical size of the Universe) (causal) are stretched by

inflationary expansion

->

. “classical” super-horizon
horizon (acausal) fluctuations

CMB scale (basically determined at

the horizon exit)

->

primordial fluctuations

with different scales

cosmological scale ~ a(t)/k

_ " )§ (wavenumber) would
S N ~60 Hong log a(t) bring us the information
' - of different stages of
> < , inflation !!
Inflationary phase Big bang universe

Fonte: http://ska-jp.org/ws/file2019/SKA_2019_Yokoyama.pdf

// Ni=n" /
/

/
/
// Behaviour of Hubble radius
/u_,{ in non - inflationary
/
/
/
/

cosmology

RADIATIONL, . |NFLATION ——»*{333:31&%

DOMINATED,
—log a(t)—>
——— ~ N N - =
inflation density perturbations inflation ~ density
begins ot wavelengths X ond Xz ends perturbations
“——— "leave" the Hubble rodius re-enter the

\ ) Hubble rodius
—_— C.A.Wuensche (2020) 44



Fonte: Introduction to Cosmology (B. Ryden)
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Maximo em cerca de 0.03 Mpc!, com o espectro Para CDM, as flutuagoes de massa comegam
de potéencia estendendo-se até os maiores para massas menores, correspondendo a k
nameros de onda (menores A) maiores no lado esquerdo.

8M/M=1 para M=10"* M., & uma normalizacdo para ajuste as observagoes atuais em grandes escalas, quando ainda
temos formacgdo das maiores estruturas (6M/M < 1)

No caso de CDM, estruturas menores formam-se primeiro e as maiores seguem, por agluitinagdo gravitacional
(modelo de formagdo “"BOTTOM-UP")

C.A.Wuensche (2020) 4.5



{ INPE ' Ma’réri a Escura

Quente x Fria

¥ Resumo da situagao:

O Universo prefere CDM!

Entretanto, ainda existe uma pequena fragao de neutrinos
relativisticos que contribui com < 1% de HDM (Qpm ~
0.007)

O modelo padrdao é normalmente chamado de ACDM em

funcao de suas componentes predominantes

C.A.Wuensche (2020)
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Oscilacoes aclsticas de barions

“ Oscilagoes associadas as oscilagoes de fluido, durante o acoplamento

matéria-radiagdo, anterior a formagcdo da CMB

¥ A capacidade de barions interagirem com fotons, possibilitando o
resfriamento de estruturas e o consequente aumento de eficiencia no
processo de colapso gravitacional, desempenha um papel interessante na
formacgdo de estruturas, tanto na escala de galaxias quanto na escala

estelar

¥ Os efeitos dessa capacidade de resfriamento em escalas maiores do que
superaglomerados aparecem no espectro de potencia na forma de um
pequeno pico em P(k), onde ocorre um excesso na flutuacdo de densidade;
esses sao os BAO

C.A.Wuensche (2020) 47
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Mass Profile of Perturbation
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The evolution of perturbations for various cosmic components, in different cosmic times.
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After decoupling there is a wave of matter and dark matter, which will gravitationally converge to a common radius.

Animation: http://burro.case.edu/Academics/Astr328/Notes/StructForm/BAO.html

C. A. Wuensche (2020)
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Oscilagoes aclsticas
de barions
Fisicamente, a escala do horizonte sonoro, em que ocorre a maxima
compressdo de materia (pico) é d(t,)=0.145 Mpc, que corresponde a um a
um comprimento co-movel r, = d (t)(1+z) = 160 Mpc

Esse é comprimento da chamada “escala acistica”, que corresponde a uma
perturbacao de massa M =7x10'" Mg,

Logo apos o desacoplamento, a amplitude dos BAO era muito pequena, mas

a aglutinagao gravitacional levou a amplitudes que hoje sao mensuraveis

Interessante mencionar que, apesar dessa flutuagao ocorrer em escalas em
que o Universo deveria ser homogeneo e isotropico em escalas > 100 Mpc,

ela é pequena o suficiente para mantermos essa afirmacao!

A forma de deteccdo desses objetos e atraves da fungdo de correlacdo de
galaxias, que & uma maneira de definir um excesso de objetos em cima de

uma distribuicdo aleatoria. Essa fungdo e normalmente conhecida como &(r)

C.A.Wuensche (2020) 49



Volumes padrao....

/’—\ Radial
| C
d

T H(z)

A

Tangential

Only works if the volurj¢ is big enough to measure

C. A. Wuensche (2020)
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Rings of Power Superposed

C. A. Wuensche (2020)
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(i NPE

Statistical Standard Rulers

Bassett & Hlozek (2009)
C. A. Wuensche (2020)
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Uoe’ ' Oscilagdes acisticas
de barions

AN = ngq |1+ &(r)]dV 65

¥ E &(r) é definida em termos dos modos de Fourier para diferentes nimeros
de onda, ou seja, diferentes tamanhos das perturbacoes.

£(r) = (2‘;)3 / P(k)e*T a3k — ZL / P(k)jo(kr)k*dk 66

T2

¥ No caso de BAO, havera um excesso para k correspondente a 160 Mpc (de

acordo com os calculos de B. Ryden).

¥ Como a escala aclstica correspondente a rgho ® 0.04c/H,, que equivale a z
~ 0.04, se fizermos observacoes mais profundas (z >> 0.04), espera-se que
essa escala preferencial apareca quando computarmos P(k)

@ O tamanho da escala de BAO medida pelo Planck é rg,o=147.21 Mpc

C.A.Wuensche (2020) 53
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The APM Galaxy Survey
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Temperature x matter fluctuations
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Baryon Acoustic Oscillations (BAOSs)

Credit: Eric Huff, the spisisi-m team, and the South Pole
Telescope team. Graphjic by Zosia Rostomian
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Poder de previsao dos
parametros cosmologicos
(“forecasts”) aumenta
bastante com a inclusao
de BAO. A elipse maior e
produzida a partir da
combinagao de resultados
de CMB e SN Ia.

A elipse mais escura é
produzida ao adicionarmos
BAO na analise.

A relagdo entre os
parametros de densidade e
muito mais restritiva com
BAO!! |

Fonte: Introduction to Cosmology (B. Ryden)
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